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Capitulo 1 “ | , e e

Introduccion

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

60C0o — SONi* e~ (1.1)

La propuesta original era que existia un nuevo tipo de partfcula elemental, hasta entonces desconocida.
Esta “nueva” partfcula tenfa caracteristicas muy especiales: una masa muy pequefia (que originalmente
se pensd era cero), carga eléctrica cero y sélo interactuarfa por medio de las interacciones débiles. A
estas particulas se les nombré neutrinos (para distinguirlas de los neutrones), denotadas por v, por lo
que la reaccién anterior se vuelvel

€0Co —+ ONi* e~ + 18 (1.2)

El neutrino fue descubierto experimentalmente en 1956 por Reines y Cowan. Durante varios afios se
creyd que sdlo existfa un sdlo tipo de neutrino que aparecfa 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:

v, asociado a reacciones donde aparece el electrén como la reaccién (1.2), y v,, asociado al muén como
el que aparece en €l decaimiento del pién:

xt

—ut t+uy, (1.3)
Posteriormente, a mediados de los 70s, el grupo de Perl encontré un tercer leptén, el tau. En base a los
descubrimientos anteriores se propuso la exigtencia de un tercer neutrino, v,, aunque no fue sino hasta
el afio 2000 en que se encontré evidencia experimental directa de este {60).

Con estos resultados, los leptones son muy parecidos a los quarks, ambos forman 3 familias, con
dos miembros cada una. Todos los leptones y los quarks tienen esp{n semientero, por lo que cumplen
la estadfstica de Fermi-Dirac. Sin embargo, los neutrinos tienen varias caracteristicas que no tienen
las demds particulas. En las interacciones débiles sélo se producen neutrinos con helicidad negativa
y antineutrinos con helicidad positiva, mientras que el resto de partfculas y antiparticulas se pueden
encontrar con ambas helicidades. Este hecho se incorpora en el modelo estdndar 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 afios se pensd que los neutrinos no tenfan masa, sin embargo, los resultados de los
dltimos afios [13, 55, 57, 67] dan fuertes evidencias que sugieren que los neutrinos tienen masa. Pero
lpor qué queremos neutrinos masivos y cuales sus consecuencias?

1Fn este trabajo el superfndice © se refiere a la antiparticula, asf »¢ es un antineutrino. En la literatura es usual denotar
a un antineutrino como V, pero aquf esa notacién sera para denotar a un vector transpuesto.

1



CAPITULO 1. INTRODUCCION

e n T
Masa 0.511 MeV 105.658 MeV 1777.03 MeV

Ve Vu v,
Masa <2.2-3eV <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 s6lo se conocen las cotas superiores.

1.1 ;Queremos neutrinos con masa?

Existen varios motivos que nos llevan a considerar la cuestién de la masa de los neutrinos. En esta
seccién sélo se mencionan algunos de ellos.

El primer motivo proviene de la fisica teérica. La historia de las interacciones débiles, es en gran
medida la historia de nuestro entendimiento de las propiedades de los neutrinos. EIl hecho de que
s6lo se encontrdran neutrinos con helicidad negativa fue un punto clave para el éxito de la teorfa V-A
sugerida por Feynman, Gell-Mann, Marshak y Sudarshan [29, 49]. La evidencia de las corrientes neutras
dié una fuerte confirmacién de la exitosa unificacién de las interacciones débiles y electromagnéticas
propuesta por Glashow, Salam y Weinberg. Con los resultados de los dltimos aiios, es factible que
los neutrinos tengan masa y que mezclen entre ellos. Esto requiere conciliarse con la teorfa V-A, la
cual supone neutrinos sin masa, ver seccién 2.2. Por lo tanto, si se desea avanzar hacia una teorfa que
involucre a todas las interacciones, debemos seguir estudiando a los neutrinos para comprender mejor
las interacciones débiles y poder incorporar a los neutrinos masivos y quizas poder explicar su masa tan
pequeiia.

El resto de los motivos mencionados provienen de la astroffsica y la cosmologfa. La importancia en
la astrofisica fue notada desde 1939 por Bethe. El determind las cadenas de reacciones responsables
de convertir el hidrégeno en helio en las estrellas, de las cuales algunas producen neutrinos v.. Dado
que los neutrinos sélo interactian via la fuerza débil, tienen una seccién eficaz muy pequeiia por lo que
después de ser producidos, salen de la estrella casi intactos. Estos neutrinos podrfan proveer una valiosa
informacién acerca de procesos que ocurren en el interior de las estrellas.

A lo largo de los afios se han desarrollado detallados modelos de la evolucién estelar que permiten
predecir el flujo de v, producidos en €l Sol. Sin embargo, los experimentos realizados a la fecha sélo
detectan una fraccién 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 vera en 4.4, los neutrinos no necesariamente son eigenestados de masa, sino una combinacién
de éstos. Con estas suposiciones, se puede dar el fenémeno de oscilaciones de neutrinos, en el cual
un v puede oscilar de un sabor a otro. Esta posibilidad fue propuesta en 1957 por Pontecorvo [76],
en analogia a las oscilaciones del kadén neutro. Para que esto sea viable, se requiere que los neutrinos
tengan masa ditinta de cero y distinta entre ellos. Ce acuerdo a este escenario, los neutrinos v., en su
viaje del Sol a la Tierra, oscilan a otro tipo de neutrino, lo cual explicarfa el problema de los neutrinos
solares. Adicionalmente a esta posibilidad, conocida como oscilaciones en el vacfo, existe una propuesta
presentada por Mikheyev y Smirnov en 1986, en la cual la parte més importante de las oscilaciones
se producen por medio de un efecto resonante en el interior del Sol. Aun cuando lo dltimo es una
alternativa muy atractiva, vale la pena explorar a fondo el caso de las oscilaciones en el vacfo, 1o cual es
la opcién que se seguiré en esta tesis.

Otra posible forma de explicar la oscilacién 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 helicidad en el campo magnético solar. Estos Gltimos neutrinos van a tener una seccién
eficaz mucho menor a los primeros, haciendolos mds dificiles de detectar, lo cual podrfa 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 explicacién funcione de cualquier manera se necesitan neutrinos con masa.

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

Otra motivacién para tener neutrinos masivos, es que la cosmologia predice la existencia de una
radiacién de fondo de neutrinos residuos del big bang en todo el universo. El mimero de neutrinos de
fondo por unidad de 4rea es alrededor de 8 6rdenes de magnitud mayor al niirnero promedio de bariones
presentes en el universo. Asf, si los neutrinos tienen masa, su contribucién a la densidad del universo
puede afectar la evolucién 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 diffcil entender cémo la distribucién uniforme inicial de materia
evolucioné para formar galaxias del orden de 10! M,,;. Los modelos inflacionarios predicen la densidad
de energfa del universo en funcién de su razén de expansién. Esta razén no es conocida muy bien,
pero si estd dentro del rango actualmente aceptado, predice una densidad de energia que es de 10 a 100
veces la densidad de energia de los bariones. Esto nos obliga a buscar nuevas fuentes de energia, y los
neutrinos son un excelente candidato. Existen otras posibles fuentes de energfa, pero suponen particulas
desconocidas.

Ademas de estos problemas, los neutrinos son candidatos importantes para la materia oscura. El
cociente de masa total a masa luminosa de sistemas como estrellas, galaxias, ctimulos de galaxias, etc.
aumenta conforme uno analiza sistemas mds grandes. Este problema es explicado por la presencia
de materia oscura. Se cree que la materia oscura estd ligada gravitacionalmente a estos sistemas,
proveyéndolos de un halo no luminoso. Mientras mds grande es el sistema, més grande es el halo, y
mayor la razén 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 formacién de estructura
galdctica. Para mds informacién acerca de estos temas ver [59, 69)] y las referencias que ahf se mencionan.

Aun estamos muy lejos de poder construir un modelo que explique satisfactoriamente las masas de
los neutrinos y sus oscilaciones, sin embargo, existe bastante informacién como para poner limites sobre
las masas, las oscilaciones y otros pardmetros que nos permiten descartar ciertas teorfas. Por lo tanto,
el estudio de neutrinos masivos debe de tomarse en serio.

1.2 ;Qué implican los neutrinos masivos?

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

e ;Cuantos neutrinos hay? El modelo estindar permite la existencia de N familias de neutrinos,
sin embargo los resultados experimentales dice que existen s6lo 3 familias de neutrinos ligeros que
interactuan por medio de la fuerza débil, ver seccién 2.4. Sin embargo, varios intentos por tratar
de explicar los experimentos de neutrinos solares, atmosféricos y del LSND? con sélo 3 familias de
neutrinos, encuentran poblemas [46, 50, 66, 77]. Por lo que para poder explicar los experimentos
simultdneamente hay que introducir uno o varios neutrinos estériles que no interactien 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 lo que si los resultados de los neutrinos solares, atmosféricos y del LSND son

correctos, y las oscilaciones de neutrinos son la explicacién adecuada, entonces en la naturaleza
deben existir uno o varios neutrinos estériles.

2Este experimento es “Liquid Scintillating Neutrino Detector” basado en Los Alamos {2)
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e ;Cudntos neutrinos con masa definida hay? Como se verd en la seccién 4.4, por cada familia de
leptones se espera que exista un estado con masa bien definida, sin embargo, cuando tenemos masa
de Dirac y de Majorana simultdneamente, este nimero se duplica.

e ;,Cudl es la masa de estos neutrinos? Durante los tltimos afios los resultados experimentales
de neutrinos solares llevan a la conclusién de que la masa de los neutrinos es distinta de cero
[6, 40, 41, 42]. Sin embargo €l valor de la masa es todavfa una pregunta abierta, pero de los re-
sultados experimentales y de algunas aproximaciones tebricas podemos encontrar algunos limites
y restricciones {11]. Por ejemplo, ver capftulo 5, para que lag 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 sélo 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 AM? < 10~!! eV? para oscilaciones en el vacio y AM? < 10~5 eV?2
para oscilaciones en materia [11]. Sin embargo, hay algunos experimentos que nos pueden brindar
informacién directa acerca de la masa individual de cada neutrino como, el decaimiento 3 en tritio
3H — 3He + e~ + vS. Los rangos que actualmente exploran estos métodos se encuentran muy
alejados en comparacién con el correspondiente al de las oscilaciones.

e ;Cdémo 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
la matriz Maki-Nakagawa-Sakata UMXS  en analogfa a la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa

VCKM para la mezcla de quarks. Los elementos de esta matriz pueden ser determinados experi-
mentalmente.

e ;Los neutrinos son particulas de Dirac o de Majorana? Si los neutrinos tienen masa pueden ser de
Dirac, como cualquier otro fermién. Pero si son de Majorana, ver 3.1, pueden tener propiedades
diferentes a la de los otros fermiones. La forma més viable para saber que tipo de particulas son
los neutrinos, es a través del decaimiento doble 3, seccién 3.5. Cuando los neutrinos no tienen
masa no es posible distinguir si son partfculas de Dirac o de Majorana.

e ;Las oscilaciones de neutrinos violan CP? El estudio de efectos que violen CP, nos puede ayudar a

contestar la pregunta anterior, ademdés de que permite obtener informacién acerca de los elementos
de la matriz UMKS,

{Cusles 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 neutrinos tienen masa, las propiedades electromagnéticas de los neutrinos
van a depender si estos son partfculas de Dirac o de Majorana. Para el caso de neutrinos de
Dirac, se pueden definir hasta 4 factores de forma electromagnéticos, mientras que s8i son patfculas
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 tltimos valores
experimentales para el momento magnético de los neutrinos son: < 1.5 x 1071%u5, <« 7.4 x
10~%ug5 vy < 5.4 x 10~7up para el neutrino del electrén, neutrino del muén y neutrino del tau
respectivamente (up es el magnteén de Bhor) [48]. En el modelo estdndar los neutrinos no tienen
masa, pero en el modelo electrodébil extendido para incluir neutrinos con masa, se encuentra que
el momento magnético es p, = 3eGrm,/ (872v2), 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 limites para los valores de estas propiedades han sido tema de
estudio en varios trabajos.

¢ Cudles son los tiempos de vida de los neutrinos? Si los neutrinos tienen masa, esperamos que
los neutrinos sean inestables, a excepcién del més ligero, ya que en general no existe simetria
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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.

e ;Cuidl 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 asf cormno de otras
estrellas y Supernovas, y su estudio nos puede dar informacién acerca de estos cuerpos. Un

ejemplo es la dependencia del flujo de neutrinos solares con respecto a la 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 vacfo. En particular se encuentra la probabilidad de oscilacién de un
neutrino cuando se incluyen simulténeamente masas de Dirac y de Majorana, en el caso de una y de dos
familias (capftulo 4). Estos resultados son utilizados para calcular el flujo de neutrinos solares detecta-
dos por distintos métodos, comparandolos con los resultados experimentales, con el fin de determinar
los valores de los pardmetros que aparecen en las férmulas de oscilacién (capitulo 5). Estos parametros
son el dAngulo de mezcla y una o tres diferencias de masas al cuadrado dependiendo del modelo.

1.3 Resumen de la tesis.
A continuacién se da un breve resumen de cada capitulo de esta tesis.

Capftulo 2 En este capitulo se da una breve introduccién sobre las interacciones débiles en ¢l modelo
estindar. Se menciona cémo 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.

Capitulo 3 Aquf se mencionan algunas propiedades de los neutrinos. Se explican cudles son las diferen-
cias entre las particulas de Dirac y las de Majorana. En particular se ven algunas propiedades su-
poniendo que los neutrinos son de Majorana, asf como algunas de las herramenientas matemaéticas
para trabajar con los neutrinos en las distintas representaciones.

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

Capitulo 5 Utilizando los resultados encontrados en el capitulo 4, se estudia el efecto sobre el flujo de v,
provenientes del Sol. Los célculos son comparados con los resultados reportadas en 5 experimentos
distintos. Finalmente, utilizando el programa de minimizacién MINUIT [1], se encuentra el valor
de los parametros que aparecen en la probabilidad de oscilacién.

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

Apéndice Aquf se encuentran algunas propiedades de las matrices -« utilizadas para calcular varias pro-
pledades. Ademds se muestran algunas subrutinas usadas para calcular los flujos y los pardmetros.




Capitulo 2

Interacciones Electrodébiles

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

2.1 Interacciones Débiles

En 1932, con la finalidad de explicar el decaimiento 3 en n — pe~v¢, Fermi adoptd la teorfa electro-
magnética para construir una teorfa de interacciones débiles. Su propuesta para esta reaccién fue utilizar
la densidad del Lagrangiano'? (34, 35]:

L= _072_ Pyan] [Ev*v] + c.h. (2.1)

donde c.h. es el conjugado hermitiano, p, n, e y v los vectores que describen al protén, neutrén, electrén
¥y neutrino respectivamente. La constante de Fermi Gg es

10-5
Gp = m2 (2.2)

con my, la masa del protdn.

Posteriormente, en 1956 se encontré que las interacciones débiles no conservan la simetria de paridad
[63, 80}, lo cual Hevd a la formulacién de la teorfa V-A3, la cual dice que las interacciones débiles se
describen de acuerdo al Lagrangiano {2.1) dado por:

Gr

L= —EJin + c.h. (2.3)

donde J es la corriente débil. Esta corriente se compone de dos partes, una lepténica y otra hadrénica:
Ir= I+ JIan : (2.4)
La diferencia entre la corriente en (2.1) y (2.3) radica en el hecho de que los neutrinos sélo interactuan
a través de una corriente izquierda, por lo que la corriente lepténica tiene la forma
=y (1 — e (2.5)
1La expresién (2.1) es la densidad del Lagrangiano, pero en todo este trabajo va a ser referida como el Lagrangtano,
haciendo mencién especial cuando nos refiramos a la integral de la densidad.

2En esta tesis los términos con P se refieren a los vectores reonglén de p.
3 Pronunciada teorfs V menos A, V representa un vector y A un vector axial
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Algo similar ocurre para la corriente hadrénica, s6lo que a diferencia de (2.1), se deben utilizar los
quarks en vez del protén y el neutrén.

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

J2 =0y (1 — ) VA + D> (1 — ys)e (2.6)

u d e Ve
u=(c),d=(s),e=(u),u=(up) (2.7)
t b T vy

¥ V es la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa. Esta expresién muestra el hecho de que los quarks se
pueden mezclar entre sf gracias a la matriz V' {29, 48, 69).

El Lagrangiano (2.3) es exitoso en describir datos experimentales, pero s6lo a bajas energfas y no
es renormalizable. Esto ocurre debido a que las contribuciones de 6rdenes mayores son divergentes y
no pueden ser organizadas de tal forma que las divergencias se absorban en una redefinicién de los
pardmetros de la teorfa. Este problema estd relacionado con la violacién de unitariedad. Esto se debe

a que los diagramas que describen ciertos procesos violan los limites impuestos por la unitariedad de la
teoria a altas energfas.

donde

Bosén intermedio

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

g
g

Figura 2.1: Interaccién mediante un boson intermedio.

Cuando se desarrollé la teorfa débil, se hizo en analogia a las intracciones electromagnéticas en
las cuales existe un bosén intermedio en la interacciones, el fotén. Por lo que se introdujo un bosén
intermedio 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

Lyw = g(J W +c.h.) (2.8)

Asf el Lagrangianc de (2.3) representa una aproximacién de baja energia de (2.8). En esta aproximacién,
los diagramas de la figura 2.1 son iguales con g?/M3, = Gr/V2.

El éxito de QED radica en el hecho de que el fotén no tiene masa y consecuentemente la teoria 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 teoria no sea de norma. Para solucionar

este problema se amplié esta teorfa al grupo SU (2) @ U (1) y se recurrié al concepto de rompimiento
espontineo de simetria.[7, 29, 49, 51)
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2.2 SU(2)®U@1)

Para describir las fuerzas débiles se debe de introducir un bosén intermedio, el problema es que este
bosén es masivo, y por ello la teorfa no es de norma. Este problema se resolvié con el rompimiento

espontdneo de simetrfa, dando lugar a la unificacién del electromagnetismo con las fuerzas débiles. La
simetrfa usada es SU (2) @ U (1).

2.2.1 Construccién de SU (2) @U (1)
La interaccién débil esta dada por (2.6) y (2.8), las interacciones electromagnéticas vienen dadas por
chu = eJ;”‘AA (2.9)
donde la corriente es
JE™ = —&yae (2.10)

En una teorfa de norma necesitamos tres bosones de norma, W= y el fotén, que se acoplen a las corrientes

J, J¥ y J°™. El grupo mé4s sencillo es SU (2), sin embargo, las corrientes no forman una 4lgebra cerrada.
Para corregir esto hay dos posibilidades tedricas:

1 Introducir un cuarto bosén de norma acoplado a las cargas débiles, generando SU (2) @ U (1). Esta
eleccién finalmente mostré ser la correcta.

2 La otra opcién es aumentar fermiones, modificando las corrientes (2.5) y (2.10) de tal manera que
las cargas electrodébiles formen una dlgebra cerrada. Esta teorfa 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 Numeros cuanticos de SU (2) Q U (1).
Para esta parte se trabaja con un de las tres familias de fermiones (2.7). La forma de obtener la

parte derecha o izquierda de una particula es por medio del proyector derecho (1 4 vs) /2 o el proyector
izquierdo (1 — vs) /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

Ty =§ (uc'LeL + u}ldl,)d"x
T_ = (T)! 2.11)
Ts= % (T4,T]
La carga del grupo U (1) debe ser la carga elétrica Q
Q= / (—e'e+ Zutu — %d'd) Bz (2.12)
Con estas 4 cargas se puede construir una Algebra que conmute ya que

[@-75,Ti=0, £=1,2,3 (2.13)
Es conveniente elegir
Y =2(Q —T3) (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

Y(UL)=-1, Y(er)=-2, Y(ar)=13
Y (uLn) =%, Y (d’;) =2 3 (2-15)

1,,5(‘3’), q,,.=.(§i> (2.16)

son los dobletes de SU (2) y er, ur y dr son singuletes.

Los mismos resultados pueden obtenerse para las deméds part{culas elementales cambiando (u, d, e, v¢)
por (¢, 3, 4, V) o (L, b, 7, vr)-

Como en el grupo SU (2) s6lo hay componentes izquierdos, y el grupo U (1) es generado por la hiper-
carga, entonces en las interacciones débiles el grupo SU (2) @ U (1) se denota como SUL (2) Q@ Uy (1).

donde

2.3 Lagrangiano “débil.”

Al elegir el grupo SU/, (2) @ Uy (1) se encuentra que el Lagrangiano invariante de norma para los campos
vectoriales es

1._.; » 1
L= —ZF“WF‘.“ - ZGqu‘w (2.17)
donde ) ) ) )
Fi, =38,A, — 8, A, + gei* Al Ak, i=1,2,3
(2.18)
Guy =8uB, —8,B,
En principio este Lagrangiano corresponde a 4 bosones sin masa (A%, B).
La interaccién de los fermiones con el campo de norma se puede escribir como
Lz = ipy* D,y (2.19)
con
D= {(8,—igT-A, — ig’{-B,,) W (2.20)

Hamada derivada covariante. Esta es una teoria de norma en el sentido de que el Lagrangiano L, + L2
permanece invariante ante la siguiente transformacién de campos

YR — Y = exp (ia(x) Y)pr = Uryr

YL — YL =exp (ia(x) - T) 9, = U2

. (2:21)
T-A, = T-A, =UzA, - TU; + £U2 (8,U51)

B, — BL = B, + %}Ul (anUl)Ml

donde a (z) y a(z) son funciones arbitrarias.
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2.3.1 Rompimiento espontaneo de la simetria.

Para que la teorfa anterior describa las fuerzas electrodébiles correctamente se debe encontrar un me-
canismo que genere masas para los bosones A,, y B, manteniendo la invariancia de norma. Para esto
introducimos un conjunto de campos escalares ¢ que tengan un valor esperado no nulo en el vacio ($),
De tal manera que al romper la simetrfa obtengamos tres bosones de norma con masa (W+, W= y Z)
y uno sin masa (el fotén).

Para romper la simetrfa del grupo SU (2) hay que usar un doblete formado por dos escalares com-

plejos (7, 29, 49]. Pero para poder mantener U (1),,,, invariante ante ($),, una componente de & debe
ser neutra. La eleccién es

<1>=(‘;:), Y (@) =1 (2.22)

con la cual Lagrangiano invariante de norma es

L=1Ly+Lo+L3+ Ly (2.23)
donde L, esta definido en (2.17), L2 en (2.19), y

L3 = (D,.®) (D) — V () (2.24)
con D, definido en (2.20) y

V(@) = —p20t® + A (@13)? (2.25)
Y L4 = ffly@er + fUq,dur + UG, ®dr + c.h. (2.26)

donde se define al isodoblete ® = ioa®*.

Es posible corroborar que si adicionalmente a las transformaciones (2.21), se tiene que el campo
escalar se transforma como @’ = Ua® (ver ecuacién (2.28)) la teorfa se mantiene invariante.

Para valores positivos de 42 y )\ se tiene que el rompimiento espontaneo ocurre en

D)o = (0] 2 [0) = 0) =& 2.27
@o=wieln= (5 ) com vy (2:27)

El término L; da la energia cinética y las autointeracciones de los bosones W=, Z y el fotén.
El término L. representa la energfa cinética de los quarks y los leptones, y sus interacciones con los
bosones W=, Z y el fotén. L3z introduce el potencial necesario para que los bosones W#*, Z, y el bosén
de Higgs adquieran masa y muestra los acoplamientos de los 5 bosones. El iltimo término, L, da
los acoplamientos de los leptones y los quarks, al bos6n de Higgs, asf como las masas de los leptones
cargados.

Esta presentacién de las interacciones electrodébiles se hace en la norma unitaria el cual es un caso
particular de las normas de t’Hooft.

2.3.2 Espectro de masas.

En la seccién anterior se vio cémo romper espontidneamente la simetria, ahora se menciona cémo al
aplicar el mecanismo de Higgs, los bosones adquieren masa. Esto se logra tomando el escalar:

®=U-(¢) ( e )
2 (2.28)

U (Q) = expli¢ - 9/)]
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donde
{ido= (Mo =0 (2.29)
Donde ¢{; y 17 son 4 campos reales con los cuales se parametriza $. Para obtener las masas de los bosones,

se hace una transformacién de norma, definiendo el campo &' = U ({) ®. Con esta nueva &', 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.
e Masa escalar. Esta es la particula de Higgs
my = V2p (2.30)
e Masa de los fermiones:
v
—_— 2.31
73 (2:31)

e Masa de los bosones. La masa esta contenida en el término (D,)* de La:

(D @) = £ {g2 [(A'},)2 + (A’f,)’] + (ga3 - g’B’“)z}

Y w U
T"'c=f—\/_§'a my = f 7 mg = f°¢

(2.32)
= MEW;FW=s 4 1 M2 Z,2¢
donde definimos . 2
r I
wE = Mﬁ)_ (2.33)
H ﬁ B
Y
2,2
M3 = !;4’1_ (2.34)
Para el bosén neutro
2 —_—aa' AIS»
yMzz.ze = (A% B ) ( A ) B~ )
M2 o o (2.35)
Scn (8 (%)
donde se ha diagonalizado la matriz de masa (ver seccién 4.1), con
Z, = cosawA’?‘ — senbw B’,,
(2.36)
A, = senfw A’} + cosOw B',,
Yy
gl
tan Oy = ; (2.37)

donde 8w es el dngulo de débil introducido por Glashow, cuyo valor es senfw =~ 0.231 [48], y la
masa de Z es

v (g2 + 912)

N (2.38)

Como el bosén A, no tiene masa, corresponde al fotén. Los valores experimentales més recientes
[48] dan que My, = 80.419 + 0.056 GeV y Mz = 91.1882 + 0.0022 GeV.

M%=



12 CAPITULO 2. INTERACCIONES ELECTRODEBILES

La mayor prueba de que esta teorfa va por buen camino fue la deteccién experimental de la masa de
W y Z. El siguiente paso es la deteccién experimental de la particula de Higgs. El modelo estédndar,
aun con una sola familia de fermiones tiene siete parametros: la carga e, senfw, Mw, my,, Mme, My, M4-
O en términos del Lagrangiano, los siete parametros son los dos acoplamientos de norma g y g, dos
escalares u? y X, y los tres pardmetros de acoplamiento de Yukawa f<, f* y f¢. En cierto sentido la
unificacién electrodébil no esta completa: necesitamos introducir 2 constantes de acoplamiento g y g’

para obtener los dos tipos de interaccién. La busqueda de una unificacién completa puede encontrarse
en varios trabajos [29].

2.3.3 Corrientes cargadas y neutras.

Una vez determinadas las masas de los bosones electrodébiles, veamos cémo determinar las corrientes
cargadas y neutras. Al escribir L, en términos de los fermiones definidos en (2.7), se obtiene

To($T 4 -4 B)ro+a, (37 A - % B)d,

(2-39)
= (gIia™ +g724™) + (gI2A™ + Lg'JY B™)

donde A’ = Aj~v*. El primer término derecho de esta expresién es la corriente cargada, dada por

Lee = (gJLA™ 1+ gJ2A)

(2.40)
= % (JwWe ¢ JrWw—r)
donde W= est4d dado en (2.33) y

JF=J+iJ3 =Viyue L+ W pyud'y (2.41)

Para las interacciones a bajas energfas la corriente efectiva es

9 .

ce _ -

of = mJP J# (2.42)

recuperando ¢l 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

Lon = gJ3A™ + Lg'JY B'®

(2.43)
=esgmAr + (5 ) J22¢
con
e = gsenfw Jg = J3 —senfw JS™ (2.44)

y la aproximacién a bajas energias es

2
—g .
‘I‘S’N = 2MZ, J:‘Io“ . (2.45)
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2.4 ;Cuantas familias de neutrinos hay?

Como se menciona en las secciones 4.2 y 4.3, se puede tratar el caso de N familias de neutrinos, lo
cual nos conduce a la pregunta: jcudntos neutrinos interaccionan con la fuerza débil y cuédntos son
estériles? Para contestar a la primera parte de la pregunta, tomemos los resultados experimentales. Los
resultados més precisos provienen de estudiar la produccién de bosones Z en colisiones e*e~. Esto es
porque mientras méis familias de neutrinos hay, més ancha es la ifnea Z ya que cada neutrino ligero
(m, <« Mz/2), tiene la misma contribucién al ancho Z. El ancho total est4 dado por

Ttotal = Thada + 31+ Tn (2.46)

es decir, la suma de las contribuciones de los hadrones T'pqa4, los 3 leptones cargados I'} y la contribucién
de N, familias de neutrinos ligeros I'y. Cada uno contribuyendo a I'tora1 5€giin el modelo estandar como

_ V2G M3

F(Z b Vl‘l/l‘) = m—zp (2.47)
donde p se relaciona con el acoplamiento axial de los leptones cargados al bosén Z: p = (2gf,1)2 con g}y =
—0.50102 % 0.00030 que es un promedio de los resultados experimentales. Para reducir la dependencia
del modelo, el valor en el modelo estdndar de la razon entre los anchos del neutrino y de los leptones
cargados, (I'y/I'1) o g = 1.991 £ 0.001, se usa en vez de (L) g, pPara determinar ¢l niimero de tipos de

neutrinos ligeros
F"‘" (F’ ) (2.48)
ME

Tomando en cuenta los distintos experimentos realizados que miden las cantidades en la ecuaciéon
(2.48), resulta que el actual valor promedio de N, es [48]

, = 3.00 £ 0.06 (2.49)

Estos resultados apoyan fuertemente la suposicidon de que s6lo hay tres familias de neutrinos ligeros
interactuantes con la fuerza débil.

El problema surge al querer ajustar los datos observados en los distintos experimentos. Para poder
ajustar simultidneamente las oscilaciones solares, atmosféricas y los resultados del LSND, es necesaria la
introduccién de por lo menos un cuarto neutrino estéril (55, 67, 69}, sin embargo, existen modelos que
utilizan los tres neutrinos que conocemos [50, 77|, para explicar los experimentos por separado.

Ahora la pregunta obligada es jcudntos neutrinos estériles hay? Actuamente existen varios modelos
que incluyen un sélo 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 s6lo los resultados experimentales, también hay que tomar en
cuenta otras restricciones, como las cosmolégicas, que por ejemplo implica que la masa de los neutrinos
es menor o igual a 8 eV [36], aunque también existen conclusiones de que 3 m,:; ~1 keV, (45, 64)].

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

2.5 [jQué sigue?

El modelo estdndar se basa en ¢l grupo de norma SU (3),. @ SU (2), ® U (1),-. La simetria electrodébil
SU (2), @U (1), es rota con el doblete de Higgs {H° ) = vdapu = 250 GeV [29] lo cual d4 masa a los
bosones de norma y a todos los fermiones con excepcién de los neutrinos. Uno tiene que ir mas alld
del modelo estdndar 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 particulas
de Majorana. Estas extensiones al modelo estdndar pueden incluir 6 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 simetrfa B — L4 es de norma y el grupo es SU (2), ® SU (2)p QU (1)5_, (71, 78],
del cual surge el mecanismo de “see-saw”.

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

4B — L es el niimero cuéntico obtenido de restar del nimero lepténico del nimero bariénico. En el caso en que no hay
bariones involucrados, se recupera la conservacién del ndmero lepténico.



Capitulo 3

Propiedades de los Neutrinos.

Todos los fermiones fundamentales — a excepcién de los neutrinos — son particulas de Dirac como
consecuencia de la conservacién de la carga. Por lo tanto, satisfacen la ecuacién de Dirac y son descritas
por espinores complejos de 4 componentes. Si los neutrinos no tienen masa, pueden ser descritos por
espinores complejos de dos componentes, llamados espinores de Weyl. Sin embargo, durante los dltimos
afios, los resultados experimentales sugieren que los neutrinos tienen masa [6, 41].

Si los neutrinos tienen masa, uno podrfa pensar que pueden ser representados por los espinores de
Dirac, al igual que e, 1 y 7. Sin embargo, hay una diferencia muy importante entre los neutrinos y et
resto de los fermiones: los neutrinos no tienen carga eléctrica. Esto nos da la opcién de tratarlos desde
un nuevo punto de vista, que es verlos como partfculas de Majorana. En este capftulo se mencionan
cuéles son las propiedades de las partfculas de Majorana y su diferencia con las de Dirac.

3.1 Particulas de Dirac vs. Particulas de Majorana

Antes de comenzar con el formalismo matemdtico conviene discutir la diferencia entre las particulas de
Dirac y las de Majorana. En la naturaleza sélo se han identificado neutrinos con helicidad negativa
(neutrincs izquierdos v), y antineutrinos con helicidad positiva (antineutrinos derechos (v°)g). La
transformacién CPT de vr es (¥.), lo cual se representa en la figura 3.1, ( como se verd mds adelante
(ve)® = (v°)g)-

vr (vL)*
CPT

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

Supongamos que un neutrino se mueve en direccién Z. Si los neutrinos son masivos, su velocidad es
menor a 1.! Esto implica que es posible encontrar un sistema de referencia el cual se mueva en direccién
Z con una velocidad mayor a la del neutrino. En este nuevo sistema de referencia, el neutrino se mueve
en direccién —Z, pero con el mismo espin que antes. Es decir, que a partir de un ‘boost’ de Lorentz se
obtiene un neutrino derecho vg.

Ahora surge la pregunta, ;los estados vg y (v.)€ son iguales?

Si vr y (vL)® son distintos entonces vg tiene su imagen CPT que es (vg)°. Un segundo ‘boost’ de
Lorentz lleva este nuevo estado al estado (1. )°, obteniendo 4 estados con la misma masa, como se ve en

1En unidades naturales donde h = c= 1.

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 accién de un campo magnético
externo, en €l caso de que los neutrinos tuviesen momento magnético.

‘Boost’ de Lorentz

‘Boost’ de Lorentz

o

vL (ve)° (vr)® VR

cPT CPT
Figura 3.2: Transformaciones de los neutrinos de Dirac.

Por otro lado, si ¥r y (¥1)° son iguales, s6lo 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 CPT se obtiene lo mismo que
al aplicar un ‘boost’ de Lorentz. Este modelo fue propuesto en 1937 por Majorana [65].

‘Boost’ de Lorentz

VL VR

I

CPT

Figura 3.3: Transformaciones de una particula de Majorana.

Uno se puede preguntar jcémo es posible que a partir de una partfcula y un ‘boost’ de Lorentz se
pueda encontrar la antipartfcula? Para contestar la pregunta hay que tomar en cuenta que la partfcula
y la antiparticula estan definidos con respecto a algiin mimero cudntico conservado. Si no hay niimeros
cuénticos que distingan a la partfcula de la antipartfcula, entonces la particula puede ser su propia an-
tipartfcula. Silos neutrino son particulas de Majorana, s6lo tiene sentido hablar de neutrinos izquierdos
o derechos y no de neutrinos y antineutrinos.

Hay aun otro esquema, que es suponer que las partfculas 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 particulas de Weyl no tienen masa. Asf que si 17, se mueve, lo hace a velocidad 1, haciendo
imposible encontrar a vg, por lo que la componente derecha no es necesaria para obtener un esquema
covariante de Lorentz. Similarmente (1°)g, no tiene un compafiero izquierdo. Una vez discutido de

forma muy sencilla la diferencia entre los dos tipos de particulas, comencemos a verlas utilizando el
formalismo matemaético.

3.2 Ecuacién de Dirac y campos de Majorana.

La ecuacién que describe a un fermién libre 1 con masa m, es la ecuacién de Dirac

(148, —m) P =0 3.1)
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donde las y# son las lamadas matrices de Dirac. Esta ecuacién se puede deducir utilizando el principio
variacional a partir del siguiente Lagrangiano?

L =3 (i9#8, —m) ¥ (3.2)

donde ¥ = 1+%. La solucién a la ecuacién (3.1) es un espinor de 4 componentes que se puede escribir
como

P ==y, ) = ey, (3.3)
Los espinores ¥(*) y (=) son las soluciones de onda plana de energia positiva y energia negativa
respectivamente con proyeccién del espin s. Las ecuaciones que satisfacen estos espinores son

('7“17;4 —m) s (p)=0

(v¥pu + m)xa (P) =0 (3-4)
Escrito como operador de campo, el fermién se puede representar como
d3 —ip.xT c ip-x
\P<m)=/———§—— 3= (- ®)Ywes (B e + £51 (P) xa () 77) (3.5)
V@m)2E, =5,

donde el operador f, (p) aniquila un estado de partfcula con momento p y proyeccién del espin s en
la direccién del momento. De igual forma f¢(p) aniquila y f¢! (p) crea un estado de antipartfcula. Si
escribimos W*, esta va a depender de f! (p) y de f¢(p). Como la particula de Majorana es igual a su
antipartfcula, esperamos que ¥ (z) se relacione con ¥* (z). Sin embargo, el imponer

U (z) = T (z) (3.6)

es incorrecto, ya que para que ¥ () tenga significado fisico, debe ser covariante de Lorentz. La relacién
anterior no lo es. Sin embargo, si se toma la definicién de conjugacién de carga como:?

Pe(z) = 1 C¥(x) 3.7

podemos elegir a C como una matriz que garantice que ¢ se transforma de igual forma que 7/ bajo las
transformaciones de Lorentz. En el apéndice A.1 se demuestra que la matriz C debe cumplir con las
propiedades v Co};, = —0.70C. La forma especifica de C depende de la representacién de las matrices
.

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

¥ () = 00° (z) (3.8)

donde hemos introducido una fase global arbitraria 6.
A partir de la (3.5) y de (3.8) se puede deducir que el operador de campo de Majorana es

d3p —ip- ip-
v = [ oo S (. (0) e (B) =% + ASE (B) Xo (P) €7%) (3.9)

(27)° 2E, s=x4

Esta ecuacién implica que la partfcula es la misma que la antiparticula, salvo una fase A. Esta fase es
conocida como la fase de creacién ya que aparece en el operador de creacidn, esto es sélo convencién ya
que pudo haber aparecido con el operador de aniquilacién sin cambiar el resultado.

2 Al igual que en la seccién 2.1, (3.2) es la_c_lensidad del Lagrangiano, pero va a ser referido como Lagrangiano.
34° representa la antipartficula de ¥, y no ¥, el cual se refiere al vector ¥ transpuesto.
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Si utilizamos las ecuaciones (3.7) y (3.9) y las propiedades

AP =1
Co9; (P) = Xa (D) (3.10)
Cox: (P) = ¥s (P)

encontramos que
Te (z) = A" (2) (3.11)
de donde podemos deducir que A = €%,

3.3 Representaciones de las matrices de v* y C
Las v#s de la ecuacién (3.1) son las matrices de Dirac definidas por las propiedades
{,yp,,yu} = 2g;w (3.12)

¥ =070 (3.13)

donde g*¥ es €l tensor de la 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

CryuC~1 = =T (3.14)

Ademds, si queremos que la normalizacién de ¥ implique la de ¥¢ entonces C debe ser unitaria. Estas
dos condiciones definen a C salvo una fase. Para evitar esta fase, definimos

TE = — Ty ot (8-18)

En el apéndice A se mencionan varias propiedades de las matrices v¥. Como veremos mds adelante,
nos conviene definir una quinta matriz v® definida como

~5 =75 = inOyly2q3 (3-16)

3.3.1 Representacion de Dirac.

Para las matrices -y,, Dirac eligié

o_ [T © 1_( O ot _
—7—(0 —r rY={ _a G 1=1,2,3 (3.17)

donde I es la matriz identidad de 2 x 2 y las o's son las matrices de Pauli (apéndice A). En esta
representacién la matriz 4% se ve de la siguiente manera.

o I
v = ( I o ) (3.18)
La matriz C definida en la secci6én 3.3, puede elegirse como
. 0 —ig?
C= 1’7?,,’0 = ( —ig? 0 (3_19)

En esta representacién, las soluciones de onda plana son

pa(P)e”PT y x,(p)eP : (3-20)
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que son normalizadas por .-
@} (P) . (P) = X} (P) xa (P) = 2Epbas (3.21)

Tomando la expresién explicita de las matrices -y (3.17), en las ecuaciones (3.4), obtenemos

or )= VEFT (o205 )

(3.22)
o ’
xe (p) = VEFm ( Fig®e )
donde 1
‘pﬂ:—q»'_i:(()), <x>_§=<p'+i=((1’) (3.23)

3.3.2 Representacién de Majorana

Esta es una representacién bastante titil cuando se trabaja con particulas de Majorana. En ésta sf se
puede considerar ¥ = ¥*, a diferencia de (3.7). Esto es porque en esta representacién o,,, definido en el
apéndice A.l, es imaginario. Eso ocasiona que la particula de Majorana sea simplemente un espinor con
componentes reales. En este caso las matrices v* son imaginarias, lo que asegura que o,,, sea imaginario.
La forma explfcita de las matrices es

o_f 0 o? 1 _[ig® O
T=1 o2 o = 0 io®

2_f 0 —0o2 3 —iot! 0
= e o R 0 —io!

y la matriz de conjugacién es C = —~0.

(3.24)

3.3.3 Representaciéon quiral.

En general un espinor se puede descomponer en sus componentes con quiralidad izquierda y derecha
¥ = ¥g + ¥, donde

g = 1—*‘27—5\1: (3.25)
11—
v, == (3.26)
En la representacién quiral esta descomposicién adquiere una forma muy sencilla
0 Xs

En esta representacién las matrices v# se definen como
o __ 0o -1 1 0 ot
7= ( -1 0 ) = ( R (3.28)

== ( ([) _01 ) (3.29)
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Con lo cual o o o
1
re=(39). m=(32) (230
La matriz de conjugacién de carga toma la forma
—ia?
C=in?y® = ( ot o, ) (3.31)

En esta representacién es ficil demostrar que
(YL,r) = (¥)p,L (3.32)

3.3.4 Otras representaciones.

Las representaciones mencionadas anteriormente son sélo algunas de las posibles. En general se puede

encontrar una nueva representacién a partir de alguna conocida. Dichas representaciones se relacionan
por medio de la transformacién

'7’“ = U"Y“U (3-33)

donde U es una matriz unitaria. Con una transformacién como la anterior, se puede ver que si las
matrices 7 de cualquier representacién cumplen con las ecuaciones (3.12) y (3.13), también las v las
cumplen.

Por ejemplo, si los términos primados son la representaciéon quiral y los no primados la de Dirac,
entonces U estd dada por

1 1 I -1 .
v=Tst+wm=— (] ) (3.34)

La relacién entre las soluciones de ambas representaciones es simplemente ¢¥g = U¥p. Y la nueva
matriz de conjugacién de carga es

¢’ =vutcu (3.35)
La representacién que elijamos va a depender del problema a tratar, hay ciertas relaciones que son

independientes de la representacién, como la definicién de la conjugacién de carga dada en (3.7), sin
embargo, otras se simplifican si se elije la representacién adecuada.

3.4 Simetrias discretas y los neutrinos de Majorana.

Si los neutrinos son de Majorana, entonces son su propia antiparticula, por lo que esperamos que tengan
propiedades especiales bajo las simetrfas discretas de C, P, T, CP y CPT.

3.4.1 Conjugacién de carga C.
Bajo la transformacién de C el campo de un fermién se transforma como
C¥ (x,2)C ! = 3P (x,t) (3.36)

donde 7c es una fase y C es el operador de conjugacién de carga (no confundir con la matriz de carga
C). Con la propiedad (3.11), los neutrinos de Majorana cumplen con

CW (x,t)C™ = (ncA)” P (x,t) (3.37)



3.4. SIMETRIAS DISCRETAS Y LOS NEUTRINOS DE MAJORANA. 21

Escribiendo la solucién de Majorana (3.9) como operador y aplicindole la transformacién de carga

encontramos que ( ) ( /\) ( )
Clfa(P)C™! = (1c h J« (P
cfi(pyct = (ncA)” £ (p) (3.38)

Usando la unitariedad del operador C, observamos que para que se cumplan las tiltimas 2 expresiones
necesitamos que

(ecA)” = neA (3.39)

Si se Considera el estado de un neutrino con momento p y espin s |p, 8) que se obtiene aplicando el
operador de creacién f (p), es decir

ip.s) = fF (p)|0) (3.40)
es posible demostrar, utilizando 3.38, que

CIp,3) = G/ (p) I0) = (1X)" £ (B)C10) .41)
= (1cA) £ (P)|0) = ncA|p, ) :

donde se supuso que el vacfo es invariante ante la conjugacién de carga (es decir que C|0) = |0)). Por lo

tanto, una partfcula de Majorana es un eigenestado del operador de conjugacién de carga con eigenvalor
real.

3.4.2 Transformaciones bajo P.

Para el operador fermiénico de campo, la paridad estd dada por

PW (X, 2) P! = npyoW (—x, t) (3.42)
Si se toma en cuenta que para un espinor de Dirac se cumple
P¥ (x,t) = npyo¥ (—x, 1) (3.43)
es fécil encontrar que
Yos (P} = @s (P),  YoXa (P) = —Xa (P) (3.44)

La validez de ésta tiltima relacién se puede comprobar en la representacién de Dirac y generalizarse a
las demis de acuerdo a lo visto en la subseccién 3.3.4. Para la representacién quiral tenemos que

Yol (—x) = — ( - E:::; (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 Transformaciones bajo T.

A diferencia de las dos transformaciones anterjores, la transformacién T es antilineal, es decir que

T(x|()) =a"TIC) (3.46)
lo que implica que
{T¢1 T8) = (€1 &) (3.47)

Como consecuencia de esto, el operador CPT es antilineal. La expresién explicita de esta transformacién
es

TV (x,t) T = nriv!y3W (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 = = CP, encontramos que
EV (x,)E™ = (=) 1o ¥ (—x,t) (3.49)

Considerando la expresién de Majorana en ambos lados de la ecuacién anterior se encuentran las si-
guientes relaciones

Ef(PYE! = (9=2)" . (—P)
EfIP)E =—@=N)" f1 (-p) (3.50)

Con estas dos relaciones se muestra que 7=\ = — (=), por lo que dicho valor es imaginario. Ahora
es posible demostrar que una particula de Majorana cumple con la propiedad

Zlp,s) =nzA|-p, s) (38.51)
ante la transformacién de CP.
3.4.5 Transformaciones bajo CPT.
Utilizando los resultados de 3.4.3 y 3.4.4 y definiendo © = CPT, se puede demostrar que
OY (x) 07! = 31 P" (—X) = -3 757.C ¥ (—x) (3.52)

Usando el hecho de que T es antilineal se tiene que

6f. (PO =13 (-1)" "} £, (p)

— (3.53)
efl(Pe~t = —nzA(-1""¢ £, (p)
Donde hemos usado las relaciones de espinores
— (—1)* %
T5pe (P) = ( 1)-—2; x~as (P) (3.54)
Y5xa (P) = (—1)"" % s (P)
Analizando la ecuacién(3.53) se encuentra que ne = —73, por lo que la fase de CPT es imaginaria.
Aplicando (3.53) al vacio que es simétrico ante CPT, se obtiene
©1p,s) =neA(—~1)*"¥ |p, —s) (3.55)

La interaccién CPT es la mds importante de todas las simetrias, ya que en la fuerza débil, las simetrias
no se conservan a excepcién de CPT. As{ que cualesquiera que sean las propiedades del campo libre de
Majorana, podemos decir que las mismas propiedades estdn presentes en la particula fisica.

De hecho la ecuacién (3.52) puede tomarse como definicién de particula de Majorana. En un mundo
donde no se conserva C ni CP, ésta es la tinica forma de decirlo.

3.5 Decaimiento doble 3.

Para saber si los neutrinos son partfculas de Majorana, se puede buscar el decalmiento doble beta
(emisién de dos electrones), en el laboratorio, [57]. Este decalmiento se muestra en la figura 3.4.

El decaimiento doble beta es el proceso Nicleo — Niicleo’ +2e~, en el cual un micleo decae en otro
emitiendo dos electrones. El decaimiento es denotado como el decaimiento 83p... Si los neutrinos son
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Nicleo

Niicleo’

Figura 3.4: Diagrama de intercambio de neutrinos para el decaimiento Nucleo — Nucled’ + B0p.- Si
este decaimiento es observado, entonces los neutrinos son particulas de Majorana.

de Majorana, entonces v¢, = vy,, donde V., son los neutrinos que tienen masa definida, €l neutrino del
electrén es una suma de estos estados. Esto se explica en el siguiente capftulo.

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 v,, se crea en
el vértice superior del diagrama y recordando que el modelo estdndar conserva el niimero lepténico,
encontramos que la partfcula creada en el vértice superior junto con e~ dede de ser un antineutrino vg,.
Sin embargo, este neutrino es absorbido por el vértice inferior. Por conservacién del ndmero lepténico,
para producir un e~ la partfcula absorbida tiene que ser un neutrino y no un antineutrino. Por lo
tanto, si el nlimero lepténico se conserva, el diagrama no puede ocurrir a menos que ¥,, = v§,. Por lo
tanto, una observacién del decaimiento doble beta demostrarfia que los neutrinos v, son particulas de
Majorana. Y no sélo eso, sino que la amplitud del decaimiento seria una medida de una masa efectiva,
la cual no serfa una traduccién directa de la masa del neutrino, pero implicarfa 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 intervencién de neutrinos [69], por lo que se debe asegurar que el experimento
distinga los procesos distintos al diagrama de la figura 3.4.




Capitulo 4

Masas y oscilaciones de Neutrinos.

En este capitulo se estudia el fenémeno de oscilaciones de neutrinos en el vacio. 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 oscilacién 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 diagonalizacién del término de
masa, se discuten diversos esquernas para la oscilacién de neutrinos.

4.1 Diagonalizacién de Matrices.

En la siguiente seccién se estudiard la matriz de masas cuando se incluyen términos de Dirac y de
Majorana. Esta matriz no tiene por qué ser diagonal, de hecho no tiene porque ser hermitiana. Para
poder encontrar los eigenvalores de la matriz de masa debemos diagonalizarla. EIl problema es que
no hay garantfa 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 diagonalizada por una transformacién biunitaria tal que los eigenvalores sean no
negativos. Esto quiere decir que dada M, existen matrices unitarias U y V tales que

UtMV = Mo, (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

Pdiag =PU ¥ Xaiag = Vix (4.2)

Cabe sefialar que las matrices U y V no son inicas.

Un caso de particular interés es cuando la matriz M es simétrica. En ese caso, a partir de M =
UMgiagV' se obtiene MT = V*MuigoUT. Pero si la matriz M es simétrica, M = , 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 ltima expresién, ya
que se puede demostrar que si M es hermitiana y real, se puede elegir una matriz ortogonal O tal que
OT MO es diagonal, pero 1os elementos en la diagonal no son necesariamente positivos. Esto se arregla
facilmente, si hay un elemento negativo en el n-ésimo lugar de la diagonal, se puede definir U = KO
donde K en una matriz diagonal con +/—1 en el n-ésimo lugar, y un 1 en el resto de la diagonal. Con
esta eleccién 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 V' como U K? donde K2 es una matriz diagonal

con un —1 en el lugar donde la matriz diagonal M,,,,, tiene una masa negativa, y 1 en el resto de los
elementos.

4.2 Fl Lagrangiano de los neutrinos.

Las interacciones de los neutrinos fueron estudiadas en la seccién 2.3, llegando al Lagrangiano dado por
la ecuacién (2.23). Para considerar las oscilaciones de neutrinos en el vacfo necesitamos el término libre
de L2 (2.19) y (2.20) que describe la propagacién de neutrinos.
El Lagrangiano que describe a los nieutrinos libres es
L =9 (78, —m)v¥ (4-3)

donde identificaremos a 1 con un neutrino v; donde I = e, u,7,.... Para simplificar el anidlisis, es
conveniente separar al Lagrangiano en un término cinético y uno de masa, L = Lg,, + Lymasa- Por el
momento se tratara el caso de una sola familia de leptones por lo que se suprimird el subfndice I.

4.2.1 Término Ly.g.a

El término de masa es —Lyasa = VM. Si se considera la descomposicién ¥ = vy, + vr definida en 3.3.3,
entonces se tiene que en general Lima,, puede incluir términos del tipo Pjvi con 4,k = L, R. Es facil
demostrar, utilizando (3.25), (3.26) y las propiedades de 7% dadas en el apéndice A, que!

PLvL =Vrvr =0 (4.4)
por lo que el Lagrangiano de masa toma la forma
— Lmasa = Vrmvr +TPrmvy, (4.5)

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

e = Cy°y" ¥ =yTC (4.6)
Para las proyecciones izquierdas y derechas se tiene
Y= W) =51 +7) ¥ = (W)g
Yh=@Wr) =4 A —s)¥" = (¥),
es decir que Y§ y 9§ 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 validos
@vr, PYpre, P (9)r (4.8)

a los anteriores hay que agregar sus conjugados hermitianos (c.h.). Se ve que gracias a (3.25) y (3-26),

los términos (UC)LVL, () pVR, (VC)L (), (VC)R(V")R y sus conjugados hermitianos se anulan, tal
como (4.4).

(4.7)

1Cuando utilizaros L como subindice, nos referimos exclusivamente a la parte izquierda. No tiene nada que ver con el
Lagrangiano L como en (4.10).
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Se puede pensar que los tres términos en {(4.8) contribuyen a Ly,asa, 8in embargo, es ficil demostrar
que

@) (v°)g =PLvR (4.9)
Con esta tltima propledad, se ve que el tercer término de (4.8) no aporta nada nuevo. Sin embargo, los

primeros dos términos de la ecuacién (4.8) pueden utilizarse para dar lugar a los términos de masa tipo
Majorana

—Ly = M [WRVL +7L (VC)R]

(4.10)
—Lp= Mz [(7@7,}/:: + PR (V”)L]

Utilizando la propiedad (v°)p r, = (vL,r)" € incluyendo los términos de masa de Majorana y de Dirac
se tiene que el Lagrangiano L,,,;o Se puede escribir como

e ¢ Mgr (= c
— Lyasa = m(PrLvr +PRryL) + %“ ((V[,) vy, +VL (vL) ) + TR ((IIR) vr + VR (VR) ) (4.11)

donde la masa de Dirac m y las de Majorana My, g, son reales y positivas. Con la propiedad (4.9), el
primer término a la derecha de la ecuacién anterior se puede escribir como

% @rvr +vrve) + 5 () vR)° + WR)® (ve)°) (4.12)

Definiendo los espinores
x =vr +(vL)®

= vn+ )E (4.13)
y con las ecuaciones (4.11) y (4.12), después de un poco de algebra, se puede escribir al Lagrangiano
total de masa como L
— My, m X
Linasa =—§( X W) m Mg ) ( o ) (4.14)

La matriz de la ecuacién (4.14) se puede diagonalizar mediante una rotacién de la forma

U= ( cos § —send )

senf cosé@ (4.15)
donde 2
m
tan 20 = m (4~16)
Al hacer la rotacién, se obtiene una matriz diagonal cuyas entradas son
Mp+ Mg & \/(MR —_ )"1[.)2 + 4m?
m; = 3 (4.17)

donde el i = 1 corresponde al signo +, i = 2 al signo —. Los valores de m, M y Mg estdn dados por
m = LiyM2gen2g
My = m, cos? 8 + maysen?0 (4.18)

Mp = mysen?@ + my cos? @
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Sin embargo, el término m2 puede ser negativo. Si m2 < 0, no se puede interpretar como masa.

Como se comento en la seccién 4.1, una forma de solucionar esto es tomar U definida en (4.15) y a UK?Z
definida como:

2 _ [ cosf  send
UK" =\ send —coso (4-19)
As{ la matriz diagonal es
v ML 2 _ [ |lm]
v m JWR ) UK ( |m2| ) (4.20)

En este caso caso la base (1 1»2) en la que la matriz de masas es diagonal se relaciona con la base

original (x w) a través de
v — 2 [ X
( va ) =UK ( ) (4.21)

Asf el Lagrangiano de masa, en la base diagonal es

Lunase = — ( 71 Fz)( lnsll |n22|)(xl:;)

=~V |[my| 1y — Tz |maz|1e

(4.22)

de donde vale la pena resaltar que vy y 14 tienen masa deﬁmda, (Imy]) ¥ (lmz2]) respectivamente, por lo
que son buenos candidatos para ser eigenestados de masa2

Para completar estos resultados a continuacién se muestran algunas propiedades que tienen los
estados v, y vo2. La expresién explicita de 4 dada por (4.21) es

vy = cosf (v + (v,)°) 4 senf (vr + (Vr)®) (4.23)
al tomar la operacién de conjugacién de carga se obtiene

v =cos8 ({(vL)° + vL) +senf ((vr)° + vRr) = 1n (4.24)

es decir que vf = 14.
Mientras que para vz se tiene

v2 = cosd (vr — (VR)®) 4+ send (v, — (1)) (4.25)

Nuevamente al aplicar la conjugacién de carga se obtiene

Vi = Cvyovi = cos@ ((Vr)® — vR) +send ((vL)° — vL) = —1n (4.26)
asf que vz = —v2. De las ultimas expresiones se observa que v1 y vz cumplen con la ecuacién (3.11)

por lo que son particulas de Majorana. Lo anterior muestra que al incluir los términos mds generales
de masa, se tiene que un campo fermionico se puede descomponer en dos particulas de Majorana, con
masas m;j y mag.

Como se mencioné en 4.1, las matrices que diagonalizan la matriz de (4.14) con valores no negativos,
no son Unicas, por lo que la forma explicita de los eigenestados de masa 1 2, puede cambiar, sin embargo,
seguiran siendo partfculas de Majorana, y su interpretacién fisica es la misma.

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

2En lo que resta de este trabajo denotaremos con un nimero en el subfndice a los neutrinos que son eigenestados de
masa.
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4lgebra, se encontré que el Lagrangiano mis general puede tener 3 masas distintas: masa de Dirac m,
y dos de Majorana My, y Mpg. Por \ltimo se diagonalizé la matriz de masa de tal forma que los valores
en la diagonal fuesen no negativos. Una vez hecho esto, se encontré que el Lagrangiano total de masa
es (4.22). De esta ultima expresién se mostré que los eigenestados de masa son particulas 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 L,
Para escribir el término L., dado por
Lein = i0y*a,v (4.27)

en términos de sus proyecciones v, y Vg se utilizan las propiedades de la matriz v® dadas en el apéndice
A, para obtener
UR,LY*8uVR,L # 0
(4.28)
VR,LY*OuvL,r =0

Tomando en cuenta la propiedad vivy,v§ = VLY.V ¥ la ecuacién (4.28), se encuentra que la ecuacién
(4.27) se puede escribir como

Lein = 5 (07 0uv + T°78,0°) (4.29)
y utilizando la base dada en (4.23) y (4.25) es facil ver que (4.29) se vuelve
1, 1.
Lcin = —Z-wry“a,,ul + §tu2-y“6,.uz (4.30)

Asf que el Lagrangiano total para los neutrinos de una sola generacién esta dado por (4.22) y (4.30)
como

1, 1,
L= 3 Gy 8un — [ma | Pyn) + 3 (Evay* Buve — || Tavy) (4.31)
Como se anticipé al final de la subseccién anterior, el problema original dado por un campo fermionico

(4.3) descrito por cuatro componentes con masas de Dirac y de Majorana, se reduce a la descripcién de
2 particulas libres de Majorana con masas distintas.

4.2.3 Caso general.

En las subsccciones pasadas s6lo se trabajo con una familia de leptones.

Ahora se verd qué sucede
cuando existen N familias. En este caso el Lagrangiano de masa se vuelve

N N N
1 1 .
— Lasa = Dyppmunvy, + = (V;/L)c Mpupvin + = (PvRr)® Miypuig + c.h. (4.32)
2 2 KT

11 L

donde [,I’ = e, u, 7, . . .. Esta ecuacién se puede escribir de la misma forma que la ecuacién (4.14), para
esto se debe reemplazar la matriz de ésta ecuacién por

M,
m ,{,"R ) (4.33)

Donde M., Mr y m ahora representan matrices de NXN y v, y vg son vectores de N componenetes.
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La nueva matriz de masa puede ser diagonalizada, de igual forma que en 4.2.1, y en este caso se
obtendrin 2N particulas de Majorana. Por ejemplo, segiin el modelo estdndar N=3, por lo que se
encontrardan 6 neutrinos que son eigenestados de masa.

Los términos de masa en (4.33) son predichos por varias teorfas de gran unificacién (GUT), y proveen
un marco de trabajo bastante simple para el mecanismo de “see-saw.”

Tal vez lo mds interesante de este Lagrangiano es la gran cantidad de fenémenos que predice, como la
oscilacién de neutrinos, decaimientos como . — ey, g — 3¢, r —w e+ 7%, p~ +(Z,A) = (Z + 1, A)+e~
y el decaimiento doble beta (Z, A) — (2 + 2, A) +2e™.

4.3 Mecanismo de “see-saw.”

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

Para empezar se tratard el caso de una sola familia, N=1, por lo que la matriz de masa (4.33) se
reduce a la matriz de la ecuacién (4.14). Hagamos la suposicién que Mg > M, asf la matriz de masas

se puede aproximar por
0 m
( m Mp ) (4.34)
Esta matriz se diagonaliza con una matriz I/ dada por (4.15) que se vuelve
o 1
UK? = ( W{F - ) (4.35)
-5

la cual también se puede escribir en términos de un dngulo @ tal que tan@ = %{f-
La matriz diagonal de masa es
Mgrp O
Mdiag =~ ( m2 ) 4.36
g 0 m ( )
y la base que diagonaliza a la matriz de masa es

n = gz (v + (VL)) + (v + (VR)®)
. (4.37)
vz = (vr — (VR)®) + ¥f; (ve — (v2)°)
donde usamos la definicién de (4.23) y (4.25). Los eigenvalores de la matriz de masa son
2
m
my = Mg Yy ma=~ —A’I_R (4.38)

Al observar el Lagrangiano (4.3), es razonable suponer que m es del orden de la masa del leptén cargado
de la familia, es decir, si se trata al neutrino del electrén, m =~ m. =~ 0.511 MeV. Si ademds se pide que
Mg > m, entonces m >> may, 1o 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 Mp. A pesar de Que 1} y vz no
son los neutrinos observados, en este limite 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 (m,).
Este es precisamente el mecanismo de “see-saw.”
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Ahora la pregunta es jde qué orden es la masa de los neutrinos masivos? Para poder contestar
esta pregunta hay que revisar varios argumentos. Por ejemplo, existen argumentos cosmolégicos que
restringen la masa de cualquier neutrino estable para que sea < 30 eV, [69], aunque actualmente este
lfmite esta en discusién, el dltimo valor es de ~ 1 keV. Por ejemplo si v, es menor a 30 eV, (4.38)
implica que Mg = 10% 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 jerarqufa de masas. Esta diferencia de masa hace que el modelo sea poco atractivo, a
menos que se introduzca una teorfa unificada.

La generalizacién de este método para N familias es simple. Ahora la matriz My de (4.33) es
despreciable.? Suponiendo que los eigenvalores de la matriz Mg 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) rcero = MMg'm™T (4.39)
mientras que la matriz de masa de los estados pesados es
(M.)pesapo = Mr (4.40)

Férmula de “see-saw” tipo I Este tipo de “sece-saw” es precisamente el obtenido en la ecuacién
(4.39). Esta férmula es usada si se supone que la masa de los neutrinos sigue cierta jerarquia, m,, <
m., € m,,, al igual que el resto de los leptones, m. € m, <K m.

Férmula de “see-saw” tipo II  En este caso, la masa ligera es
vZk -1 T
M, == fv_ —mMg'm (4.41)
R

donde el primer término a la derecha se compone de términos que provienen de la teoria de interacciones
electrodébiles y el segundo término es el que aparece en el tipo 1. [67]

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

Férmula de “see-saw” tipo III Los dos tipos de férmulas anteriores son 1tiles 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 simetr{as, se obtiene una matriz Mg singular,
cuya matriz inversa no existe. Una forma 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. Eate modelo,
llamado del tipo III [67), consiste en tomar 3 fermiones, para una familia, dos de los fermiones son los
usuales neutrinos vy, y vp y el tercer fermién es un neutrino estéril v,. La matriz equivalente a (4.34) es

0 m O
m 0 M (4.42)
0O M u
Donde m es la masa de Dirac, M y u' son masas construidas en términos de las masas del neutrino
estéril, My y Mg. Asumiendo que u4’, m << M, la masa del neutrino es

2,7
m, = T8 (4.43)

3Una matriz es despreciable 8i sus eigenvalores lo son.
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La generalizacién para las tres familias es inmediata. El punto importante es que si la matriz Mg es
singular, se pueden construir dos matrices u’ y M, tales que ' sea la matriz singular en vez de M. Todo
a cambio de introducir un nuevo neutrino estéril por familia. En esta tesis s6lo se utiliza el tipo I.
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4.4 Oscilaciones de Neutrinos en el vacio

A continuacién se dard una descripcién del fenémeno de oscilaciones de neutrinos. Las oscilaciones se
dividen en dos tipos: (A) oscilaciones de quiralidad y C, un ejemplo en el primer caso es vy, — VR ¥
en el segundo, la oscilacién neutrinos antineutrinos como ver — (VE); (B) oscilaciones entre neutrinos
de distintas familias como v. — v,. En general las oscilaciones pueden ocurrir entre neutrinos y
antineutrinos de distintas familias [33, 36, 55, 69, 72]. Como se ve més adelante, la probabilidad oscilar
de un neutrino activo a uno estéril es del orden M?/E2, donde M y E son la masa y la energia del
estado de masa del neutrino, por lo que en muchos casos pueden ser despreciadas. En la literatura se

encuentran varios trabajos que tratan la oscilacién 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 mi3s conocido es de oscilaciones con cambio de sabor entre dos o méas 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 v, oscile, dando lugar a una composlcxon posterior que
incluye vg, (VL) y (¥r)®.

Para. encontrar las oscilaciones dentro de una sola familia es necesario encontrar cémo 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 v y v2 que tienen masas bien definidas de acuerdo a las
ecuaciones (4.19) y (4.21). Como los eigenestados vy y vz satisfacen la ecuacién de Dirac, en general
pueden escribirse como la suma de 4 soluciones ortonormales de la ecuacién de Dirac, obteniendo:

vip = ut (p)eT*F" +u” (p) e7F v (p) P + v (p) P (4.49)
donde u y v son los espinores de energfa positiva y negativa respectivamente, ¥ y — denotan la helicidad
[M'Cf,gjl;iene escribir el Lagrangiano (4.31) de la siguiente forma

2L =T, vy + Va pra — Tymyvy — Uamale (4.45)

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

[)U; — V) = 0

(4.46)
ﬁVz —mary =0
Las soluciones tienen helicidad A, recordando que el operador de helicidad se define como
| T TPy = Apa (4.47)

con A = 1. Con las matrices 7" en la representacién quiral se encuentra que

b= ( —-Eg- Ap _Eo—)‘p ) (4.48)

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

—ml -p ) ( iR — E( iR ) (4.49)
—my L wiL )
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En la ecuacién anterior identificamos a la matriz que aparece en el lado izquierdo con el Hamiltoniano
H,. Este Hamiltoniano es ficilmente diagonalizable con una matriz

— [ €981 —seny,
T={ oot o ) (4.50)
donde
m
tan2yp; = —-X% (4.51)
Los eigenvalores de la energfa son
Ba=vpr+mi=E (4.52)
Ep=—E

y la base donde fh es diagonal es

m =7( "R 4.5
( & ) ( L ) (4.53)

Para la segunda ecuacién de (4.46) se encuentra el mismo resultado cambiando el subfndice 1 por 2.
Supongamos que al tiempo t = 0 se tiene un neutrino puramente izquierdo, al tiempo ¢ queremos

determinar la probabilidad de encontrar cualquier otro neutrino de la misma familia. Recordando que

para neutrinos izquierdos A = —1 y utilizando las ecuaciones (4.21) y (4.53) podemos expresar a vy, en
términos de los estados 71, 72, £&1 y §2 como

|vL) = cos @ (senep, |m) + cos iy [€1)) + send (seneq |772) + cos 2 |€2)) (4.54)
a la cual es posible aplicar el operador de evolucién e{(—*7%), obteniendo

lvr (£)) = cosO (senpre*E1t ;) + cos e B2t |£,))

) . (4.55)
+ senf (senp2e~tE2t ;) + cos 2 Bt |€2))

Expresando 7, n2, £, ¥y €2 en términos de vy, vr, (VL)€ ¥ (Vr)® con (4.21) y (4.53), y utilizando las

ecuaciones (4.51) y (4.52)para escribir los dngulos. ) y w2 en funcién de las masas y energias de los
neutrinos, se obtiene

v () = [cos2 0 cos E;t + sen®fcos Eat — i (cos2 O£ senE\t + senzo—éﬁsenEgt)] lvL)

+ [cos Et —cos Eqt — i (f;senE;t — -g;senEgt)] cos §send |(Vr)®)

(4.56)
—i [J%;‘-l cos? @sen Bt — L’%)?lsengesenEzt] HOA%)

—i [L'EflsenExt + l’é‘r}lsenEgt] cos fsend |vr)

de donde se ve claramente que a pesar de que al tiempo ¢t = 0 sdlo existe vy, al tiempo ¢ pueden
encontrarse vg, (Vr)€ y (vL)°. Las probabilidades de estas transiciones son

2
Pvr — vrit) = [(vr | ve B2 = (%smfslt + IﬂE:—'senE,t) cos? 9sen>6 (4.57)
1

P(VL e (UL)C ;t) = |((Vb)c | vy, (t))|2 = (%—f—lcmz OsenE'xt —_— |7£:|3en2098nE2t)2 (458)
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P(vp — (vr)5t) = {(wr)® | ve @)I* =
(cos Et — cos E;,»t)2 + ({%senE‘lt — %senEgt)2) cos? Osen2@ (4.59)
y la probabilidad de supervivencia de v, es
P(vp — viit) = (v | vp D1 =

2
(0052 6 cos E\t + sen20 cos Egt)2 + (EL cos? @senEt + J&}senzesenEzt) (4.60)

donde @ esti definida en (4.16) y m; 2 por (4.17). Es facil comprobar que la suma de las cuatro
probabilidades es 1. A continuacién se ven algunos casos especiales.

Casos especiales.

Masas de Majorana. Cuando la masa de Dirac es cero (m = 0), se tiene que sen(20) = 0 y las
probabilidades se reducen a

P(vLe — vaity= P(vp — (vr)®;t) =0 (4.61)
2
P(vr — (v)%;t) = (-anETll-senElt> (4.62)

2
P (VL d UL;t) =1— %L‘senElt) (4.63)
1

es decir que el neutrino s6lo se acopla al antineutrino. Lo anterior esta de acuerdo con el hecho discutido
anteriormente de que los términos de Majorana violan la conservacién del niimero lepténico.

Iguales masas de Majorana En este caso My = Mg = M lo que implica que § = 7/4 y 2 =
M x 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 Majorana (M7, = Mg = 0), entonces

E, = E2 y m1 = —mqg = m, transformando las probabilidades en

P(vr — (Vr);t) = P(vp — (vL)%it) =0 (4.64)

Im| 2
P (vy — vR;t) = { =—senE;t (4.65)

Ey
{m| 2
P(IIL — VL;f-) =1 (—E——senE1t> (4.66)
1

Caso ultrarrelativista. En este caso se toma en cuenta que las masas de v} y 12 son muy pequeiias
comparadas con las energfas, E; ~ p. Las probabilidades son

2
Py — vR) =~ %sen’%sen’pt ~0 (4.67)

"e';:”‘ (Im2] sen?0 — |my | cos? 6)* ~ 0 (4.68)

Pvy — (vr)°) ==
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2__ .2

P (vr — (Vr)®) = sen? (26) sen? m—l‘”pl—m?-t) (4.69)
2 __ 2

P (vy — vp) = 1 —sen? (20) sen? -"%l-#“zt) (4.70)

Recuperando la fé6rmula originalmente propuesta por Pontecorvo para la probabilidad de supervivencia
|31, 32, 76]. Nétese que, ademés de los factores de supresién, las probabilidades de que el neutrino
cambie de quiralidad y las pobabilidades de que no lo haga, tienen diferentes periodos de oscilacién. Si
se desprecian los términos (m; /p)’, entonces las probabilidades dependen de la diferencia del cuadrado
de las masas y la oscilacién se da sélo 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 aparicién”. Estos experimentos se basan en detectar un neutrino vy
de un flujo que inicialmente se componfa de v con ! # l’. El segundo tipo de experimentos son llamados
“experimentos de desaparicién” y se basan en medir la reduccién 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 desaparicién, se detecta una reduccién el flujo de neutrinos v;, no

se puede saber si el neutrino oscilé a algiin neutrino que interacciona vfa una corriente neutra u oscilé
a un neutrino estéril, el cual no interacciona.

Caso de “Seew-Saw”. En este caso se tiene una masa pesada (m;) y una masa ligera (m2). Con
estas suposiciones se puede encontrar que @ satisface

m
0= :?:: (4.71)

Como la masa m2 es ligera, podemos suponer que vz es ultrarrelativista, lo cual no necesariamente se
cumple para v;. En este caso las probabilidades de oscilacién son

o~ [(Imal )2 |ma]
P(ve — vait) =~ (—EsenElt Tl (4.72)
¢ senEjt  senFqt) 2
P vy — (vL)<;t) =~ —TIE-—‘L - —;E2—) mi (4.73)
<.y 2 2\ |m
Pur — (vr)°3t) = ((cos Eqt — cos Est)? + (£:senEit — senBat) ) |t @10y

=< 4sen? (—*—I—l—z"':_pml t)
donde el segundo renglén de la iltima ecuacién ocurre si el neutrino con masa m: también es ultrarre-
lativista.

P(up — vpit)=1—P(vp — vpit) — P vy — (vp)®;t) — P (v — (VR) ;1) (4.75)

Cuando se toma en cuenta el valor de |mz|/|m,] tabla 4.1, la razén entre las masas es muy pequeiia,
por lo que las oscilaciones son casi cero.
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4.4.2 Oscilaciones de sabor (2 familias).

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

lve) = cosg |vr) + senp jvrr)
(4.76)
lvu) = —senwp |vr) + cosplvir)

donde vy y vy representan cada uno a los 2 eigenestados de masa asociados a v, y v, respectivamente;
y @ es el dngulo de mezcla el cual se determina experimentalmente. Al escribir los términos de masa
para los estados v y vy (incluyendo masas de Dirac y Majorana) se obtienen masas myy, mr2, mrn1 y
mrr2.

Si pedimos que al tiempo t = O solamente existan neutrinos izquierdos del electrén, la primera
ecuacién de (4.76) se vuelve

VerL) = cos vy L) + seny fvrr L) (4.77)

Para encontrar |V, (t)), se procede de igual forma que en la seccién anterior encontrando

Iver (¥)) = cosp|vr L (8)) +senw |vrr L (¢)) (4.78)

donde vr sy 1, (1) estdn dados por la ecuacién (4.56).

A partir de las ecuaciones (4.76) y (4.78), y después de un poco de dlgebra se encuentra que las

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

P (ver — vuL;t) = cos® psen®p [(A; ~ A+ (Br - Bn)2] (4.79)

P (ver — (Ver)* ;t) = [cos? oCr + sen®oCir)? (4.80)

P (Ver, — (¥0£)%3t) = cos® psen®y [C; — Crs)? (4.81)

P (ver — (Wer) 5 t) = [cos? oDy + sen?pD;;]* + [cos? o Fy + sen?pfy]* (4.82)
P (vez — (Vur)®it) = cos® wsenv [(Dr — Dr)* + (Fi ~ Fu)’) (4.83)

P (Ver, = verit) = [co8® G + sen®pGrr)’ (4.84)

P (ver — vurit) = cos? psen®p [Gr — Grr)° (4.85)

y la probabilidad de que v.;, sobreviva es

P (Ve — ver;t) = [cos® pAr + sen®p A1) + [cos? p By + sen?¢ By, (4.86)

donde hemos usado las siguientes definiciones®

4 Todas las masas M1, M2 y la m itud del o p se refi

a los valores positivos,
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A; = cos? 9; cos Eirt + sen?6; cos Eipt
B; = cos?8; issenEut + sen?6; f;senE.—zt

C; = cos? 9; BlsenEqt — .9in20;-'§f§senEgzt

D; = (COS Fit — cos E,'gt) cos @;send; (4'87)
I‘-'.‘ == (ﬁ:?senE.-lt - ﬁSEHE;Qt) cos 0¢sen6;
G; = (%ﬁ-senE.-lt + %g-senE'.'gt) cos §;senb;
con i = I,II. De la ecuacién (4.16), se encuentra
2m;
Y= — .88
tan (26:) = ==t (4.88)

donde m; son las masas de Dirac y M;r, M;gr las masas de Majorana. Las masas m;;,2 estidn definidas
por (4.17) donde se debe agregar el subindice ¢ a cada una de las masas. Como es de esperarse, se
cumple que

S PWer — vy =1 (4.89)
F)
Si se cumple que ¢ =0, n¥, con n entero, se tiene
ve) = |vr)
(4.90)
W) = lvrr)

¥ en este caso no hay oscilaciones entre neutrinos de distintas familias, recuperando el caso tratado en
la seccién 4.4.1. Sélo tendremos oscilaciones entre familias cuando ¢ # n%.

El problema con estas oscilaciones es que las férmulas contienen 7 pardmetros: 2 masas de Dirac,
4 masas de Majorana y el dngulo ¢. Este niimero de pardmetros 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 anilogamente
a les casos especiales de la seccién 4.4.1, se ve que v,y sblo oscila hacia los neutrinos izquierdos y los
antineutrinos derechos, que son los neutrinos activos. Estas probabilidades son:

P (ver — Verit) = [cos? wcos Ent + sen?pcos Eult]2 +
. , . (4.91)
[cos wgfsenErt + sen ‘PT;%,‘ cos E;“t]

2(2
P(ver — vuLit) =~ .ﬂ_‘fﬁ [(cos Ept — cos E'ult)z + (EL“senEnt - Ef"

senE,nt) 2] (4.92)



38 CAPITULO 4. MASAS Y OSCILACIONES DE NEUTRINOS.

2
P (Wer, — (wer)®3t) = [c052 ‘pﬂ’lsenEnt + senchm"l senElnt] (4.93)
En Ern
c. 4. sen? (2p) [mn min 2
P (ver — (Vur)3t) o =222 | Zllgenpy 2 — senErnt (4.84)
4 En rry
P (ver — Ver) = P (Ve — VuR) = P (Ver ~ (VCR)C) = P (Ver, — (V,.R)c) =0 (4.95)

Masas de Majorana iguales. Si M;;, = M;r = M;, entonces 8; = 7/4 y m;; 2 = M; ==m;. En este
caso las 8 probabilidades son distintas de cero.

Neutrinos de Dirac. Al igual que en 4.4.1, ahora tenemos que M;;, = M;r = 0, lo que implica que
0; = w/4 y que |m;| = |m;2| = m; (masas de Dirac solamente), y Ei1 = F;2 = E; por lo que las
probabilidades se vuelven

P (ver — ver;it) =~ [cos® o cos Ert + sen?pcos Eut]2 +

) (4.96)
[(:os2 pfrsenErt + aen2<p-,£—l cos Eut]
sen? (2 2

P (vep — vurit) o= —% [(cos Ert — cos Errt)? + (—g—lsenElt - E%;senE"t) ] (4.97)

m m 2
P (Ver — Verit) == [cos2 p=LsenEst + sen’zp—'—'-senEnt] (4.98)

E[ Ell

2 2
P (Vep — Vupst) = E.Z(E‘L) [%senE,t - %—:fsenEnt] (4.99)
Pwer — (wer)?) = P(Ver — (Vur)®) = P (Ver — (Ver)®) = P (ver — (Vur)®) = O (4.100)

es decir que no existen oscilaciones a las antiparticulas.

4.4.3 Caso ultrarrelativista.
En este caso, se tienen las 8 posibilidades de oscilacién pero al igual que antes, algunas de estas estdn

suprimidas y pueden aproximarse a cero. Dependiendo de la aproximacién, vamos a tener distintos

resultados para las probabilidades, en este trabajo despreciaremos términos que tengan m2/p2. Con
esta suposicién tenemos que las probabilidades son

P (VoL — vuLit) =~ ﬂ'{&ﬂ [2 — sen? (20) sen2E;_ — sen? (20;)sen?Eyy_
—2cos(Ery — Erry) [cos Er_ cos Ery_ + cos(20r) cos (0:1) senE;-senE'"__] (4.101)

+2sen (Ery. — Erry) (cos (20r1) cos Ey_senErr_ — cos (20;) cos Err—senE; )]
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P (ver — (Ver)® i t) == cost wsen® (20;) sen? Er_ + sen‘psen? (20rr) sen2Ery

. (4.102)
+msen2 (26r) sen220;rsenEr_senErr_ cos (Ers+ — Errs)
P (Ver — (V,,R)c st) = E.'qﬂl [sen2 (26r) sen®Er_ + sen? (20rr) sen*FErr_. )
(4.103
—2sen (207) sen (20r7) senEy_senE;y_ cos (Ery — Erry))
P (Ve — Ver;t) = cos® ¢ [1 — sen? (20r) sen?Er_] + sen®y [1 — sen? (20;) sen?E;_]
+:°."-’,-,(M fcos (Er+ — Er14.) (cos Er_ cos Ery— + cos (26r) cos (2011)senE;_senEyr_) (4.104)
—sgen (Ery — Erry) (enEy_cos Err— cos (20f) + cos Er_senEry_ cos (267;)))
PWer — (Wur)®it) = P(vep, — (veL);t) = P(vep — Verit) = P (Ver — Vurit) = 0 (4.105)
donde hemos definido 2 o a
By = E‘zzL-Eﬂt Ei_ = Eu-"rE“t = ﬂ‘L;p—m-nt (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:

2 m3, —mz,
P (Ve — v,L;t) = sen?® (2p) sen? _4P_Lt (4.107)
2 _ .2
P (Ver, — verit) = 1 —sen? (2¢p) sen? (m"—‘lpmﬁt) (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 suposicién M;;, = M;r da las siguientes probabilidades:

P (ver — vurit) = tsen? (2¢p) [2 —sen?E;_ —sen?Ey;_.

(4.109)
—2cos (Erq+ — Prry)cos Ef_cos Epr_]

P (Ve — (Ver)®it) = cos? psen?Er_ + sen‘psen?Ey;

. (4.110)
+ ﬂ—z(g‘dsenE;_senE"_ cos (Er— — Eyr.)
P (Ve — (Vur)®;it) = isen?2¢p [sen?Er_ +sen?Err_.

(4.111)

—2senE1._senE”_ cos8 (E]+ - E[]+)]
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I electrén muén [ tau
ma £ 345x 107! | M2 <3.23 x10~S | 22 < 1 x 10—

Jizy

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

P (Ver — Ver; t) == cost pcos? Er_ + sent cos? Ery.
(4.112)
+ 4sen? (2¢) cos (Ery — Err)cos Er_ cos Err_

PWer — (L) it) = PWer — (Wer)3t) = P (Ve — VeRit) = P (VoL — Vuprit) =0 (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:

. o (M3, —m3
P (ver — vur;t) = sen® (2p) sen (——“—4;4&) (4.114)
2 __ 2
P (ver — Ver;t) = 1 — sen? (2¢) sen® (u—‘-{pﬂ!—ﬂ-t) (4.115)

Comparando (4.107) y (4.108) con (4.114) y (4.115),vemos que los casoe ultrarrelativistas de Ma-
jorana y de Dirac coinciden con las formulas conocidas para la oscilacién entre 2 familias. De esto

podemos ver que en el limite 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, << M;p, con i = I, Il y eso hace que

my m;i2
0S0; o2 e = [ —— 4.116
¢ * M;r mi ( )
Utilizando los valores dados en la tabla 1.1 y recordando que my =< mfcmon/ me y m2 =~ m,, los cocientes

de las masas se muestran en la tabla 4.1. Estos valores pueden aproximarse a cero. Como las masas
iz son las masas ligeras, se puede suponer que I"‘2/E‘2 ~1y '"'42/1;‘.2 =~ 0. Es decir, el valor de m;2 es
tan pequefio que se vuelve ultrarrelativista. Asf las definiciones dadas en (4.87) se convierten en

A; =~ cos Ejat
B; =~ zlj—zaenEmt =~ genkF;st

~ s Eynt _ scnk ~
Ci = miz (ECE‘“ . .cEnmt C) ~0

D; = (cos Byt — cos Ejgt) , /%43 (4.117)

ma

F; o~ (-&senEut - senE.'zt) v oy
G; =~ ("E:fse"E“t) \/:‘3’
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Al escribir las probabilidades (4.79)-(4.86) con estas definiciones, las oscilaciones a neutrinos estériles

(4.82)-(4.85) se vuelven cero, ya que en ellas aparece alguno de los términos D?, F? o G?, los cuales son
< cosaf; = 0.

El término C; también se anula ya que
Mia _ Mip
2 032 o 4.118
Ei2 — mg ( )
anulando las oscilaciones hacia antineutrinos derechos, (4.80) y (4.81).

Las tinicas sobrevivientes son las oscilaciones hacia v,y y Ver, y después de un poco de dlgebra y
con las definiciones de (4.117), las probabilidades son

P (ver, = Vuz;t) = sen? (2p) sen? (2hagriay)
(4.119)
S
P (Ver — ver;t) = 1 — sen? (2p) sen? (ﬂlﬁp—l-ut)

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

4.4.4 Aproximacién para IN familias.

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

) =D Ula va) (4.120)
a=1

donde Ui, es la matriz equivalente a la matriz Cabibbo-Kobayashi-Maskawa que mezcla a los quarks.
U es una matriz de NX2N, que en el modelo estandar es de 3X6, ya que por cada neutrino, existen
dos eigenestados de masa (ver seccién 4.2.1).

La aproximacién se hace suponiendo que el mecanismo de “see-saw” (4.3) es véilido, 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 pricticamente la masa del eigenestado de masa ligero. Como consecuencia de esto, la
matriz U}, se puede escribir como una matriz de NXN. En lo que resta de esta subseccién, los neutrinos
que mencionamos son izquierdos aunque omitiremos el subfndice L.

La funcién de onda que representa a un haz de neutrinos |v;), creados en el tiempo t = O con momento
p) €s

(¥ (@t =0)) =D _ U, va) (4.121)

Los eigenestados |v,), en general no tienen una energfa definida, pero con las suposiciones que hemos
hecho podemos decir que

Wz, t)) =3 Une=i&st |u,) (4.122)
donde
E.= o2+ M2 (4.123)

En lailtima relacién se expresa el hecho de que los eigenstados de masa tienen todos el mismo momento,
pero masas y energfas distintas. Al escribir a los eigenestados de masa en términos de los neutrinos, se

ilega a
)= > Ul (4.124)

Ve, p, T
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Asf la ecuacién (4.122) se vuelve

@) =3 [Z U..e--'E-‘Up.] by = 3 Aw o) (4.125)
] 144

I

donde el término Ay es la amplitud de probabilidad de tener un neutrino I’ al tiempo ¢, si inicialmente
s6lo teniamos un neutrino 1.

La forma de entender la oscilacién es sencilla. Como M; # Mj, los eigenestados de masa evolucionan
de forma distinta. Es decir, al viajar los estados de masa, después de un tiempo ¢, los estados mias
ligeros habrén recorrido una distancia mayor, ocasionando un desfasamiento con respecto a los demiés
estados. Esto ocasiona que al sumar los estados al tiempo ¢, la suma pueda dar un neutrino !'.

La probabilidad de encontrar un neutrino I’ al tiempo t es

2
P —U,t)=|Apl® = | Ue—EtUy,

=S wufive.?
2
+ 5 ReURUn, Ui Ug,, cos8 (B, — E)t (4.126)
asyta’
+ % U Ui Ut U 8en (Bw — E,) t
”

En la aproximacién ultarrelativista, la masa de los neutrinos es mucho menor a la energfa, por lo que

M?2
E, = |p| + == 4.127
Ipl 2|p| ( )

Esto ocasiona que la probabilidad sea
P —Ut)=ULUZ,
-
+ 3 ReURUpraUia U, cos (27 i)
rery an

(4.128)
+ 3 ImURUpUiar Ug, sen (21r.,}7)
rrTy hid
donde 21p)
_ p
Lo =273 4rx Z (4.129)

L,, €5 conocida como la longitud de oscilacién entre v, y v,. En esta aproximacién, M, <& p implica
que x =2 t, por lo que (4.128) es la probabilidad de encontrar vir a una distancia z, la cual depende de
los elementos de la matriz U.

De las tltimas expresiones hay que resaltar que si todas las masas M, son iguales, no existe oscilacién
ya que L,,» — oo. De manera similar, si los estados de masa coinciden con los de sabor, v; = v,, entonces
v no oscila a vy con | # U’. Es decir, para que los neutrinos oscilen, es necesario que tengan masa y que

- gean una combinacién 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 cilculo puede repetirse suponiendo que tienen la misma energfa y momentos distintos,
llegando al mismo resultado. Por el principio de incertidumbre, la funcién de onda del neutrino debe de
tener un momento de ancho Ap >> /L, .+ Por lo que un estudio riguroso debe realizarse con paquetes

de ondas, sin embargo, este tratamiento da escencialmente los mismos resultados a los casos tratados
con momento fijo [55].
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Oscilacién ve — v,.

Si los neutrinos v, y v, tienen la misma combinacién que en (4.76), entonces

|ve) = cosp|v1) + seny [12)

V) = —seng |11} + cos @ |2 (4.130)

Pero en este caso vy ¥ V2 son directamente los eigenestados de masa ligera. Siguiendo los pasos explicados
en la seccién 4.4, se encuentra que al tiempo ¢ tenemos

ve (t)) = cospe™ Bt 1) + senpe ™ F3t [1y)
= [cos? pe— 81t 4 genZpe—iF2t] |1.) + [cospseny (e—iFt — e~ )] |u,,) (4.131)
= Ace |Ve) + Acu Vi)
de donde el célculo de las probabilidades es inmediato.
P(ve — ve;t) = 1 — 4sen? (2¢) {1 ~ cos (By — B1) ¢
(4.132)
P (v — v,5t) = Lsen? (2p) [1 — cos (B2 — F1) ]

Como las masas de los neutrinos son pequeiias, se trata con el caso ultrarrelativista. Asf a una distancia
z, la probabilidad de oscilacién es

P (ve — v,;z) = sen? (2¢p) sen? (27rLi) (4.133)
21

donde Lq; esta dado en la ecuacién (4.129). Expresando al momento en MeV, la diferencia de masas en
eV y la longitud en metros, la expresién anterior se puede escribir como

(ME — M2) [eV?] z [m]
ip| (MeV]

P (v. — v,;x) ~ sen? (2p) sen? (1.27 (4.134)

La probabilidad de oscilacién depende del factor sen® (2y) y del factor cinemdtico que depende de la
distancia recorrida . Para que la oscilacién sea significativa, sen? (2y) debe ser de orden O(1), y el
factor cinético

(M? — M3) [eV?] z [m]/|p| [MeV] = O(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 familias
y en el que s6lo hay 3 eigenestados de masa, la matriz es de 3 x 3 y se puede escribir en términos de
tres dngulos de mezcla 6;5, definidos en la figura 4.1, y de tres fases complejas 6;;. La matriz de mezcla
UMKS puede expresarse como el producto de tres rotaciones [58]

UMKS = U23U13U12 (4.136)
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donde
1 0 0
- Uaz = 0 cos f23 senfzze %23
0 —sen()gge“"" cos 023
cos 6,3 0 senfd;ze~i%s
Uja = 0 1 0 (4.137)
—senfyze— %13 0 cos b3
co8 012 senl)ue_"‘“ (0]
Uiz = —seneme""‘“‘ cos @2 0
0 0 1

Figura 4.1: Angulos de mezcla entre los neutrinos Ve,u,r Y los eigenestados de masa v 2 3.

El valor de las fases puede ajustarse segin el modelo, por ejemplo al pedir que 623 = §;2 = 0, la
matriz toma una forma parecida a la de la matriz VE¥M, que mezcla a los quarks. Los dngulos 8;;
pueden tomar cualquier valor en el intervalo [0, 3], y las fases §;; en [0,2x) [47].

Si ignoramos las fases, las relaciones entre los neutrinos v, .,r, y los eigentestados de masa v ,2,3 son
el producto de tres rotaciones (figura 4.1).

4.4.6 Aplicacién de la probabilidad de oscilacién.

Como aplicacién sencilla se aplicéd la probabilidad de oscilacién de los neutrinos en una sola familia,
ecuaciones (4.57)-(4.60), utilizando los datos promedio de la supernova SN1987A [69]. Esto se hizd con-
siderando la posible emisién de neutrinos derechos inmediatamente después del colapso de la supernova.

Los neutrinos derechos vg escapan libremente de la supernova debido al alto valor del camino libre
medio de éstos, comparado con el radio de la supernova.

La luminosidad de la emisién de estos neutrinos puede ser calculada como (9, 10)
d3p -
Q. =V [ s B (BT P, — vm) (4.138)

donde V es el volumen de la supernova, E la energia que se llevan los neutrinos y f(E,4,T) la
distribucién de Fermi-Dirac. Los valores promedio de los parimetros utilizados en la integral son:



—

e

4.4. OSCILACIONES DE NEUTRINOS EN EL VACIO 45

V = 8 x 10'2 m3, ji =~ 160 MeV, T = [30, 60] MeV. Suponiendo que las emisiones duran aproximada-
mente un segundo, la luminosidad esta acotada por Q., < 1053 erg/s.

Para la probabilidad, se tomé el caso ultrarrelativista dado en la ecuacién (4.67) suponiendo neutrinos
de Dirac. Con esto se encontrd que m, < 358 MeV, lo cual es un lfmite poco restrictivo, comparado con
los limites encontrados por otros métodos (ver tabla 1.1). Si tomamos alguna otra aproximacién para
la probabilidad, encontramos el mismo resultado, pero para una masa efectiva, la cual depende de m,,
mz2 y de 8, y aun en estos casos, la cota es mayor a la reportada en la tabla 1.1.



Capitulo 5

Oscilaciones de neutrinos solares.

El objetivo de este capftulo es analizar el problema de los neutrinos solares. Esto se hace suponiendo
que el flujo de neutrinos debido a las distintas reacciones dentro del Sol se ve modificado en el trayecto
hacia la Tierra debido al fenémeno de oscilaciones. Las probabilidades de oscilacién entre dos familias,
encontradas en la seccién 4.4.2 se utilizan para determinar el flujo de neutrinos que deberfa llegar a la
Tierra, de acuerdo a los diversos esquemas y valores de los pardmetros. Finalmente se comparan los
resultados tedricos con los resultados experimentales, encontrando el mejor ajuste para los pardmetros
que aparecen en las ecuaciones de las probabilidades de oscilacién.

5.1 Produccién de neutrinos solares.

Los fisicos nucleares han trabajado por més 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 responsables de la mayorfa de los neutrinos solares, se muestran en la tabla 5.1, la cual representa
la cadena pp de generacién de energia. La cadena pp tiene como resultado neto convertir protones en
particulas a. Una segunda cadena, de menor importancia para la produccién de neutrinos solares, es el
ciclo CINO. En este ciclo la fusién de cuatro protones para formar una particula a se consigue a través
de reacciones que involucran carbén, nitrégeno y oxigeno, tabla 5.2. Una discusién muy completa sobre
estas reacciones puede encontrarse en [13].

En la reaccién pp, dos protones sufren un decaimiento 3, formando un deuterio (2H). Esta reaccién
(niimero la (pp) en la tabla 5.1), produce la mayorfa de los neutrinos solares, desafortunadamente
algunos experimentos no son sensibles a energfas tan bajas. La reaccién 1b ocurre con una frecuencia
relativa de uno a 250, pero su energia es mayor a dos veces la masa del electrén, por 1o que es miés
probable en algunos experimentos detectar los neutrinos de dicha reaccién. El 2H producido por 1lay
1b, se combina con un protén (reaccién 2), para formar 3He.

El 85% de las reacciones terminan con dos nicleos de 3 He fusiondndose para formar una particula
« y 2 protones (reaccién 3). En el 15% de las reacciones restantes, un nicleo de 3 He, captura una
particula o ya existente para formar “Be mas un rayo gamma (reaccién 4). Los neutrinos formados
después de este proceso son detectados por los experimentos basados en 37Cl. La mayorfa de las veces el
micleo de 7Be absorbe un electrén (reaccién 5), produciendo neutrinos con una energia de 0.861 MeV,
lo cual afecta a las mediciones hechas por los experimentos de 37Cl y "'Ga. El 7Be puede capturar
un protén para formar un niicleo radioactivo de 8B (reaccién 7). El 8B decae al 8Be que es inestable,
produciendo dos particulas «, un positrén y un v, (reacciones 8 y 9). Dichos neutrinos tienen una
energia que llega casi a 15 MeV. La contribucién del 8B al flujo de neutrinos es muy importante ya
que muchos de los neutrinos de esta fuente son suficientemente energéticos para ser detectados en varios

46



5.1. PRODUCCION DE NEUTRINOS SOLARES. 47

Reaccién Energia del v. (MeV)
1a (pp) p+p—2H+et +v. < 0.420
1b (pep) p+e  +p— 2H+ v, 1.442
2 2H +p— S3He+~

3 SHe+ 3He — a + 2p
6
4 SHe+ “He — "Be + v
5 TBe+e~ — TLi+ve (90%) 0.861
(10%) 0.383
6 7Li+p < 2a
()
7 "Be+p— 8B4
8 8B — 8Be* +et 4+, <15
9 8Be* — 2«
)
10 (hep) 3He+p— 4‘He+et + 1, < 18.77

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

Reaccién Energfa del v. (MeV)

p+ 12C — BN ¢+ 4
BN - B0 et 4 v, < 1.19
p+ 13C — 18N 4+~
p+14N—bl5O+'7
180 — BN et + ve < 1.732
p—i—l5N—’12C+a
TEF — YO et v, < 1.740

DU AN -

Tabla 5.2: Ciclo CNO de produccién de neutrinos en €l Sol.

experimentos. La ultima reaccién (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 reaccién tienen la energfia
suficientemente alta para ser detectados. Los resultados que se mencionan son predicciones hechas por
el modelo estédndar solar [16]). Para las lfneas de pep y 7 Be, la forma del espectro de los neutrinos se
produce por el movimiento térmico de los electrones. En realidad estas lineas tienen un ancho ~ 1 keV
que proviene de tomar la probabilidad de que se cree un neutrino con energia ¢ a una temperatura T°
promediada sobre la distribucién de masa del Sol.

La reacciones principales del ciclo CNO se muestran en la tabla 5.2. Las reacciones 2 y 5, pro-
porcionan informacién acerca del ciclo CNO, mientras que el flujo de los neutrinos producidos por la
reacciér 7 dan una medida del oxfgeno inicial en el interior del Sol.

Los espectros de energfa predichos por el modelo estdndar solar, se muestran en la figura 5.1, donde
pp es la reaccién iniciada por dos ptrotones, pep se refiere a las reaccién iniciada por p+e+py hepa
3He + p (reacciones 1a, 1b y 10 de la tabla 5.1).
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Figura 5.1: Espectro de energia de los neutrinos solares. Datos predichos por el modelo estdndar solar
de Bahcall-Pinnoseault 2000. Los flujos provenientes de la cadena pp estdn dibujados con lfneas s6lidas,
vy los provenientes del espectro CNO estdn dibujados con lineas punteadas. 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 comentd en el capftulo anterior, el flujo de neutrinos solares que arriba a la Tierra depende
de las posibles oscilaciones que tienen lugar en el viaje. Para estudiar dicha contribucién se consideraron

dos modelos: Modelo A, €l cual contiene 2 pardmetros en las ecuaciones de probabilidad; Modelo B, que
contiene 4 parametros.

5.2.1 Modelo A, modelo minimo.

Para empezar, se tratd el caso presentado en la mayoria de los textos. Este caso consiste en considerar
el caso de dos familias, v, y Vs, donde a = u, T (caso activo) o a = s (caso estéril). De acuerdo a lo
discutido en la séccién anterior, las probabilidades de oscilacién se reducen considerablemente si ademas
de considerar el limite ultrarrelativista, se supone alguna de las siguientes hipétesis:

e s6lo existen masas de Dirac M;z = M;p =0
o sélo existen masa de Majorana m; =0

e dentro de cada familia opera el mecanismo de ‘see-saw.’

En todos estos casos s6lo tenemos lugar a oscilaciones ver —* VerL y YerL — VuL, con la expresién usual
para las probabilidades de oscilacién dependiendo de dos par&metros ¢ y Am?3.

Si v,z es producido en el Sol, la probabilidad de que sobreviva. al arribar a la Tierra estd dada por !

1Para simplificar la notacién, vamos a suprimir el subfndice L, de los neutrinos. A continuacién los neutrinos men-
cionados se refieren a neutrinos izquierdos, a menos que se especifique algun otro caso.
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P (ve — ve; R) = 1 — sen? (2¢) sen® (Il—l@) (5.1)

Esta probabilidad proviene de la ecuacién (4.132), en donde se mezclan dos familias en donde la segunda
familia puede ser activa o no. Una fé6rmula de este tipo también se encuentra para varios casos limites
de las oscilaciones en una familia, ecuaciones (4.63), (4.66) y (4.70); y en dos familias, ecuaciones
(4.108), (4.115) y (4.119). Para cada una de estas probabilidades, los pradmetros representan cantidades
distintas, y en algunas la oscilacién es a un s6lo tipo de neutrino (activo o estéril), y en otras la oscilacién
puede ser a cualquier tipo de neutrino.

Para la probabilidad, L = 47E/Am? y R es la distancia entre la fuente y el detector, que para el
sistema Tierra-Sol oscila alrededor de 1 AU (1 AU =~ 1.496 x 10® km). Al introducir todas las constantes
para obtener las unidades se llega a

R _ 11 MeV) (Am2 ( R )
T = 1.9x10 (——-—E v 1T AU (5.2)
lo cual puede escribirse en términos de un parametro D como

R MeV

- =019——D (5.3)

donde D estd definido como MZ_M2 R
_ My — M3 12
D= T——l AU x 10 (5.4)

La probabilidad de obtener un neutrino tipo a es
P (e — Va; R) =1 — P (Ve — Ve; R) = sen? (2yp) sen? (Ez—z-) (5.5)

5.2.2 Modelo B, modelo extendido.

El objetivo de este trabajo es el analizar las oscilaciones de neutrinos cuando se incluyen simulténeamente
las masa de Dirac y de Majorana. En el capitulo anterior se mostré que aun en ¢l limite ultrarrelati-
vista las amplitudes de oscilacién son bastante complicadas, dependiendo en general de 7 parimetros.
Este ntmero de pardmetros es dificil de determinar tomando en cuenta lo limitado de la informacién
experimental. Para ejemplificar los posibles efectos de incluir simultdneamente masas de Dirac y de
Majorana en las probabilidades de oscilacién para dos familias, se consideré un caso especial en el cual
el nimero de pardmetros se reduce a cuatro. Este modelo B supone el limite ultrarrelativista y ademas
que la masa de Majorana derecha es igual a la izquierda para cada familia (M;g = M;.). En este caso
8; = w/4 y tenemos en principio cinco pardmetros, mri, mrz, mrr, mrr2, y €l 4&ngulo de mezcla . Al
escribir explicitamente la probabilidad de supervivencia a partir de (4.112) se obtiene

P (ve — Ve; R) = cos® (p) cos? (0.198+) + sen® (p) cos? (0.1982) +

(5.6)
1sen? (2¢) cos (0.195+) cos (0.1932 ) cos (0.2195¢)
donde las D; se definen como
D _m? —-mj, R x 1012 5.7
1= T evT TAU (6.7

2

- m7 —m? R 12
Dy = —BTT_Q TaG < 10 (5.8)
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_ (m} 4+ m}s) — (min + m}ra) R 12 -
D3 = v s TAG % 10 (5.9)
A partir de la ecuacién (4.109), la probabilidad de oscilar a v, es

P (ve — v,; R) = Lsen? (2p) [2 — sen? (0.1954+) — sen® (0.195%)

(5.10)
—2cos (0.1982+) cos (0.1952) cos (0.1922)]
Lo que muestra que las probabilidades de oscilacién se pueden expresar como funcién de 4 pardmetros:
el 4ngulo de mezcla p y tres diferencias cuadréticas de masas m%, — m%;, m?,, —m%,, y (m}, + m$;) —
(m};, + m3;). Adicionalmente a las probabilidades presentadas, hay dos probabilidades que no se
anulan que son P (Ver, — (Mer)®) ¥ P (Ver — (Vur)®).

5.3 Experimentos para la deteccién de neutrinos solares.

Varios experimentos han sido desarrollados para la deteccién de los neutrinos solares. Estos experimentos
siguen fenémenos flsicos diferentes y se pueden clasificar en dos tipos: los basados en la absorcién de
neutrinos y los basados en la dispersién eldstica de éstos. A continuacién se explican ambos.

5.3.1 Experimentos basados en absorcién de neutrinos.

Estos experimentos se basan en la absorcién del v. para formar un Atomo inestable el cual decae en
unos cuantos dfas. Los experimentos se basan en la deteccién de este decaimiento.

Los resultados teéricos y experimentales estdn expresados en términos de la unidad de neutrino solar,
(SNU), que es el producto del fluyjo de neutrinos solares de alguna fuente en particular (unidades de
cm~—2s~1), por la seccién eficaz de absorcién (unidades de cm?). El SNU tiene unidades de niimero de
eventos por 4tomos por segundo, y conviene definir 1 SNU= 10736 s—~1. Esta razén se escribe como

Robscrvado [SNU] = 0'45 (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

Robservado [SNU) =D oub; (5.12)

donde el subfndice § representa cada una de las distintas fuentes de neutrinos solares.

Este tipo de experimentos también son conocidos como experimentos radioquimicos debido al método
usado para la deteccién de neutrinos. Una ventaja de este tipo de experimentos es que tienen un umbral
de energfa bastante bajo, por lo cual algunos de éstos son sensibles a las reaccion pp, que representa el
flujo mas importante. Sin embargo, hay varias desventajas en estos experimentos, la primera es que los
neutrincs no son contados en tiempo real, sino que hay que esperarse varios dfas para poder contarlos,
una segunda desventaja es que estos experimentos sSlo detectan neutrinos del electrén, 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 dispersion eldstica de los neutrinos.

5.3.2 Experimentos basados en dispersién de neutrinos.

Este tipo de experimentos se basan en la medicién de un electrén dispersado a través de

vzte— v, +e (5.13)



5.3. EXPERIMENTOS PARA LA DETECCION DE NEUTRINOS SOLARES. 51

donde x = e,pu,7. Utilizando la conservacién del momento y la energia se puede demostrar que la
relacién entre la energfa cinética del electrén (T'), la energfa del neutrino incidente (q) y €l cosenc del
dngulo de dispersién del elecrén (i), es

_ T+ |u|VTT +2)
qg= T+ =T (5.14)

donde Ty g estdn dadas en unidades de la masa del electrén m.. El valor méximo posible de la energfa
del electrén es

2q%
1+42g
Para conocer cual es el espectro de electrones dispersados, se deben conocer las secciones eficaces de
interaccién de los neutrinos. Para calcular estas secciones, es posible utilizar las expresiones analiticas

obtenidas en el modelo estédndar [29] pagina 365. En términos de la energfa cinética del electrén, la
seccién eficaz diferencial es

Trnax (q) = (5-15)

do 2 . o \?2 T
a7 = % [yz, + 9k (1 ';) ILIR 3 (5-16)
donde
2
Oe = gﬂ‘;;’le. = 88.083 x 10~ cm? (5.17)
K.y

y los acoplamientos de las corrientes débiles estdn dados por

1
gr = :!:§ + sen?Ow gRr = sen?Oy (5.18)

El signo superior es para la dispersién v. —e, el signo inferior para la dispersién v, —e y Ow es el dngulo
débil definido en la seccién 2.3.2. Integrando la expresién (5.16) podemos obtener la seccién eficaz total.
Los cocientes de las secciones eficaces (v.€) a (v,e) son de particular importancia y estdn dados por

o(v.e £)% + L (9%)° 1 1
a((V;‘e; - (1(3-3;)2 i(,f?g);t)z =7°% (5.19)
El espectro de energfa de los electrones (/N (T')) se puede expresar como [22]
Tenax Imax
N@ =No [ arR@T)x [ s [P =) e+ P —m) B2]  620)
[} gmin

En el caso de que v, oscila a v, a = 4 y {a = 1, mientras que si oscila a un neutrino estérila = s y
Ca=0.

No es un factor de normalizacién que depende de las unidades, R (T°|7”) es la funcién de resolucién
del detector (la cual para el Super-K se puede aproximar por una Gaussiana [22, 37]), do./dT y do./dT
son las secciones eficaces diferenciales para el neutrino del electrén y del muén respectivamente, y ¢;
son los flujos de neutrinos v, a los que es sensible el detector en el rango de energfa de gmin 8 gmax- Las
probabilidades de oscilacién toman en cuenta el hecho de que los flujos ¢; producidos en el Sol se vean
modificados en su trayectoria hacia la Tierra. A la expresién anterior se le puede agregar el promedio
sobre la regién de creacién de los neutrincs 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 observado por (5.20) dividido por el valor
dado por el modelo estdndar solar de Bahcall-Pinnoseault, el cual es obtenido con la ecuacién (5.20)
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haciendo P (v, — vc) = 1y P (ve — vu) = 0. Asf la ecuacién (5.20) normalizada da la razén de eventos
observados contra los eventos esperados para una energia cinética del electrén T fija. Para obtener el
valor promedio del flujo total se debe promediar sobre las distintas energfas que puede medir el detector.

En estos experimentos hay varias ventajas que no se encuentran en los experimentos radioqufmicos.
Por ejemplo, con la dispersién se puede saber si los neutrinos detectados provienen del Sol, ya que los
electrones son dispersados, principalmente en la direccién de los neutrinos incidentes. Otra ventaja es
que dan tiempos de llegada exactos para cada evento, lo cual permite hacer pruebas con fuentes de
neutrinos dependientes del tiempo o estudiar el efecto noche - dia. La dispersién neutrino-electrén es
sensible a neutrinos de cualquier sabor, aunque las secciones eficaces para neutrinos v, y vr son menores
que la de éste, por un factor entre 6 y 7. Cuando se combina el nimero total de eventos por dispersién,
con los eventos de experimentos de absorcién que son sensibles s6lo al 1., es posible determinar el
sabor de los neutrinos incidentes. La distribucién de energfa final de los electrones, refleja el espectro
de energfa del haz incidente, por lo que estos experimentos también pueden utilizarse para probar las
distintas predicciones de los modelos solares. Sin embargo, hay algunas desventajas, por ejemplo, en
este tipo de interacciones los neutrinos no tienen ninguna huella caracteristica, por lo que cualquier
partfcula neutra incidente capaz de dispersar un electrén se “ve” igual que un neutrino, por ejemplo un
rayo gamma. Por esta razén se debe mantener un buen control de la radiacién de fondo, y es por eso
que la energfa del electrén a partir de la cual se empieza a detectar es relativamente alta (~ 6 MeV).
Esto implica que los experimentos sélo detectan neutrinos provenientes del 8B, y de hep.

5.4 Efecto de promediar sobre la energia.

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 caracterfsticas de cada experimento, sin
embargo, para todos los tipos de experimentos en principio se debe promediar sobre la regién del Sol
donde se producen los neutrinos, la regién de absorcién en la Tierra (ya que la distancia Tierra Sol varfa
a lo largo del afio) y el espectro de energfa de cada fuente. Este triple promedio es denotado como

(#i00) = { [ dBbmosetos(E)ou(BIP (ve = v2) ) (5.21)
Sol,Tierra

donde incluimos la probabilidad de sobrevivir del electrén, ya que éste puede estar oscilando en su viaje
del Sol a la Tierra. El efecto de promediar sobre la regién del Sol donde se producen los neutrinos
contribuye con un factor del orden de 10—* al resultado final, y la contribucién del promedio sobre la
distancia Tierra Sol es del orden de 10~2, segiin [13]. Para simplificar el cdlculo, en este anélisis s6lo
se promedi6é sobre la energia, que produce el efecto més importante tomando en cuenta que para la
mayorfa de los procesos las fuentes emiten sobre un rango amplio de energfas.

5.4.1 Promedio para el modelo A.

Para entender el efecto sobre la probabilidad de supervivencia que tiene el promedio sobre la energfa,
definimos una probabilidad efectiva que toma en cuenta la seccién eficaz de absorcién de v.. Esta

probabilidad se encuentra normalizando el flujo que incluye la oscilacién con el flujo calculado cuando
no hay oscilaciones, esto se escribe como

__ot(D) _ [6(B)o(E)P (v = v ) dE
Ple v =0 =0""  Je®eEE 522

Utilizando la expresién para P (v, — v.) dada por (5.1) y (5.2), en la figura 5.2 se muestra el resultado
como funcién de D, para un éngulo ¢ = 45°.



5.5. EXPERIMENTOS PARA DETECCION DE NEUTRINOS SOLARES. 53
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Figura 5.2: La gréfica muestra la dependencia del flujo normalizado de neutrinos provenientes del 88
contra una cantidad D definida en la ecuacién (5.4). La figura es para una probabilidad dada por (5.1)
con = 45°.

Para D > 300 el efecto de promediar sobre la energia tiende a § con ¢ = 45°. Con este promedio,
para D > 300 la probabilidad efectiva es

(P (ve — ve)) = 1 — gsen® (29) (5.23)

que es independiente de Am?. De la figura 5.2 se observa que una reduccién importante del flujo de ve
se obtiene para valores de D ~ 30 lo cual de acuerdo a la ecuacién (5.4) corresponde & una diferencia
Am?2 ~ 5 x 10~11 eV2, lo cual corresponde al rango de valores para oscilaciones en el vacfo que podrian
explicar la supresién observada en el flujo de neutrinos solares (“just-so solution”).

5.4.2 Promedio para el modelo B.

Cuando el promedio sobre la energfa 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
grificas los limites de las integrales, la seccién eficaz y el dngulo ¢ son los mismos con los que calculé
la gréfica de la figura 5.2. En las figuras se grafica el promedio efectivo contra un pardmetro D que
para la figura 5.3 se define como Dy = D32 = D3 = D; y para la figura 5.4 es Dy = D, D2 = 0.001D,
Dg = 100D.

El hecho de que las grificas de las figuras 5.3 y 5.4 tiendan asintéticamente a un valor menor que
en el modelo A, se debe a que en este caso existen cuatro canales a los que el v. puede oscilar, que son
VeLs VuLy (Ver)® ¥ (Vur)®.

5.5 Experimentos para deteccién de neutrinos solares.

A continuacién se da una breve explicacién de algunos de los experimentos que se han realizado para
la deteccidén de los neutrinos solares. Al final de esta seccién se encuentra la tabla 5.3 donde se dan los
resultados de los experimentos mencionados.
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Figura 5.3: La grifica muestra la dependencia del flujo de neutrinos provenientes del B contra una

cantidad D definida como D = D; = D3 = D3 y por las ecuaciones (5.7), (5.8) y (5.9). La figura es
para la probabilidad (5.6) con = 45°.

Homestake [16, 30] Este experimento se basa en la deteccién de neutrinos v, usando 37Cl, mediante
la reaccién de decalmiento beta inverso

ve+ 3Cl —» e~ + 3Ar (5.24)

La energfa m{nima para que ésta ocurra es de 0.814 MeV, por lo que estos experimentos detectan a la
mayorfa de las fuentes de neutrinos, con excepcién de los neutrinos pp y los provenientes de la linea del
7Be, figura 5.1. La cantidad predicha por el modelo estdndar solar es de 7.6+}:3 SNU, y la contribucién
de cada una de las fuentes de neutrinos se encuentra en 1a tabla 5.4. Sin embargo, el valor experimental
es de 2.56 3= 0.23 SNU, es decir que €l valor observado es aproximadamente una tercera parte del valor
esperado. Esta diferencia entre los valores fue detectada hace més de 30 aiios. En este experimento
los neutrinos inciden sobre un tanque que contiene 10% galones de C;Cl4. La captura de los neutrinos
produce una pequeiia cantidad de dtomos de 37 Ar. Estos 4tomos creados tienen una energfa tal que son
capaces de romper el enlace con la molécula de cloro y penetrar en el lfquido que los rodea. Los dtomos
de argén son fAcilmente retirados utilizando gas de helio. La vida media del argén es de 35 dfas.

El tanque se encuentra en la mina de Homestake a 1478 metros de profundidad para evitar la
produccién de argén por rayos césmicos. Cuando los neutrinos inciden sobre el tanque se encuentran
con 2.2 x 10%° 4tomos de 37Cl. Con esta cantidad de 4tomos de cloro se encuentra que un itomo de
37 Ar producido al dfa equivale a 5.35 SNU, es decir que en promedio detecta un v, cada dos dias.

Los resultados experimentales y los teéricos se ven en la tabla 5.3, y las contribuciones de cada una
de las fuentes de neutrinos para este experimento estén en la tabla 5.4. Para calcular el valor del flujo
detectado por el cloro su utilizé la ecuacién (5.21) promediando sélo sobre la energfa, y tomando en

cuenta neutrinos con energfas 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 reaccién:
ve+ NGa— e + "'Ge (5.25)

la cual, para ocurrir, necesita que el neutrino incida con una energfa mayor a 0.233 MeV. Esto permite
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 grdfica muestra la dependencia del flujo de neutrinos provenientes del 8 B contra una
cantidad D definida en estas grificas como D3 = D, D2 = 0.001D y D3 = 100D y por las ecuaciones
(5.7), (5.8) y (5.9). Las grificas son para una probabilidad dada por (5.6) con ¢ = 45°. En la gréfica
superior se muestra cSmo para un valor D alrededor de 1000 el promedio tiende a 0.37, mientras que en

la gréfica inferlor se muestra c6mo 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 localizan en el Laboratorio Subterrineo de Gran Sasso (LNGS),
(;.n Italia, Este experimento utiliza 100 toneladas de GaCl — HCI, de las cuales 30.3 toneladas son de

1Ga.

Cuando un §tomo de 7'Ge es creado por la reaccién (5.25), se forma la molécula GeCly. Esta tltima
es extraida de la solucién con burbujas de aire o de nitrégeno. Después el gas pasa por unos tubos donde
el GeCl, es absorbido por agua, posteriormente, por medio de NaBH, se extrae el gas GeHs. El GeHy,,
junto con xenén es introducido en un contador donde el nimero de 4tomos de 7!Ge es determinado
obsgervando su decaimiento radioactivo. La vida media del 7*Ge es de 11.43 dfas.

El resuitado 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 teéricas de cada una de las fuentes de
neutrinos para el galio segiin el modelo estdndar 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 €8 un experimento basado en galio. La deteccién 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 reaccién (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 deteccién de neutrinos por medio de la dispersidn de electrones, se utiliza agua, debido a sus
bajas concentraciones de contaminantes radioactivos. La deteccién de los electrones es a través de su

radiacién Cerenkov, la cual es capturada por fotomultiplicadores localizados en las paredes del tanque
donde el agua esté contenida.

Super-Kamiokande o Super-K [40, 41, 42] Este experimento comenzd a operar en abril de 1996.
Se localiza en la mina Kamioka Mozumi en Japén. El detector es un tanque de agua de 50,000 toneladas
que tiene una geometria cilfndrica, con 39.3 m de didmetro y 41.4 m de altura. El cilindro se divide en
3 cilindros concéntricos. El primero, 3€.2 m de altura y 33.8 m de didmetro, 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 radiacién de fondo. El cilindro interior est4 rodeado por hojas negras de 0.6 m de espesor que
impiden la transmisién de luz. Cuando un electrén es dispersado, su radiacién Cerenkov es detectada
por los fotomultiplicadores. Cada fotomultiplicador emite una sefial que dura 200 ns. Este evento es
registrado sl en una ventana de 200 ns. son activados N fotomultiplicadores, este niimero N ha variado
de 40 a 28. La energfa cinética de dispersién del electrén varfa de 5.0 a 20.0 MeV, a excepcién de los
primeros 280 dfas, cuando el umbral fue de 6.5 MeV. Esto porque la radiacién de fondo dominante
ocurre por debajo de esta energia.

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

Super-K, no sélo da el flujo total, también reporta el flujo para 19 intervalos de energfa cinética
del electrén (puntos con barras de error en la figura 5.6); y la diferencia entre el flujo para diferentes
tiempos del dfa. Con esto 1ltimo se puede ver si hay alguna diferencia debido a la interaccién de los
neutrinos con la materia que atraviesan antes de llegar al detector, lo que se resume en ver la diferencia

entre €l flujo de noche y de dfa. El valor reportado en la tabla 5.3 es el promedio de todos estos valores,
el cual es

¢ (vz) = 2.32 £ 0.03 (9tat)* 352 (sist) x 10° cm™2 52 (5.26)

que corresponde a 45.1:+0.5 (stat)t’l':g (sist) % del valor predicho por el modelos solar [16]. Lia asimetria
entre el flujo de noche y el de dia es
¢u — ¢d

% = 0.033 £ 0.022 (stat) 2913 (sist) (5.27)
prom

—0.012

La forma més itil de usa estos resultados se compararlos con los reportados de siguiente experimento.

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

ve+d—pt+pte” (5.28)
Vet+d—p+n-tuvz (5.29)
vrteT —ve+e . (5.30)

La reaccién (5.28) es una reaccién de corriente cargada (CC), 1a cual es sensible solamente a neutrinos
del electrén; la reaccién (5.29) (corriente neutra CN) es sensible a neutrinos de todos los sabores (x =
e, p, T); y la dltima reaccién (5.30)es una dispersién eldstica sensible a todos los sabores con distintas
sensibilidades a cada uno. Como las secciones eficaces del rompimiento del deuterén son mayores que
las secciones eficaces de la dispersién eldstica de neutrinos, SNO tiene un volumen menor al de Super-K.

La forma m3s practica de utilizar los resultados del SNO, es comparar el flujo de los v. sobrevivientes
(implicado por la reaccién (5.28)) con el flujo total de neutrinos (dado por la reaccién (5.29)). Esto
debido a que los tres sabores de neutrinos contribuyen de igual forma para CN, siendo asf 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 neutrinos estériles. Para tener
una medida m4&s confiable de la reaccién (5.29), al agua pesada se le agregé NaCl, para que cuando
los neutrinos sean capturados por el ntcleo de cloro, se emita un rayo gamma de 8 MeV, el cual es
facilmente detectado.

El detector se localiza en la mina INCO, Ltd. Creighton cerca de Sudbury en Canadé. Este experi-
mento utiliza un detector de agua pesada, D20, contenida en un tanque esférico de 12 m de didmetro.
Esta esfera es rodeada por un escudo de Hz0 contenida en una cavidad con forma de barril de 34 m
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de altura y un didmetro maximo de 22 m. La radiacién Cerenkov es detectada por 9456 fotornultipli-
cadores. Aproximadamente el 55% de la luz producida dentro de 7 m del centro del detector, llega a
un fotomultiplicador. La energfa cinética de los electrones a partir de la cual empieza la deteccién 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 NaCl fuese agregado. Estos son

@€ (ve) = 1.75 £ 0.07 (stat.)¥01? (sis.) £ 0.05 (teo.) x 10% cm™2s~} (5.31)

&FS (1) = 2.38 £ 0.34 (stat.)? 25, (sis.) x 10° cm—2s~! (5.32)
Al igual que Super-K, SNO reporta estos flujos para distintos intervalos de energfa cinética del electrén
(puntos con barras de error en 5.7).
Cuando se combinan los resultados del SNO con los resultados del Super-K, se encuentra

¢ (vz) = 5.44 = 0.99 x 10%cm~2s~! (5.33)

El cual coincide con el valor predicho por el modelo estdndar solar (ver tabla 5.3 y [16]) para el flujo del
8B. 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 solucién del enigma de los neurinos
solares, mostrando que efectivamente ocurre el fenémeno de oscilaciones de neutrinos. Sin embargo aun
existe mucho trabajo por realizar para determinar el mecanismo de oscilaciones que tiene lugar, asf{ como
los valores de los pardmetros en cuestion y sus implicaciones.

Experimento Valor teérico Valor experimental Fp MeV v
Homestake (Cl) 767137 2.56 + 0.23 0.814 Ve
GALLEX + GNO (Ga) 128+2 74.1t§;§ 0.233 Ve
SAGE (Ga) 12812 75.4%7% 0.233 Ve
8 B_Kamiokande 5.05 1.oot§;z§) 2.80 (1.00 == 0.14) 6.5 Va,s
8 B-Super-K 5.05 (1.001 375 2.32 3 0.085 5.0 Va,s
hep-Super-K 9.3 11.3(1 = 0.8) 5.0 Va,s
8B-SNO 1.75 3= 0.148 6.75 Ve

Tabla 5.3: Resultados experimentales comparados con los resultados teéricos. Las unidades de los flujos
para los experimentos Homestake, GALLEX + GNO y SAGE son SNU. Para los fiujos de 8B y de
hep, las unidades son 10%cm~—2s~! y 103cm~2s~1, respectivamente. El valor de Super-K para el 8B
corresponde a 0.451 £ 0.0167 del flujo tedrico. En la cuarta columna se muestra la energia Ep en MeV a
partir de la cual se mide en cada experimento. En lailtima columna se muestran los neutrinos a los que
el experimento es sensible, SNO es sensible a todos los neutrinos pero el valor experimental reportado
es sensible s6lo a v.. Datos tomados de [6, 16] y referencias mencionadas en el texto.
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Fuente Flujo (10'%cm—25—1)

Cl (SNU) Ga (SNU)

Py 5.95 (1.005:37) 0.0 69.7
pep 140 x 10~2 (1.00+3:3:%) 0.22 2.8
hep 9.3 x 10~7 0.04 0.1
TBe  4.77 x 10~ (1.00+3:19 1.15 34.2
8B 5.05 x 104 1.00*:8;48 5.76 12.1
18BN 5.48 x 10~2 1.00*_*8;H 0.09 3.4
50 4.80 x 102 1.00“:8;% 0.33 5.5
7R 5.05 x 10~4 1.oot§;§§ 0.003 0.1
Total 7.6113 128717

Tabla 5.4: Resultados teéricos para los flujos predichos por el modelo estdndar solar. Estos datos
corresponden a la actual luminosidad del Sol de 3.842 x 1033 ergs—!. [16]

Fuente oct OCa
) 0.0 (1.00 £ .06)  11.72 (1.00 = .023)
pep 16 {1.00 = .06) 204 (1.00%:47

hep 3.9 (1.00 =+ .10)
7Be 2.4 (1.00 =+ .06)
8p 1.06 (1.00 £ .10)
18N 1.7 (1.00 £ .06)
150 6.8 (1.00 £ .06)
p 6.9 (1.00 + .06)

60.4 (1.00738
113.7 1.00“_t:§g
113.9 (1.00%"

Tabla 5.5: Secciones eficaces para el cloro {16} y el galio [14], debido a las distintas fuentes de neutrinos.
Las unidades son 10—4% cm?, a excepcién de las fuentes hep y 8B cuyas unidades son 10~42 ¢m?2.
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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: ecuaciones (5.1) y (5.6). Para eso se procedié a minimizar la funcién x? definida como

2
=3 M‘l’?:ﬂ_) (5.34)
L1

donde f; son los valores teéricos que dependen del vector de pardmetros a a determinar y las o; son
los errores correspondientes al valor experimental e;. Los experimentos utilizados para encontrar los
parémetros son €l Homestake, GALLEX+GNO, SAGE, Super-K y SNO. No se utilizaror los resultados
de Kamiokande porque los resultados del Super-K dan un valor més preciso de la misma medicién.
Tampoco se tomé en cuenta €l 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 teéricos. Esto porque se analiz6 la
aproximacién més sencilla, y para incluir los errores te6ricos se deberfa introducir un matriz de errores
donde se incluyan las correlaciones entre los datos. No se pueden simplemente sumar los errores teéricos
a las o;, porque se introducirfan los mismos errores de los flujos a distintos experimentos sin tomar en
cuenta de manera correcta las correlaciones. El introducir los errores teéricos de esta manera aumenta
demasiado el error dando valores de x? muy pequefios para casi cualquier vector de pardmetros a. En
una etapa posterior se planea llevar a cabo un andlisis més detallado de los errores.

Para determinar si una x2? es suficientemente pequeifia, se trabaja con una x2 normalizada, para lo
cual se divide x2? entre el mimero de grados de libertad definido como el nimero de datos, menos €l
niimero de pardmetros utilizados.

x?

§ datos — f{ parAmetros

XNorm = (5.35)
Se normaliza a x? de esta manera ya que se espera que mientras més datos se tengan, x2 =~ fidatos -
#pardmetros, [74].

Para cada valor de grados de libertad, se busca el valor x%,,... en las tablas de la funcién x2, [79).
Ese valor es la probabilidad porcentual de encontrar x2 > X3/,r (calidad del ajuste), mientras més
grande es el valor, mejor es el ajuste. En base a esa probabilidad rechazamos o no el modelo que nos
da las f;. Los criterios mis comunes para rechazar un modelo son 8i P (x? = x%om) < 5% 0 1%, ¥
entonces se dice que se rechaza la hipdtesis que las f; propuestas ajustan a los experimentos a un nivel
de confianza del 5% o del 1%, segiin sea el caso [79)].2

La distribucién de la probabilidad esta dada por

—l a1 -%
At © (5.36)
donde n es el niimero de grados de libertad y se puede demostrar que la x2 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 funcién x? se minimizé utilizando el programa MINUIT.F[1]. Este programa es capaz de encontrar
los valores de los pardmetros, as{ como sus errores para distintos niveles de confianza. MINUIT.F compara
los resultados experimentales con los flujos teéricos (funciones f;), los cuales son calculados con unas
subrutinas que escribf con este fin.
A continuacién se mencionan las distintas funciones f; utilizadas para cada experimento.

20tra forma de expresar esto es decir que un modelo se rechaza si la probabilidad de encontrar un mejor modelo
P (x® € X¥orm) = 95% o 90%.
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Homestake Para este caso la funcién f; corresponde al flujo promedio calculado de acuerdo a las
ecuaciones (5.12) y (5.21), donde se utiliz6 la seccién eficaz de absorcién del cloro oci- El promedio
sobre la energfa va desde 0.814 MeV hasta el valor méximo de cada fuente. La suma se hace sobre
todas las fuentes a excepcién de la linea de 7 Be menos energética y el flujo de pp. Los valores de la
seccién eficaz oci (F) se obtuvieron de la pégina en linea de Bahcall [12], los valores promedio aparecen
en la tabla 5.5. oct (F) se apraximé utilizando dos polinomios de sexto grado. E! primer polinomio
aproxima la regién 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 o (E = 1MeV) =5x10"4%2cm~2 hasta
o (E = 20MeV) = 3 x 10% x 10~42cm—2, y encontrar un sélo 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 energfa de neutrinos son los predichos
por el modelo estindar solar, mostrados en la figura 5.1, y obtenidos de [12]. Para la distancia entre la
Tierra y el Sol se tomé el promedio de 1 AU.

En la tabla 5.9 se muestran las contribuciones de los neutrinos provenientes de cada reaccién 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 energfa se hace desde 0.233 MeV, por lo que la suma incluye a todas las fuentes
de neutrinos solares. La curva de la seccién eficaz ag, (E) varia desde o (E = 0.24) = 13.1 x 10~ %2c¢m—2
hasta o (E = 20) = 6.3 x 10° x 10~%2cm~2. En este caso la seccién eficaz se ajusté con tres polinomios
de sexto grado que variaban entre 0, 3, 10 y 18 MeV. Los dem4s valores son los mismos que los 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 ecuacién (5.20) normalizada por el
resultado del modelo estdndar solar, sin tomar en cuenta la resolucién del detector. Las secciones eficaces
diferenciales utilizadas para las dos probabllidades estdn dadas por las ecuaciones (5.18) y (5.16). Para
ambos experimentos la integral (5.20) va de ¢gmin 8 @maz- El minimio valor gg,in para la energfa del
neutrino incidente se obtiene de (5.14) para un éngulo de dispersién cero (4 = 1). gumaz es el valor
méximo posible para la energfa del neutrino la cual depende del proceso en cuestién. Para obtener el
nimero de eventos para Super-K, calculamos la integral de T para los 19 intervalos mostrados en la
figura 5.6. El nimero total de eventos es el niimero promedio de eventos calculado a partir de los 19
intervalos. Para SNO, se hace el mismo célculo, pero con los 11 intervalos mostrados en la figura 5.7.

Para ambos experimentos, el inico flujo con el que se trabajé fue el del boro, porque el flujo de hep
ya ha sido excluido del anilisis de los datos experimentales.

5.6.1 Distintas Soluciones

En esta subseccién se presentan las distintas soluciones obtenidas que se encontraron para los mejores

ajustes. Los minimos encontrados corresponden al modelo A que contiene dos pardmetros, y al modelo
B que tiene 4 pardmetros.

e Solucién I, 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 v, oscila a un neutrino estéril v,, por lo que en la ecuacién (5.20) sSlo se
incluyé la probabilidad P (v. — v.), con su respectiva seccién eficaz de dispersién.

De aquf en adelante todas las soluclones suponen que el neutrino al que se oscila es activo por lo que en el
caso de Super-K se incluyen las probabilidades P (v, — v.) y P (V. — v,,) con sus respectivas secciones
eficaces de dispersién.
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o Solucién 11, esta solucién es muy parecida a la solucién anterior, s6lo que aquf se incluyen neutrinos
activos.

e Solucién III, esta tercera solucién consiste en ajustar los parametros con los 19 datos del espectro
de energfa que reporta Super-K, sin incluir ningin otro experimento.

e Solucién IV. Esta solucién se encontré tomando simultaneamente los flujos promedio de Homes-
take, GALLEX+GNO, SAGE, SNO (tabla 5.3) y los 19 puntos de Super-K.

e Solucién V. La iltima solucién se encuentra tomando los flujos promedio de Homestake, GALLEX+GNO

y SAGE (tabla 5.3), los 19 puntos de Super-K y 11 puntos del espectro de energia que reporta
SNO.

Los experimentos de GALLEX+GNO y SAGE son tomados como dos resultados independientes y
ambos son ajustados con el mismo valor de f;. En varios ajustes encontrados en la literatura, se ajusta el
promedio de estos dos experimentos con el valor tedrico. No se hizo esto, por que en ese caso tendrfamos
4 datos y 4 paradmetros para el modelo B. Esto hace que x2? no esté definida, por lo que no es posible
utilizar el criterio mencionado para x2.

5.7 Resultados de optimizar 2.

A continuacién se presentan los resultados encontrados al optimizar la funcién x2, cuando las probabi-
lidades de oscilacién estén dadas por el rodelo 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 parédmetros).

Los valores de los pardmetros que mejor ajustan los experimentos se muestran en las tablas 5.6 y 5.7. En
la primera se dan los pardmetros tal como aparecen en las férmulas, y en la segunda se dan los valores
de las diferencias de masas, el seno y la tangente del dngulo, que es como usualmente se reportan estos
datos. Como en la ecuacién (5.1), aparece el término sen? (2,), se puede usar el dngulo ¢ o 90 — ¢,
como se reporta en la tabla 5.7. Cabe mencionar que cuando se toman en cuenta las interacciones con
la materia, se pierde esta simetrfa ocasionando que  y 90 — ¢ den valores distintos del flujo final. [39]

D

7]

Sol. I 7813611303  62.585103770%
Sol. I 77.814X1 %488  61.9133:355%9
Sol. Il 79.66711:335 641112535
Sol. IV 78.672137881 63.753103183
Sol. V. 78.09470-74¢37 63.38230-192%7

Tabla 5.6: Valores de los pard&metros que minimizan x2 en las distintas soluciones del modelo A.

En la tabla 5.8, donde se muestra el valor de la x? y la probabilidad de encontrar x? > x?2, se ve

que a un nivel de 5% de confianza, la fé6rmula de probabilidad se rechaza para todas las soluciones con
excepcion de las soluciones I y 11. En cualquier caso los ajustes no resultan ser muy buenos.
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AMZ, sen?2p tanZy tan? (90 — )
Sol. 1 7.81 x 10~ 0.788 3.717 0.269
Sol. I1 7.78 x 10—11 0.690 3.511 0.285
Sol. II1  7.97 x 10—1! 0.617 4.245 0.235
Sol. IV 7.87 x 10—11 0.629 4.113 0.243
Sol. V 7.90 x 10—1! 0.642 3.963 0.251

Tabla 5.7: Valores de los pardmetros que minimizan x2 en las distintas soluciones del modelo A. Las
diferencias de masas cuadradas estén dadas en €V3, No se incluyen los errores de estos parametros, pero
su célculo es inmediato a partir de la tabla 5.6.

Modelo A x> P (x2 = x2), calidad del ajuste
Sol. I 11.43248 1.003%
Sol. II  6.586325 8.97%
Sol. IIT  46.29792 < 01%
Sol. IV 67.17406 < 0.1%
Sol. V. 94.74568 < 0.1%

Tabla 5.8: Probabilidad de encontrar x'? > x2 para las distintas soluciones del modelo A.

En la figura 5.5 se muestran los rangos permitidos para valores de los pardmetros que mejor ajustan
los datos. Las curvas de las grificas de la figura 5.5 se obtienen variando las dos variables alrededor de
los valores de la tabla 5.6, puntos negros en cada grifica. 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, toma el rango dado por o (la desviacién estdndar de cada una), luego, el
rectdngulo definido por los rangos es dividido en 25 intervalos en el eje vertical y en el horlzontal. Las
curvas se dibujan uniendo los puntos dentro de estas divisiones, donde la funcién x? vale X3srnra0 +

UP * o2, Para las curvas de la figura 5.5, UP = 1,4, 9, con lo cual se obtienen curvas a +o, +20 y +3c
(desviacién estdndar) respectivamente.
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Figura 5.5: Valores de los pardmetros del modelo A para ajustar: a) Solucién I (5 flujos); b) Solucién II
(5 flujos con oscilacién v, — v, para Super-K); c) Solucién III (s6lo ajustamos los 19 datos de Super-K);
d) Solucién IV (4 flujos y 19 datos del Super-K); e) Solucién V (3 flujos, 19 puntos de Super-K y 11
puntos de SNO). Las curvas que aparecen en las gréficas se obtienen tomando x? = x%4,y + i, con
i = 1,2,3 de adentro hacia afuera.
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En la figura 5.6 se compara el espectro de la energia de retroceso del electr6n medido por Super-K
(puntos con barras de error) con el predicho por las soluciones (puntos unidos por la curva). La grifica
superior de la figura 5.6 muestra el espectro cuando utilizamos la solucién I y II, y en la grafica inferior
de la figura 5.6, el espectro dado por las soluciones III, IV y V. Para las iltimas 3 soluciones se ajusté
explicitamente el espectro mostrado en las grificas de la figura 5.6. En ambas gréificas se observa que
el ajuste logrado no es bueno. En las figura 5.7 se muestra el espectro para la energfa de retroceso del
electén correspondiente al experimento del SNO.

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

En la tabla 5.9 se muestran las contribuciones parciales 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 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 pardmetros
aumentan los errores, haciendo que los errores varfen 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.

Fuente | Sol. I 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 0019 0.019 0.021 0.020 0.020 0.04
7Be 0.529 0.509 0.682 0.592 0.586 1.15
B 2.258 2.144 2.525 2.462 2.40 5.76
13y 0.062 0.061 0.065 0.064 0.063 0.09
150 0.218 0.215 0.223 0.223 0.221 0.33
7 0.003 0.003 .003 0.003 0.003 0.003
Total | 3.080 2.950  3.520 3.360 _ 3.280 7.6413

Tabla 5.9: Contribuciones de los flujos para el experimento de Homestake. Esto valores son calculados
con los pardmetros que mejor ajustan los resultados experimentales. Todos los resultados estdn 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 calcular fAcilmente 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 variacién escribimos la distancia Tierra Sol como

b2
R= m [1 + ECOS'I’] (5.37)

donde € = 0.017 es la excentricidad de la 6rbita, a = 1.002687 AU es el semieje mayor de la 6rbita y
b = 1.002548 AU es el semieje menor de la 6rbita. Con estos valores la distancia Tierra-Sol varfa de
~ 1.02 AU en el afelio que ocurre alrededor del 4 de julio, ¥ = 0°, hasta ~ 0.98 AU, en el perihelio que
ocurre alrededor del 4 de enero, ¥ = 180°. Los resultados son compatibles con una recta horizontal que
no muestra dependencia observable con la estacién del afio.

Para completar estos resultados, en la figura 5.9 se muestran las grificas para la dependencia de
P(ve — ve) y P (Ve — vu) como funcién de la energfa para las 5 soluciones discutidas. En todos los
casos se observan oscilaciones bruscas para energfas bajas y luego, en el caso de P (v, — v.), dos mfnimos
son claros: uno alrededor de 3 MeV y otro en 8 MeV, los cuales afectan principalmente a los neutrinoe de
8 B, mientras que las grifices a la derecha muestran que en todos los casos P (v. — v,.) tiene un mfnimo
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Fuente Sol. I Sol. II  Sol. III 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 23

hep 0.031 0.030 0.033 0.033 0.032 0.1

7Be 12.888 12.516 16.264 14.209 14.008 34.2

8B 5.066 4.829 5.634 5.489 5.361 12.1
BN 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

g 044 0.044 0.045 0.045 .045 0.1
Total 70.860 69.510 76.728 74.021  73.091 l281'$

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
estdn dados en SNU. El valor que se muestra para ? Be, es la suma de las dos contribuciones (ver figura

5.1). Los errores de los valores del se pueden calcular ficilmente 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 Jas graficas de la figura 5.10 también se muestran las mismas probabilidades que
en la figura 5.9, pero ahora la energla esta en una escala logaritmica, y se sobre cada probabilidad
se superpone el espectro de flujos de neutrinos dados en la figura 5.1. En la figura 5.10, es mds facil
ver que a energfas menores a 1 MeV, la probabilidad de supervivencia tiende a ~0.7 mientras que la
probabilidad de oscilar hacia otro neutrino es ~0.3.
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Datos de Super-K, Modelo A
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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 griafica superior se muestran las soluciones
I y 11 mientras que en la inferior, las soluciones III, IV y V. En ambas graficas el ajuste no es bueno,
aunque en la gifica inferior los resultados estan m4és cercanos al espectro
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Datos de SNO, Modelo A
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Figura 5.7: Espectro reportacdo por SNO (puntos con barras de error) [6], comparado con los espectros
obtenidos para las 5 soluciones, modelo A. En la gréfica superior se muestran las soluciones [ y II, y en
la inferior, las soluciones 111, IV y V. Los resultados son compatibles con una distribucién plana.
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Modelo A
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Figura 5.8: Variacién temporal del fluyjo de neutrinos calculada en el modelo A, comparada con el
espectro de Super-K. En la gréfica superior se encuentran las soluciones I y I, mientras que en la grifica

inferior estan las soluciones III, IV y V. La variacién temporal de la oscilacién de los neutrinos en el
vacfo no da un buen ajuste a los resultados experimentales.
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Figura 5.9: Modelo A. Probabilidades de supervivencia y de oscilacién como funcién de la energia del
neutrino para las 5 soluciones encontradas. Las grificas de la izquierda corresponden a la probabilidad
v, — V. y las de la derecha corresponden a la probabilidad v, — v,. Las graficas son para una distancia
’ Tierra Sol de 1 AU.
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Modelo A
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Figura 5.10: Modelo A. Probabilidades de supervivencia y de oscilacién como en la figura 5.9, com-
paradas con los fluyjos de neutrinos de la figura 5.1. Las grdficas de la izquierda corresponden a la
probabilidad v — v ¥y las de la derecha corresponden a la probabilidad v. — v,. Las gréficas son para

una distancia Tierra Sol de 1 AU. En estas grificas se ve como para energias bajas, la probabilidad
puede aproximarse a ~0.7 y ~0.3 para v, — V. ¥ V. — V,, respectivamente.



Homestake GALLEX 4 GNO  SAGE Super-K SNO |

Experimento 256 +0.23 741178 T5AE78 045100167 175+0.148 | AME x 107 eV?  sen®2p

Sol. I 3.085006 70857233 70857233 0418139 1952230 781 0.788
SolL I 2946216 60509198  60.509198  0.425430 1857037 7.78 0.690
Sol. I  (3518405)  (76.727500)  (76.727590)  (0.470200)  (2.163140) 197 0.617
Sl IV 3359773 74021634 74021634 (0463670) 2120503 787 0.629
Sol V. 3281547 73091503  73.001503  (0455475)  (2.058718) 790 0642

Tabla 5.11: Valores para los distintos experimentos predichos por las distintes soluciones. Los resultados de Homestake, GALLEX+GNO
¥ SAGE estén dados en SNU, los de Super-K no tienen unidades ya que estin normalizados por el modelo estdndar solar [16], y los de
SNO est4n dados en 10%m=2s1. 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 con
el valor de los pardmetros, pero no fueron usados para el ajuste. Por ejemplo para la solucién I1I se ajust6 el espectro de I energfa 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 pardmetros son tomados de la

tabla 5.6.

‘X HVZINILJO dd SOAVIINSTY LS
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5.7.2 Resultados para el modelo B (4 pardmetros).

Para el modelo B utilizamos las expresiones (5.6} y (5.10) para las probabilidades de supervivencia y
de oscilacién (ver — v, )respectivamente. En este caso son 4 los pardmetros a determinar y obtenemos
nuevamente 5 soluciones, bajo las condiciones mencionadas en la seccién 5.6.1.

En las tablas 5.12 y 5.13 se muestran los valores de los pardmetros. En la primera se dan los resultados
en términos de los pardmetros D1, D2, D3 y ¢ que aparecen en las férmulas de probabilidad, y en la
segunda tabla se dan los valores expresados como funcién del 4ngulo de mezcla ¢ y de las diferencias

de masas cuadréticas Am}y, = m}; — mfa, Amin, = miy — M, vy AM? [ = (m +mi;) —
(min +mir).
D1 D2 D3 »

Sol. 1  2.0533 x 1078 +0.92218 5.2423F3277%¢ 171.13%3:3534  63.30473:3%523

Sol. I  6.68062 x 10—5 +3-85240 518147025244  171.18+39%8!  62.76910:2%31%5

Sol. III 29,745%1-3778 29.74531-3778  226.43711432  68.837+3:853713

Sol. IV 38.347+2-3457 25.261+0:85%124  204.04+5:3874  67.25579:32338

Sol. V. 2.5406 x 10~° 4+ 0.91311  5.19233282¢% 166.197341% 63.7621320798

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

amiyg Aming AM7 ;;  sen?2p tan’y
Sol.1 <9.22x107} 524x107'2 171 x10-1° 0.641 3.986
Sol. II <8.62x10"!% 5.18x10"12 171 x10-1° 0.662 3.776
Sol. IIT  2.97 x 101} 2.97 x 10~ 226 x 10~1°  0.453 6.672
Sol. IV 3.83 x 10—} 2.53 x 10~ 2,04 x 10—1°  0.508 5.690
Sol. V. <9.13x%10"!% 5.19x10°'2 1.66x 1012 0.629 4.116

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

En la tabla 5.14 se muestran las probabilidades de encontrar x? > x2.

Las gréficas de las figuras 5.11 - 5.15 muestra los rangos de los valores de los pardmetros que ajustan
cada solucién. Las curvas de las gréficas son hechas manteniendo los dos pardmetros no graficados fijos
en los valores de la tabla 5.12, mientras se varian los otros 2 pardmetros. En todas las graficas, los
puntos negros son los puntos dados en la tabla 5.12. Las curvas son los puntos donde la funcién x* vale
X3sinimo + UP +0?%, donde UP = 1,4, 9, para la solucién III y UP =1 para el resto de las soluciones.
Con UP = 1,4,9 se obtienen curvas a +¢o, +20 y +30.

En la figura 5.16 se compara el espectro para la energfa 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 grifica superior de la figura 5.16 muestra el espectro cuando utilizamos la solucién I y II, y en la
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Modelo B x2 P (x2 > x2), calidad del ajuste
Sol. 1 19.01280 < 0.1%
Sol. 11 15.86866 < 0.1%
Sol. II1 14.382892 50.29%
Sol. IV 64.463652 < 0.1%
Sol. V 101.0474 < 0.1%

Tabla 5.14: Probabilidad de encontrar x"? > x2 para las distintas soluciones del modelo B.

Bol. X, At=19.013
5.8 e —~— 17a e e
3.4 e T~ ars o~ e
o 174
v 5.2 . va TN
270
Al ~. . 189 e -
b S~ et 169 e~ —_
OISR n.AR P R.AG AR R.IR SR ISR NLAR N R.An MR N.7h
vL vi
aaen ——— 174 pee —
g . ~-
3.8 o o) ~
2
v 63.a b3 AN .
R 10
- 369 . o
a3 S — 1de S e —
[P 2o T 3 P S A N R S
D3
Gl.0 /__’--‘ \\\ sd. U ’__’,/ h\\\&
3.6 - 3.8 - -
v 6n.a . v 0.4 .
[ // sa.af N\ e
N . pe
2} e.— " 6> S "
) 3.3 3.2 #.3 3.4 .8 168 1es 370 a7i 172 173 174
D2 D

Figura 5.11: Valores que ajustan la Solucién 1 del modelo B. La curva se obtiene tomando x2
XzM IN =+ 1o.

gréfica inferior de la figura, el espectro dado por las soluciones 111, IV y V. En las grificas 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 experimento de cloro, para las distintas soluciones. En la tabla 5.16, se presenta lo equivalente pero
para los experimentos con galio. 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 pardmetros aumentan los errores, haciendo que los errores varfen desde los dados
por el modelo solar, hasta: £1.70 para el Homestake, 3-10.14 para los de galio, +:20.5% para Super-K y
SNO.

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

Por 1ltimo, en la figura 5.19 se muestran las grificas para las probabilidades P (v — vo) y P (Ve — v,.)
como funcién de la energfa del neutrino. En este caso notamos que ademds de las oscilaciones bruscas a
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Figura 5.12: Valores que ajustan la Solucién II de! modelo B. La curva se obtiene tomando x2 =
szlN + lo.

energfas pequeiias, la probabilidad de supervivencia puede cancelarse para ciertos valores de la energia.
En la figura 5.20 se muestran estas mismas probabilidades pero la energia se encuentra en una escala
logaritmics, ademdis 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 energfas la probabilidad en pomedio es menor que en el
modelo A, esto se traduce en que la contribucién 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 mfnimo en la probabilidad de supervivencia entre 2 y 4 MeV, esto afecta a la contribucién del
8B y de hep en esa regién, sin embargo el comportamiento de la probabilidad para otras energfas hace
que ese minimo se compense, dando como resultado final valores del experimento de cloro mayores que
en las soluciones I, IT y V.
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Figura 5.13: Valores que ajustan la Solucién III del modelo B. Las curvas se obtienen tomando x? =
xﬁ,”N + io con i = 1,2,3. Sélo se muestran tres graficas porque el mfnimo se encontré haciendo
D1 = D2.
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Figura 5.14: Valores que ajustan la Solucién IV del modelo B. La curva se obtiene tomando x* =
Xmrn + 1o
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Figura 5.15: Valores que ajustan la Solucién V del modelo B. La curva se obtiene tomando x?
X2M IN + 10.

Fuente Sol.I Sol. II Sol. III Sol. IV Sol. V Modelo Solar

pep  0.058 0.061 0.194  0.068  0.045 0.22
hep  0.019 0.018 0020 0.018 0019 0.04
"Be 0.434 0.459 1449 0506  0.336 1.15
8B 2398 2.201 2755 2670 2435 5.76
13N 0021 0022 0044 0017 0021 0.09
150 0110 0.111 03110  0.156  0.116 0.33
YF 0001 0.001 0001 0002 0001 0.003
Total  3.040 2.960  4.574  3.438  2.970 76233

Tabla 5.15: Contribuciones de los flujos para el experimento de Homestake. Esto valores son calculados
para los parametros del modelo B que mejor ajustan los resultados experimentales. Los pardmetros no se
determinaron ajustando estos datos. Todos los resultados estdn expresados en SNU. Las contribuciones
de pp nn se calcularon ya que el experimento no las detecta. Los errores de los valores se pueden calcular
facilmente a partir de las tablas 5.4 y 5.5. El error de los flujos totales de las soluciones es £1.70.
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Datos de Super-K, Modelo B
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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 grifica superior se muestran las soluciones

1 Y 11, y en la inferior, las soluciones III, IV y V. A excepcién de las soluciones III y IV, los ajustes no
sor: buenos,
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Datos de SNO, Modelo B

T T T T T ¥
0.5}
0.45
. 3NO
g g.4
£ 0.
a
0.3
..... r=~ Sol. II
0.25
7 8 9 10 11 12 13
Energia del electrén MevV
Datos de SNO, Modelo B
0.5
0.45 t- . L o]
0.4
g RT3 D & § 4
H
n 0.35 |
]
‘ emiete.. Sol., IV
0.3
——a— Sol. V
0.25 ¢
7 8 9 10 11 12 1n

¥nergia del electrén 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 grifica superior se muestran las soluciones 1 y 11, y
en la inferior, las soluciones 111, IV y V. En este caso los mejores ajustes ocurren en la grifica superior,
que se encontraron tomando el promedio de los datos para el ajuste.
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Fuente Sol.I Sol. II Sol. III Sol. IV Sol. V Modelo Solar
P 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
7Be 10.923 11.483 33.903 12.802 8.079 34.2
L) 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
150 0.584 0.597 1.357 0.986 0.577 5.5
17 0.020 0.020 0.020 0.030 0.021 0.1

Total 56.950 56.684 68.685 51.154 54.270 12812

Tabla 5.16: Contribuciones a los flujos parciales para los experimentos de galio.
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Estos valores son

calculados para los pardmetros que mejor ajustan a los datos experimentales para el modelo B. Los
pardmetros no se determinaron ajustando cada una de las contribuciones, sélo ajustando al valor total.
Todos los datos estdn dados en SNU. El valor que se muestra para ? Be, es la suma de las dos contribu-
ciones (ver figura 5.1). Los errores de los valores del se pueden calcular ficiimente 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
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Figura 5.18: Variacién temporal del flujo de neutrinos para el modelo B, comparada con Super-K. Los
puntos unidos por la curva son los dados por las distintas soluciones usando 4 parimetros. En la grifica
superior se encuentran las soluciones 1 y II, mientras que en la inferior estin las soluciones 111, IV y V.

En este caso la variacién temporal de las oscilaciones en el vacfo es muy pequefia y no ajustan bien los
resultados experimentales.
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Figura 5.19: Probabilidades de oscilacién como funcién de la energfa del neutrino calculadas para las
5 soluciones obtenidas para el modelo B. Las gréificas de la izquierda corresponden a la probabilidad

Ve — V¢ y las de la derecha a la probabilidad v, — v,. Las gréficas son para una distancia Tierra Sol
de 1 AU.
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Modelo B
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Figura 5.20: Modelo B. Probabilidades de supervivencia y de oscilacién como la figura 5.19, comparadas
con los flujos de neutrinos de la figura 5.1. Las grificas de la izquierda corresponden a la probabilidad
Ve =— V. Yy las de la derecha corresponden a la probabilidad v — v,,. Las grificas son para una distancia
Tierra Sol de 1 AU. En estas grificas se ve como para energfas bajas, en promedio la probabilidad de

supervivencisa, es menor que en el modelo A, lo cual implica un resultado menor para los experimentos
de galio cuya principal contribucién proviene de neutrinos pp.



Amdy, Amiyy, AM} ;s

Sol. 1 <922x10°1% 524x107'2 171x1071° 0641
Sol. I <862x10° 518x107'2 171x1071° 0.662

Sol. I 297x 107"
Sol. IV 3.83x 101

297x 1071 226x107° 0453
253x 107 2.04x 10710 0.508

Sol. V. <913x10™!% 519x107'%2 1.66x10°° 0.629

Homestake GALLEX + GNO  SAGE Super-K SNO
Experimento  2.56 4 0.23 T41x78 754%78 04514£0.0167 1.75%0.148
Sol. I 3.037442 56.945026 56.945026 0427045 1.970831
Sol. I 2.958547 56.675492 56.675492 0.431007 1.872969
Sol. THI (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 la tabla superior se muestran los valores de los parimetros {tabla 5.13) donde las diferencias de masas estan dadas en
¢V2, En la tabla inferior se presentan los valores para los distintos experimentos predichos por las distintas soluciones, Los resultados de
Homestake, GALLEX+GNO y SAGE estén dados en SNU, los de Super-K no tienen unidades ya que estén normalizados por el modelo
estandar solar [16), y los de SNO estén dados en 108cm=2s~1. Los datos que aparecen en paréntesis fueron calculados con el valor de los
pardmetros, 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 pars los experimentos de galio, 20% para Super-K y SNO.
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5.8 Otros modelos.

Para terminar este capftulo, en esta seccién se muestran los resultados reportados en la literatura
con relacién a posibles soluciones del problema de los neutrinos solares, 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 vacfo. En todos los casos se utiliza una expresién sencilla para las
probabilidades de oscilacién en términos de dos pardmetros. Los resultados se toman del articulo de
Bahcall, Gonzalez Garcfa y Pefia Garay [11].

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

e SMA, Small Mixing Angle, ésta corresponde a un dngulo de mezcla pequeiio tomando en cuenta
las oscilaciones en rnateria.

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

e VAC, este es €l caso de oscilaciones en el vacio.

e Just So, esta solucién supone que la distancia Tierra-Sol, y el valor de los pardmetros es tal que
la probabilidad de oscilacién se encuentra en el primer mfnimo de la figura 5.2. Esta solucién es
para oscilaciones en el vacfo.

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

Los valores de los pardmetros mostrados en la tabla 5.18 fueron calculados en |11}, ajustando 5 datos:
el flujo obtenido del experimento del cloro, el de GALLEX 4+ 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 solucién es para oscilaciones en el vacfo a un neutrino activo, y las peores son las oscilaciones a
neutrinos estériles.

Solucién AMT, tan? ¢ X2 P07 =xF)
VAC 7.9 % 10~ 0.29(3.45) 3.50 17%
LMA 21x10"% 34x10"! 3.99 14%
SMA 69x10"% 1.6x10"% 5.25 7%
LOW 9.7x10~8 6.5x10"! 8.61 1.4%

VAC estéril 1.1 x107!® 0.29(3.45) 10.1 0.63%
SMA estéril 4.9%10~%® 53x10"% 18.0 0.01%

Tabla 5.18: En esta tabla se muestra el valor de los pardmetros obtenidos por Bahcall, Gonzalez Garcia

y Peiia 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 pardmetros. 38 corresponden al espectro de energia de Super-K, 19 del espectro de dfa, 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 dangulos grandes, las oscilaciones en el vacfo de neutrinos activos



5.8. OTROS MODELOS.

Solucién AM{, tan? XZin P (OX° = X2)
LMA 4.5%x10-5 4.1 x10"! 35.3 59%
LOW 1.0x10~7 7.1 x10-! 384 45%
VAC 4.6 x 10—1° 24 39.0 42%
SMA 4.7x10"% 3.9 x10"¢ 454 19%

Just So? 5.5 x 10~  0.67(1.5) 45.7 18%

Just So? estéril 5.5 x 10—12  0.67(1.5) 45.8 18%
SMA estéril 45x107% 3.1x10"% 46.6 16%
VAC estéril 4.7 x 10710 27 x10~! 472 15%
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Tabla 5.19: Distintas soluciones para modelos con 2 pardmetros. Para este ajuste, Bahcall, Gonzalez
Garcfa y Pefia Garay [11], utilizaron 38 datos para de Super-K (19 para el espectro de dia y 19 para
el de noche) y 3 flujos (cloro, galio y SNO). Los experimentos de galio, GALLEX + GNO y SAGE se
promediaron para dar un sélo valor. {11]

son la tercer mejor solucién. Al igual que en la tabla 5.18, las peores soluciones son las oscilaciones

hacia neutrinos estériles.

De las dos tablas, se ve que las soluciones mds favorecidas involucran dngulos de mezcla ¢ grandes:
LMA, LOW y VAC; e involucran oscilaciones hacia neutrinos activos, aunque no descartan la posibilidad

de neutrinos estériles.



Capitulo 6

Conclusiones

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

o Para empezar se escribié la densidad de Lagrangiano para la interaccén 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 mostré que
esta densidad se puede escribir como la densidad de Lagrangiano de dos neutrinos de Majorana
cada uno con masa definida, referidos como eigenestados de masa, ecuacién (4.31). A partir de
esta escuacién se encontrd como se propagan en el tiempo los eigenestados de masa y de alli
se llegd a la propagacién de un neutrino izquierdo en el tiempo, ecuacién (4.56), de donde se
encontraron las probabilidades de que vp oscile a cualquiera de los 4 neutrinos de una familia,
ecuaciones (4.57) - (4.60).Después se estudiaron varios casos limites, encontrando que en cada
resultado las oscilaciones dependen de dos pardmetros, un dngulo de mezcla y una diferencia de
masas cuadradas. El significado de este ultimo pardmetro depende del caso que se estudie.

El segundo paso fue encontrar las probabilidades de que v.; oscile a cualquiera de los cuatro
neutrinos de la familia de los neutrinos del electrén y a cualquiera de los cuatro neutrinos de una
segunda familia, ia cual puede ser activa o no. Estas probabilidades se dan en las ecuaciones
(4.79) - (4.86). Al igual que con una familia, se analizaron varios casos limites, encontrando que
en general las probabilidades encontradas para oscilacién 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 oscilacién en dos familias para ajustar el flujo de
neutrinos solares con los resultados experimentales de 5 experimentos distintos. Para este ajuste
se trabajé con dos modelos: modelo A, que consiste en probabilidades de oscilacién que contienen
2 parémtros, un dngulo de mezcla y una diferencia de masas cuadradas, ecuacién (5.1); modelo
B, el cual es un caso limite de las probabilidades (4.79) - (4.86) donde estas se reducen a las
probabilidades (4.109) - (4.113), que dependen de cuatro pardmetros, un dngulo 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 energias
(19 de dfa y 19 de noche), ademsds 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 v., Super-Kamiokande es
sensible a todos los neutrinos pero con mayor sensibilidad a v., SNO ademas de medir lo mismo
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que Super-Kamiokande, detecta todos los neutrinos activos a través de una corriente neutra y el
v. por medio de una corriente cargada.

continuacién se dan las conclusiones del ajuste de los resultados experimentales.

Para el modelo A, tablas 5.8, 5.11, se ve que la solucién que mejor ajusta a los flujos totales, lo da
la solucién II, donde se utilizan los fluyjos promedios de cada experimento, y se toma en cuenta la
oscilacién hacia un neutrino activo v — v,. Sin embargo el agregar los puntos correspondientes
al espectro de energia medido por Super-K no es posible encontrar soluciones aceptables a un nivel
de confianza del 5% en este modelo.

Si sélo consideramos el ajuste al espectro de energfa medido por Super-K, la solucién que tiene
el mejor ajuste, es la solucién IIT del modelo B. Esta solucién 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
flujo detectado por cloro de todas las soluciones. Nuevamente no se encuentra solucién aceptable
que ajuste todos los resultados experimentales conocidos.

Basdndonos en las tablas 5.8 y 5.14, al nivel de 5% de confianza, s6lo las dos soluciones mencionadas
son aceptables y se rechazan las otras soluciones. Al nivel de confianza de 1%, ademsds de estas
soluciones, también la solucién I del modelo A, que involucra oscilaciones a neutrinos estériles, es
acepable. De cualquier manera, insistimos que el objetivo es ajustar simultaneamente 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 graficas de las figuras 5.9, 5.10, 5.19 y 5.20. En
las primeras dos (modelo A), se ve que para energias bajas, la probabilidad de oscilacién 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 reduccién del flyjo de neutrinos provenientes de la reaccién pp, la
cual es la principal contribucién para los experimentos de galio.

De los 2 modelos estudiados, en ambos casos se favorece la oscilacién hacia neutrinos activos,
aunque no se descarta la oscilacién a neutrinos estériles.

El valor de los pardmetros encontrados en el modelo A, Am? ~ 8x10~1! eV2 y sin? 2p =~ 0.6 ~ 0.7,
son muy parecidos al valor reportado en la literatura [11], en la solucién de oscilaciones en el vacio
(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 encontré para x2 es considerablemente mayor que el de las referencias
[11], esto seguramente se puede arreglar con un tratamiento adecuado de los errores tedricos.

De las grificas 5.8 y 5.18, se ve que la variacién temporal del flujo con el mes (en el vacio) es muy
pequefia, ~ 10~3. En las referencias {13, 41}, se menciona que este cambio es ~ 102, pero en
es0s casos se consideran las interacciones de los neutrinos con la materia. Cuando se trabaje con
materia, se debera introducir la variacién de la distancia Tierra-Sol en el calculo del flyjo.

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 juntos. Creo
que no hay alguna restriccién para no comparar todos los resultados a la vez. Para los dos tipos
de experimentos (absorcién de neutrinos y dispersién de electrones) se tomé en cuenta la fisica
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 caracterfsticas de
cada experimento independientemente de lo que hagan las otras rutinas. Lo tinico que tienen en
comuin 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 estandar [12].
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6.1 Recomendaciones a trabajos futuros.

Para mejorar los ajustes, el siguiente paso es introducir los errores teéricos, para eso hay que construir
la matriz de error que incluye los errores teéricos y experimentales. El tamafio de esta matriz es de | x< [,
donde ! es el nimero de datos experimentales. En esta matriz, ademas 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 la regién del Sol donde
se producen los neutrinos; el promediar sobre la distancia Tierra Sol sSlo dard cambios del orden de
~ 1073, También para los datos de Super-K y SNO, se debe agregar la sensibilidad de cada detector
(funcién R (T|T') de la ecuacién (5.20)).

Tal y como se comento, el agregar de manera consistente los errores teéricos podrfan mejorar las
soluciones obtenidas. De cualquier manera se puede observar de manera general que las oscilaciones en
el vacio no producen los mejores ajustes a los resultados experimentales, por lo cual muy probablemente
la solucién del problema de los neutrinos solares requiere incluir efectos resonantes en la materia a
través del efecto MSW. De acuerdo a los resultados de la tabla 5.19 [11], dos regiones que dan un
buen ajuste corresponden a las soluciones LMA (Am?2 =~ 4.5 x 10~5 eV?, tan?p ~ 4.1 x 10~1) y LOW
(Am? >~ 1.0 x 107 V2, tan? p = 7.1 x 10~}), sin embargo la solucién en el vacio no esta totalmente
descartada. Una ventaja que se tiene al introducir oscilaciones en materia, es que en este caso se podrian
utilizar los datos del espectro de energia para la noche y el dfa, dados por Super-K.

También se debe seguir estudiando el modelo solar y el modelo estdndar para encontrar mejores
valores del espectro de neutrinos solares y secciones eficaces, lo cual dard valores méas precisos del
flujo de neutrinos solares. Por ejemplo en el anilisis de Super-K se hace la distincién entre neutrinos
provenientes de 8B y de hep, sin embargo el error tedrico para neutrinos de hep es muy grande, 5.3,
por lo que ese valor no puede utilizarse para aproximar los resultados. Aunque la contribucién de los
neutrinos de hep es ~ 10~3 de la contribucién total, forman una parte importante del flujo observado a
energfas mayores a 16 MeV. Si mejora este error y el el experimental, va a ser posible utilizar un dato
més para el ajuste.

En cuanto a las probabilidades de oscilacién (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 pardmetros y que no ajustan
muy bien las oscilaciones en el vacfo, no deben desecharse ya que pueden presentar efectos interesantes
al tomar en cuenta interacciones con materia.

Aun hay que esperar més resultados experimentales, por ejemplo futuras medidas del SNO que
reporten el efecto dfe noche, mdas datos que confirmen el espectro de la energfa y la razén entre la
corriente neutra y la cargada. Estos resultados reducirdn las regiones permitidas de los pardmetros.

Ademis, los experimentos del LSND [2], KamLAND {75y BOREXINO (8] permitirdn explorar distintos
escenarios de oscilaciones de neutrinos.
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Apéndice A
Propiedades de la matrices v

Para que el Hamiltoniano H = 9° (v - p + m), del cual se definen las matrices ~, reproduzca. la relacién
= p? 4+ m?, se debe pedir que se cumpla

{74, 97) = Y Tt = 202 (A.1)
donde
1 0 0o o
0 -1 0 o0
g = Gur = o o -1 bt (A.2)
0 0 0 -1

Dado que el Hamiltoniano es un operador hermitiano, es necesario que 7® y 7°4* sean hermitianos, esta
propiedad se satisface si se cumple

7L =070 (A.3)
Propiedades de las matrices -y
75 =7 = 07 = —Leuvpo vV TPV
(A.4)
= —itonYers = 33190 =4 -

()P =1

() JIFYY R
{15, 7*} =0 '707157:_-7 5 A5
'7"'7" =gvp —ig¥H 70 Y= _87 ( . )
vi _ i pa, 7 (157470 = vt
Yso¥H = FeHPo,

Matriz de conjugacién de carga:
C‘Y“C"‘ = _’73‘ '
CysC~t =~F (A.6)
C (7)) C™* = (157)T

ae(33) #=(23) #=(2 8)
89

Matrices de Pauli:
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Representacién de Dirac.

’y°=03®1 ol

: 03 1
P ! o’ =10 Q0o
Tl er o =eaml @™ (A.8)
Y40 = —ic?® 17 cT '= —Cf
Aoyt = —a3 @ ot cCt=CtiC=-C?*=1
Representacién quiral.
7?-——-—0‘@0{ a°’=i(a; __061
=i’ ®
7 % okt —e (" 0 (A.9)
,75 —_ ( 0 —I ) 1403 0 —™

= —iog® ® o2
A.1 Transformacion de Lorentz
Bajo una transformacién de Lorentz las coordenadas se transforman como:
z—x =Ax (A.10)

donde z es el cuadrivector de posicién y A#,, = g#, +wH,. La ecuacién de Dirac (3.1) es invariante ante
transfomaciones de Lorentz, si 1 (x) satisface la ecuacién (3.1), entonces la transformada de Lorentz,
¥’ (') también lo hace. Debe encontrarse relacién entre ambas soluciones tal que un observador que
encuentra a 1)’ pueda construir a ¥. Se puede suponer que esta relacién es lineal:

¥ (') = S(A) ¥ () (A11)
donde S (A)es una matriz de 4X4 no singular. Con esta \iltima relacién y con la ecuacién (3.1)se obtiene
SM)y*STHA) = (A7) (A.12)

A partir de la definicién de A se escribe A—?, llegando a

S(A) = I — S0 + -
SN =1+ dowhv 4. (A13)

donde o, es una matriz antisimétrica en uv. A primer orden en w, (A.12) da:

(", 0asl = 2i (%78 — 9% g7a) (A14)
Las matrices oag estén definidas a partir de las matrices v como
i
Gap = 3 [Ta: 76l (A.15)
Asf 1a transformacién del espinor es
Y (z') = exp (—%crc.puf"’) ¥ (x) (A.16)

Tomando el conjugado de esta expresién

¥ (@) = exp (=030 ) ¥ (@) (A.17)
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Oa.@ NO tiene por que ser imaginaria por lo que la expresién anterior no es equivalente a (A.16). Por
esto no es buena eleccién pedir ¥ = 1*. Por esta razén se eligié la definicién de la ecuacién (3.7), con
la cual ¥/ se transforma como

¥’ (¢') = exp (—§0apw?) ¥ (z)

) (A.18)
= exp (—40asw™®) v C¥"* (x)
Con las ecuaciones (A.16) y la (3.7) es facil obtener
¥ (@) = %0¥" @)
) (A.19)
= v0Cexp (:‘,—a;,aw"”) ¥ (z)
Para que lo anterior sea valido, la matriz C satisface la propiedad
~0C exp (%a;aw"ﬁ) = exp (—-%a’ogw“ﬁ) 7%C (A.20)
es decir
Y0C0%s = —FasnC (A.21)

Con esta propiedad la expresién (3.7) es invariante ante transformaciones de Lorentz |69, 53].

De la ecuacién (3.7) se puede ver que para que 1) este normalizada, debeme pedir que ¥ C sea
unitaria. Usando las propiedades de 7g, esta propiedad se cumple si C' = C~!. A partir de la ecuacién
(A.21) se encuentra que Ca;ﬁC_l = —7Y00ag70 qQue a su vez puede usarse para ver que C~ !, C = —'7;_’:.
De esta iiltima propiedad se implica que CC* = —1, es decir que CT = —(C.



Apéndice B
Programas.

En esta seccién se explica brevemente €l método usado para resolver integrales definidas y para minimizar
funciones.

B.1 Resolucién de integrales definidas.

Para resolver la integral definida .
5
G = fg(a:)da: (B.1)
a

utilizamos el método de Bode [61]. Este requiere dividir al intervalo [a,b] en N particiones, las cuales
deben ser un miiltiplo de 4, para poder aplicar la fé6rmula

za
2h
[ 9@ dz = 35 (79 (20) + 320 (21) + 120 (z2) + 529 (22) + 79 (20)) (B.2)
EY
donde b
—a
N (B.3)
con N el ntimero de particiones. Para encontrar el valor G, aplicamos la ecuacién B.2 para los intervalos
{xo, 4]\ (T4, z8) , {8, T12),- .-, [EN—4, zN] donde 9 = a y zy = b, y sumamos los N/4 términos. En

este método se desprecian términos del orden de hA7. La subrutina que realiza la integral se ve en
INTEGRAL.F

h=

B.2 Minimizacién de funciones utilizando MINUIT

Para la minimizacién 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
MINUIT, se encuentran en los paquetes packlib y kernlib, los cuales se encuentran en la libreria cernlib
del CERN (1].

MINUIT es un programa disefiado para optimizar funciones del tipo x* (B.4) y de tipo logaritmicas.
MINUIT puede minimizar funciones de hasta 100 pardmetros de los cuales hasta 35 pueden ser variables

92
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al mismo tiempo. 2
— (fteorico — fezperimcntnl)

x? Afs (B.4)

Cuando la relacién anterior se expande en serie de Taylor alrededor del mfnimo, se obtiene

X = Xern + FTE+ 2HTGCE (B.5)

donde las componentes del vector g7 son la derivadas 8x2/9x; y las componentes de la matriz G son
Gy = 8*x?/0z:0z;. Ambas derivadas estdn evaluadas en el minimo, alrededor del cual, el vector § se
aproxima a cero y los valores G son no negativos.

Paradmetros Los pardmetros pueden ser constantes o variables. Si son variables, pueden fijarse y/o
liberarse mientras corre €l programa. Los pardmetros pueden estar restringidos a variar dentro de un
intervalo [a, b]. Para calcular el valor en esos limites, MINUIT utiliza la expresién

Pine = arcsen (2’—’£‘:—3 - 1) (B.6)
b—a

donde P,,,; puede tomar cualquier valor, y Pc.: toma valores entre ¢ y b. MINUIT utiliza P;,; para la

optimizacién. El hecho de que la ltima expresién no sea lineal, hace que el cdlculo tarde un poco més

¥ que aumente el error del pardmetro, en especial cuando éste se acerca a alguno de los limites. Si se

utilizan limites, lo méis conveniente es encontrar el minimo con estos, y quitarlos para calcular el error.

Errores Una vez que MINUIT encontrd el valor de los parametros que minimizan la funcién, el error
para el N-ésimo parametro se calcula dejando fijos los N-1 pardmetros y variando el pardmetro de tal
forma que el valor de la funcién x2? < x%,;,, + o’ donde o’ es un valor definido por el usario que por lo
general es 1, 2 0 3 veces la desviacién estdndar. En este caso, los errores calculados son proporcionales
a los errores del experimento. Si los errores experimentales no se conociéran, s6lo los errores relativos
entre los pardmetros tendrian significado. MINUIT también es capaz de encontrar la correlacién entre
los pardmetros a partir de la matriz G de B.5.

Otra opcién muy iitil que ofrece MINUIT es la posibilidad de hacer curvas de nivel alrededor del
minimo. Esto lo hace variando 2 pardametros, dejando los demds fijos, de tal forma que B.4 tenga un
wvalor fijo definido por el usuario. Estas graficas pueden hacerse tomando o no en cuenta la correlacién
entre parametros.

B.3 Programas

En esta seccién se encuentran los programas usados para calcular las integrales del capitulo 5.

MINIMO.F En este programa se indican los pasos a seguir para encontrar el mfnimo de la funcién
x?. En esta rutina se definen los pardmetros y se dan las instrucciones que debe seguir MINUIT.F.
Para encontrar los valores no fue necesario fijar y liberar los pardmetros, por lo que no se incluyen esas
instrucciones.

PROGRAM MINIMO

IMPLICIT DOUBLEPRECISION (A-H,0-2)

EXTERNAL FCN

DIMENSION NPRM(4),VSTRT(4),STP(4),ARGLIS(10),xpt{100),ypt(100)
CHARACTER«10 PNAM(4)

DATA WPRM / 1 , 2 , 3,4/

DATA PNAM /’d4)r’, ’d2’, *d3’,’alpha*/




o4

DATA (STP(I),I=1,4)/0.01, 0.01, 0.01, 0.01/
OPEN (8,FILE=’minimo~’ ,STATUS=’NEV’,FORM=’FORMATTED’)
OPEN (9,FILE=’cont-’ ,STATUS=’NEM’,FORM=’FORMATTED’)
PRINT ¢, ’Dame A1’
READ »,VSTRT(1)
PRINT «, *Dane 42’
READ »,VSTRT(2)
PRINT #=, Dane A3’
READ +,VSTRT(3)
PRINT ¢, Dame alpha’
READ « VSTRT(4)
AMIN=O
AMAX=90
NPT=a50
CALL MNINIT(6,8,7)
FUTIL=0
ZERD = O.
DO 11 I= 1, 4 .
tdefinicion de parametros IF(i.EQ.4) THEN
CALL MNPARM(NPRM(I),PNAM(I),VSTRT(I),STP(I),AMIN,AMAX ,IERFLG)
ELSE
CALL MNPARM(NPRM(I),PNAM(I).VSTRT(X) ,STP(I},ZERO,ZERO, IERFLG)
ENDIF
IF (IERFLG .NE. 0) THEW
WRITE (8,°(A,I)’) * No se puede definir el parametro #’,I
STOP
ENDIF
11 CONTINUE
CALL MNSETI(’flujos pesados por la prob de sobraevivir?’)
t Request FCN to read in data (IFLAGC=1)
ARGLYIS(1) = 1.
CALL MNEXCM(FCN, ’CALL FCN’, ARGLIS ,1,IFRFLG,futil)
ARGLIS(1) = O,
CALL MNEXCM(FCN,’'SET PRINT’, ARGLIS ,i,YERFLG,futil)
CALL MNEXCM(FCN,'MIGRAD’, ARGLIS ,Q,XIERFLG,futil)
CALL MNEXCM(FCN,’'MINOS’, ARGLIS ,0,IERFLG,futil)
CALL PRTERR
ARGLIS(1) = 3. .
CALL MNEXCM(FCN, ’*CALL FCN’, ARGLIS , 1,IERFLG,futil)
CALL PRTERR
DO II=1 ,4.1
DO IIXI-1I,4,1
CALL MNCONT(FCN ,IX,X1I,NPT,XPT,YPT,NFOUND,FUTIL)
WRITE (9,s) ’XPT YPT? II,IXI
DO 13 I=1,NPT
WRITE (9,s) *°,XPT(I), *,’ , YPT(D) , *,*

a3 CONTINUE
DO 23 I=1,NPT

XPT(I)=0

YPT(I)=0
23 CONTINUE

END DO

END DO
CALL MNEXCM(FCN,’'STOP ', ARGLIS,0,IERFLG,futil)
STOP
END

APENDICE B. PROGRAMAS.

FCN.F Este es el programa que contiene las inctrucciones para calcular los flujos para cada experi-
mento. Los datos experimentales y sus respectivos errores son los que se muestran en la tabla 5.3. Las
unidades de los flujos son las mismas que los datos de la tabla. S6lo se muestra la parte del programa
que ajusta los flujos, la parte que ajusta a los espectros es muy similar pero es maés largo.




B.3. PROGRAMAS

SUBROUTINE FCN(NPAR,GIN,F,X,IFLAG,FUTIL)

IMPLICIT DOUBLEPRECISION (A-H,0-Z)

DIMENSION FLUEXP(35),FLUTEO(35) ,ERREXP(36),CHISQ(35)

DIMENSION X(#),GIN(e)

t Datos de los experimentos d los pr dios

DATA (FLUEXP(I),I=1,6)/2.66D0, 74.1D0, 75.4D0,

- 0.451D0, 1.75D0/

DATA (ERREXP(I),I=1,5)/ 0.23DO, 7.8D0, 7.8DO,

+ 0.016763D0, 0.148D0/

! Datos de los experimentos cuando utilizamos los espectros de superk y de sno
1 SUPERKAMIOKANDE

DATA (FLUEXP(I),I=1,33)/0.433, 0.437, 0.434, 0.437, 0.463, 0.483, 0.465, 0.437, 0.449,
+ 0.464, 0.442, 0.405, 0.455, 0.421, 0.421, 0.481, 0.429, 0.602, 0.493,

- 2.66, I1CLORO

A 74.1, 1GALIO

* 765.4, ISAGE 1GALIO

+ 0.316, 0.403, 0.2656, 0.371, 0.322, 0.347, 0.316, 0.377, 0.431, 0.328, 0.403/

DATA (ERREXP(1),Ie1,33)/0.0490, 0.0261, 0.020i, 0.016i, 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, !GALLEX
7.8, ISAGE

SNO
0.06710626, 0.04342105, 0.03157895, 0.03947368, 0.03157896, 0.03947368, 0.04106263,
0.06131679, 0.06316789, 0.07106263, 0.07105263/ D1=X(1)

D2=X(2)

D3=X(3)

ALPHA=X(4)

1ST SE CALCULAN PROMEDIOS, SE DEBE INCLUIR LO SIGUIENTE

IF (IFLAG .NE. 1) GO TO 300

ICALCULA VALORES TEORICOS

1 CLORO

I=1

LK JC I R IR 3 2

CALL CLORG(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPHA)
tGALID
I=2
CALL GALIO(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPHA)
tSAGE
FLUTEQ(3)=FLUTEO(2)
1 SUPERKAM
I=4
CALL SUPERKSB(FLUTE0(I),D1,D2,D3,ALPHA)
1SNO
I=5
CALL SNO1(FLUTED(I),D1,D2,D3,ALPHA)
CHISQT=0
WRITE (8,+) *FLUJOS DE NEUTRINOS SOLARES’
WRITE (8,+) *EXPERIMENTO TEORICO EXPERIMENTAL ERROR EXP*
DO 100 I=1i,5
WVRITE (8, 44) I, FLUTEO(I),FLUEXP(I),ERREXP(I),ERRTEOQ(I)
44 FORMAT (5X,15,4F12.6)
100 CONTINUE
WRITE (8,7(A)?) ? EXPERIMENTO CHI CUADRADA’
DO I=1,6,1
CHISQ(I)=((FLUTEO(I)~FLUEXP(I))**2)/ CERREXP (I)++2+ERRTEO(I) »»2)
CHISQT=CHISQT+CHISQ(1)
WRITE (8,e) I, CHISQ(I)
IF (I.EQ.6) WRITE(8,*) ’CHI CUADRADA
END DO
TOTAL=’ ,CHISQT,D1,D2,D3,ALPHA
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F=CHISQT
CHISQT=0
300 CONTINUE

I=1

I=2

I=a

1=

CALL CLORO(FLUTED(X),D1,D2,D3,ALPHA)

CALL GALIO(FLUTED(I),D1,D2,D3,ALPHA)
FLUTED(3) ~FLUTEO(2)

CALL SUPERKSB(FLUTEC(I),D1,D2,D3,ALPHA)

CALL SNO1(FLUTEO(I),D1,D2,D3,ALPHA)

D0 I=-1,6,1

CHISQ(I)= ((FLUTEO(I)~FLUEXP(I))»*2)/(ERREXP (1) *+2+ERRTEO(I)e+2)
CHISQT=CHISQT+CHISQ(I)

TOTAL=’ ,CHISQT,D1,D2,D3,ALPHA

IF (I.EQ.S5) PRINT e ,’CHI 2=’,CHISQT !,D1,D2,D3,ALPHA

END DO F=CHISQT

CHISQT=0
IF (IFLAG.EQ.3) THEN

WRITE (8,+) *FIN DE LA OPTIMIZACION’

CHISQT=0

WRITE(S,+) 'EXPERIMENTO CHI2’

DO I=1,5,1
CHISQ(I)=((FLUTEO(I)-FLUEXP(I))e»2)/(ERREXP(I)**2+ERRTEO(I)»2)
CHISQT=CHISQT+CHISQ(I)

WRITE(B,+) I,CHISQ(I)
IF (I.EQ.5) WRITE(8,*) *CHI CUADRADA TOTAL=’, CHISQT

END DOWRITE(8,+) *EXP TEORICO EXP ERREXP ERRTEO’

DO 1356 I=1,6

WRITE (8, 48) I, FLUTEQ(I),FLUEXP(1),ERREXP(I),ERATED(I)

48 FORMAT (5X,15,4F12.86)
135 CONTINUE

WRITE(8,®) ’vseseeesses’
END IF
RETURN
END

PROGRAMAS.

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 INTEGRAL.F. En cada subrutina se encuentran solamente los
espectros de energfa que contribuyen a cada experimento, asf como los i{mites donde estos ocurren (ver
figura 5.1). Cada subrutina regresa los flujos en las mismas unidades que los resultados de la tabla 5.3.

INTEGRAL.F No se incluye todo el programa debido a su tamaiio ya que cada espectro de energfa

contribuye de forma distinta a cada experimento. Sélo se anexa la contribucién del boro en el experi-
mento del cloro. Para el experimento del Super-K y del SNO, el procedimiento es anslogo, sélo hay que
introducir la seccién eficaz para las probabilidades P (v. — v.) y P (e — v,.). El programa resuelve la
integral por el método de Bode, seccién B.1.

SUBROUTINE INTEGRAL(EMIN,EMAX,FLU,EX,EN,D1,D2,D3,ALPHA)
IMPLICIT DOUBLEPRECISION (A-H,0-Z)

DOUBLEPRECISION EMIN,EMAX,FLU,EX,EN

DOUBLEPRECISION ALPHA,D1,D2,D3

R=5000.0D0

He (EMAX-EMIN) /R

X=EMIN

I=0

J=MOD(I,4)
FLU=0.0
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I=0
DO WHILE (X .LE. EMAX)
IF((J .EQ.O).AND.(I.NE.O).AND.(I.NE. R)) THEN
FACTOR=14.0D0
ELSEIF((J.EQ.1) .OR. (J.EQ.3)) THEN
FACTOR=32,0D0
ELSEIF(J.EQ.2) THEN
FACTOR=12.0D0

F=SIGMACLB(X)*BORO(X) *FACTOR*2.0D0* (H/45.0D0) sPROBA(X,D1,D2,D3,ALPHA)
FLU=FLU+F
I=X+1
X=X+H
J=MOD(I,4)
END DO
END

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, ALPHA) ¢SECEL(T,X)
G1=PROBANUMU(X,D1,D2,D3, ALPHA) «SECMU(T.X)
F=BORD(X)*FACTOR®2.0D0% (H/45.0D0) * (G+G1)

F2=BORD(X) *FACTOR®2.0DO0O* (H/46. ODO) » (SECEL(T, X) +SECMU(T, X))
FLUXB1 (K) ="FLUXB1 (K) +F

FLUXB2(K)=FLUXB2(K)+F2

FLSK(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.

DOUBLEPRECISION FUNCTION SECEL(T,X)

IMPLICIT DOUBLEPRECISION

TN=T/0.510998902

Q=X/0.510998902
MU=((1+Q) /Q) »({1+Q) /Q) »(TN/(TN+2))
SIGTOTAL=(0.73117+¢2)+(0.23117»#+2)« ((1-TN/Q) %¢2)
SECEL=SIGTUTAL-(0.73117)+(0.23117)«(TN/(Qe*2))
END

DOUBLEPRECISION FUKCTION SECMU{(T,X)

IMPLICIT DOUBLEPRECISION

TN=T/0.510998902

Q=X/0.510998902

MU= ((14Q) ++2/Qee2) « (TN/ (TN+2))
SIGTOTAL=(0.26883%+2)+(0.23117%+2) « ((1-TN/Q) se2)
SECMU=SIGTOTAL-(-0.26883)*(0.23117) = (TR/(Qe+2))
END

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

En las figuras B.1-B.6 se muestran los valores para los 6 espectros continuos de energfia. Los puntos
rojos son los valores del modelo solar estdndar, y la curva continua es la aproximacién utilizada en
los cdlculos. En las figuras B.7 y B.8 se muestran las curvas con las que se aproximaron las secclones
eficaces.
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Figura B.1: Datos del espectro de neutrinos provenientes del pp, y la curva con la que se aproximé.
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Figura B.2: Datos del espectro de neutrinos provenientes del 8B, y la curva con la que se aproximé.
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Figura B.3: Datos del espectro de neutrinos provenientes del hep, y la curva con la que se aproximé.

g

o8 a.e <
0.6 0.8
0.4 0.4
0.2 0.2
0.285 0.5 0.8 L 1.28 1.8 s

1.7 ©.25 ©.5 @35 1 1.28 1.5 1.78
Enecgie Rev

Figura B.4: Datos del espectro de neutrinos provenientes del !7F, y la curva con la que se aproximé.
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Figura B.7: Datos de la seccién eficaz del cloro ogy, y las curvas con las que se aproximé. La gréfica inferior es la superposicién de las

dos superiores.

10 15 2 2%
Energia MeV

10 15 20 28

10 15 20 25
Ensrgia MaV

Clore

10°
0 .
10°
10t

10!

30

108
10*
10°
10t

10*

30

10¢

10°

10 18 20
10 15 20
Energin MeV

1’
10
10?
10t

10!

.30

oot

‘SVINVHDOHd ‘g ADIANAJY

2



Galio

- 5 10 15 20 25
——rr -
L[]
[ ™ s
10 '”‘,,.o-"" 10
..
uelﬂ‘ ..' 104
9
w] & 10°
3 o
9 10t 10t
10! 10!
5 18 15 20 25 30
Energis MeV
1 5 10 15 20 25
108
10*
10?
10t
10t
s 10 15 2 25 30

Energia MeV

Figura B.8: Datos de la seccién eficaz del galio ogq, y las curvas con las que se aproximé. La gréfica inferior es la superposicién de las

dos superiores.

w

10¢

108

............

108
104
10°
10

10t

SVAVHOOUd ‘e'dg

101



Bibliografia

]

{2l
(3]

4]
(8]

6]

17
8]
19l
(10]
f11]

f12)
3]
(14]

{15)

http://www.cern.ch http://wwwinfo.cern.ch/asdoc/minuit /minmain.html
http://cernlib.web.cern.ch/cernlib/.

http://www.neutrino.lanl.gov/lsnd. Aquf se encuentran ligas a las publicaciones del experimento.

Proceedings of the icfa/ecfa workshop neutrino factories based on muon storage rings (vfact’99).
In Nucl. Instrum. Meth. A, volume 451, 2000.

Proceedings of the international workshop nufact’00 muon storage ring for a neutrino. In Nucl
Instrum. Meth. A, volume 472, 2001.

J. Abdurashitov, et al. Results from sage (the russian-american gallium solar neutrino experiment).
Phys. Lett. B, 328:234, 1994.

Q. Ahmad, et al. Measurement of charged current interactions produced by #b solar neutrinos at
the sudbury neutrino observatory. Phys. Rev. Lett., 87:071301, 2001. http://www.sno.queensu.ca
arXiv:nucl-ex/0106015.

1. J. R. Aitchison. An informal Introduction to Gauge Field Theories. Cambridge University Press,
1982.

G. Alimonti, et al. (BOREXINO collaboration). Science and technology of borexino: a real time
detector for low energy solar neutrinos. Astropart. Phys., 16:205-234, 2000. arXiv:hep-ex/0012030.

A. Ayala, J. C. D’Olivo, M. Torres. Bound on the neutrino magnetic moment from chirality flip in
supernovae. Phys. Rev. D, 59:111901, 1999,

A. Ayala, J. C. D'Olivo, M. Torres. Right-handed neutrino production in dense and hot plasmas.
Nucl. Phys. B, 564:204, 2000.

J. Bahcall, M. Gonzalez-Garcia, C. Pena-Garay. Global analysis of solar neutrino oscillations
including sno cc measurement. JHEP, 0108:014, 2001. arXiv:hep-ph/0106258.

J. N. Bahcall. http://www.sns.iap.edu/~jnb/.
J. N. Bahcall. Neutrino Astrophysics. Cambridge University Press, 1989.

J. N. Bahcall. Gallium solar neutrino experiments: Absortion cross sections, neutrino spectra and
predicted event rates. Phys. Rev. C, 56(6):3391, 1997.

J. N. Bahcall, R. D. Jr., P. Parker, A. Smirnov, R. Ulrich, editors. Solar Neutrinos: The First
thirty years. Frontiers in Phyisics. Addison-Wesley, 1995.

102




BIBLIOGRAFITA 103

[16]
17)
18]
[19]

{20)
(21]
(22]

[23]
{24]
(25])
(26}

[27]

(28]

{29]
[30]

[31]
[32]
[33]

{34]
{33
(36]

J. N. Bahcall, M. H. Pinsonneault, S. Basu. Solar models: current epoch and time depen-
dences, neutrinos and helioseismological properties. Astrophys. J., 555:990-1012, 2001. arXiv:astro-
ph/0010346.

J. N. Bahcall, H. Primakof. Neutrino-antineutrino oscillations. Phys. Rev. D, 18:3463, 1978.

J. N. Bahcall, A. Ulmer. Temperature dependence of solar neutrino fluxes. Phys. Rev. D, 56:4202,
1996.

V. Barger, P. Langacker, P. Leveille, S. Pakvasa. Consequences of majorana and dirac mass mixing
for neutrino oscillations. Phys. Rev. Lett., 45:692, 1980.

E. Belloti. First results from gno. Nucl. Phys. B (Proc. Suppl.), 91:44, 2001.
Z. Berezhiani, R. N. Mohapatra. Reconciling present neutrino puzzles. Phys. Rev. D, 52:6607, 1995.

C. M. Bhat, P. C. Bhat, M. Paterno, H. Prosper. Study of the solar neutrino survival probability.
Phys. Rev. Lett., 81(23):5056, 1998.

J. D. Bjorken. Relativistic Quantum Fields. McGraw Hill, 1964.
J. D. Bjorken, S. D. Drell. Relativistic Quantum Mechanics. McGraw Hill, 1964.
F. Boehm, P. Vogel. Physics of Massive Neutrinos. Cambridge University Press, 1987.

L. G. Cabral-Rosetti. Introduccién a las oscilaciones de neutrinos. Rev. Mez. Fs. No. de Referencia
2332. Actualmente en revisién (25 Oct. 2001).

L. G. Cabral-Rosetti, J. Bernabéu, J. Vidal, A. Zepeda. Charge and magnetic moment of the
neutrino in the background field method and in the r; gauge. FEur. Phys. J. C., 12:633, 2000.
arXiv:hep-ph/9907249 FUTV /99-47 IFIC/99-49.

Z. Chacko, R. N. Mohapatra. Sterile neutrinos in e-6 and a natural understanding of vacuum oscil-
lation solution to the solar neutrino puzzle. Phys. Rev. D, 61:053002, 2000. arXiv:hep-ph/9905388.

T.-P. Cheng, L.-F. Li. Gauge Theory of Elementary Particles. Oxford Science Publications, 1991.

B. T. Cleveland, et al. Measurment of the solar electron neutrino flux with the homestake chlorine
detector. Astrophys. J., 496:505, 1998.

S. Espisoto. Flavour-conserving oscillations of dirac-majorana neutrinos. JInt. J. Mod. Phys.,
A13:5023-5036, 1998. preprint arXiv:hep-ph/9802336.

S. Espisoto, N. Tancredi. Pontecorvo neutrino-antineutrino oecillations: theory and experimental
limits. Mod. Phys. Lett., A12:1829-1838, 1997. arXiv:hep-ph/9705351.

S. Espisoto, N. Tancredi. Flavour transitions of dirac-majorana neutrinos. Eur. Phys. J., C4:221-
230, 1998. preprint arXiv:hep-ph/9803471.

E. Fermi. Nuovo Cimento, 11(1), 1934.
E. Fermi. Versuch einer theorie der S-strahlen. Z. Phys., 88:161, 1934. Escrito en alemén.

Fisher, B. Kayser, McFarland. Neutrino mass and oscillation. Ann. Rev. Nucl. Part. Sci., 49:481,
1999. arXiv:hep-ph/9906244.




104

{37

(38]

{39]
{40]
{41]
[42]

143]
[44]

(48]

[46]
{47]

[48]

{49]
{50]

(51]
[52]
(53]
{54]
{s5]

{56
[57)

BIBLIOGRAFIA

G. L. Fogli, E. Lisi, D. Montanino. The solar neutrino problem after three hundred days of data

at superkamiokande. Astro. Part. Phys., 9:1119, 1998. arXiv:hep-ph/9709473, Resultados tomados
de la tabla II.

R. Foot, R. Volkas. Neutrino phyisics and the mirror world: How exact parity symmetry explains

the solar neutrino deficit, the atmosphere neutrino anomaly and the lsnd experiment. Phys. Rev.
D, 52:6595, 1995.

A. Friedland. Mikheyev-smirnov-wolfenstein effects in vacuum oscillations. Phys. Rev. Lett.,
85(5):936, 2000.

S. Fukuda, et al. Constraints on neutrino oscillations using 1258 days of super-kamiokande solar
neutrino data. Phys. Rev. Lett., 86(25):5656, 2001.

S. Fukuda, et al. Solar 8b and hep neutrino measurments from 1258 days of super-kamiokande.
Phys. Rev. Lett., 86(25):5651, 2001.

Y. Fukuda, et al. Measurements of the solar neutrino flux from super-kamiokande’s first 300 days.
Phys. Rev. Lett., 81(6):1158, 1998.

V. Gavrin. Solar neutrino results from sage. Phys. B. (Proc. Suppl.), 91:36, 2001.

H. Georgj, S. L. Glashow. Unified weak and electromagnetic interactions without neutral currents.
Phys. Rev. Lett., 28:1494, 1972.

G. F. Giudice, E. W. Kolb, A. Riotto, D. V. Semikoz, I. Tkachev. Standard model neutrinos as
warm dark matter. Phys. Rev. D, 64:043512, 2001.

C. Giunti. Four neutrino oscillations. Nucl. Instrum. Meth. A, 451:51, 2000.

J. Gluza, M. Zralek. Parameters’ domain in three flavour neutrino oscillations. Phys. Lett. B,
517:158-166, 2001. arXiv:hep-ph/0106283.

D. E. Groom, et al. (Particle Data Group). Review of particle physics. The European Physical
Journal C, 15, 2000. and 2001 partial update for edition 2002 (URL:http://pdg.lbl.gov).

F. Halzen. Quarks & Leptons: An introductory course in modern particle physics. J. Wiley, 1984.

O. Haug, A. Faessler, J. D. Vergados. Can lsnd be included in a 3-neutrino framework? J. Phys.
G, 27:1743-1756, 2001. arXiv:hep-hp/0005068.

K. Huang. Quarks, Leptons & Gauge Theory. World Scientific, 1992.

C. Itzikson, J.-B. Zuber. Quantum Field Theory. McGraw Hill, 1980.

M. Kaku. Quantum Field Theory: A modern Introduction. Oxford University, 1993.

B. Kayser. On the quantum mechanichs of neutrino oscillation. Phys. Rev. D, 24:110, 1981.

B. Kayser. The Physics of Massive Neutrinos, volume 25 of World Scientific Leciure Notes in
Physics. World Scientific, 1989.

B. Kayser. Neutrino mass: The present and the future. arXiv:hep-hp/0010206, Octubre 2000.
B. Kayser. Neutrino properties. Nuel. Phys. Proc. Suppl., 91:299-305, 2000. arXiv:hep-ph/0010065.



—”

BIBLIOGRAFIA 105

(58]
{59]
[60]

61]
[62]
(63]

{64]

(63]
[66]

(67]
{68
[69]

{70]
7]
(72]

(73]
[74)

[78)
[76]
[77]

(78]

S. F. King. Neutrino oscillations: Status, prospects and opportunities at a neutrino factory. J.
Phys. G., 27:2149-2170, 2001. arXiv:hep-ph/0105261.

D. Kirilova, M. Chizhov. Neutrino oscilations in the early universe. Nucl. Phys. Proc. Suppl.,
100:360-362, 2001. arXiv:hep-ph/0102114.

K. Kodama, et al. (DONUT Coliaboration). Observation tau neutrino interactions. Phys. Lett. B,
504:218-224, 2001.

S. E. Koonin. Computational Physics. Addison Wesley, 1986.
P. Langacker, J. Wang. Neutrino-antineutrino transitions. Phys. Rev. D, 58(093004), 1998.

T. D. Lee, C. N. Yang. Question of parity conservation in weak interactions. Phys. Rev., 104:254,
1956.

C. Liu, J. Song. A model for neutrino warm dark matter and neutrino oscillations. Phys. Lett. B,
512:247, 2001.

E. Majorana. Nuovo Cimento, 14:171, 1937.

M. Maltoni. Analysis of the atmospheric neutrino data in terms of 3v oscillations. Nucl. Phys.
Proc. Suppl., 95:108-115, 2001. arXiv:hep-ph/0012158.

R. N. Mohapatra. Theories of neutrino masses and mixings. arXiv:hep-ph/9910365 Para aparecer
en “Current aspects of neutrino physics” D. Caldwell Editor (Springer-Verlag), Octubre 1999.

R. N. Mohapatra. Origin of neutrino masses and mixings. Nucl. Phys. Proc. Suppl., 91:313-320,
2001. arXiv:hep-ph/0008232.

R. N. Mohapatra, P. B. Pal. Massive Neutrinos in Physics and Astrophysics, volume 41 of World
Scientific Lecture Notes in Physics. World Scientific, 2 edition, 1998.

L. B. Okun. Leptons and Quarks. North Holland, 1982.
J. C. Pati, A. Salam. Lepton number as a fourth “color”. Phys. Rev. D, 10:275, 1974.

R. D. Peccei. Neutrino physics. In J. C. D’Olivo, G. Lépez, M. Mondragén, editors, Particles and
Fields, Fight Mezxican School, page 80. AIP Conference Proceedings 490, 1999.

J. Peltoniemi. http://cupp.oulu.fi/neutrino//.

C. C. Peters, W. R. V. Voorhis. Statistical Procedures and their Mathematical Bases. McGraw Hill,
1940. Capfitulo XIV.

A. Piepke, et al. (KamLAND collaboration). Kamland: A reactor neutrino experiment testing the
solar neutrino anomaly. Nucl. Phys. B, 91:16-21, 2000. Proc. of the XIXth International Conference
on Neutrino Physics and Astrophysics.

B. Pontecorvo. Mesonium and antimesonium. Sov. Phys. JETP, 6:429, 1958.

H. Schlattl. Can three-flavor oscillations solve the solar neutrino problem? Phys. Rev. D, 64:013009,
2001 2001. arXiv:hep-ph/0102063.

G. Senjanovié, R. N. Mohapatra. Exact left-right symmetry and spontaneous violation of parity.
Phys. Rev. D, 12:1502, 1975.




106 ' BIBLIOGRAFIA

[79] J. R. Taylor. An Introduction to Error Analysis, The Study of Uncertainties in Physical Measure-
ments. University Sciene Books, 1997,

[80] C. S. Wu, et al. Experimental test of parity conservation in beta decay. Phys. Rev., 105:1413, 1957.



	Portada
	Índice
	Capítulo 1. Introducción
	Capítulo 2. Interacciones Electrodébiles 
	Capítulo 3. Propiedades de los Nuetrinos 
	Capítulo 4. Masas y Oscilaciones de Neutrinos 
	Capítulo 5. Oscilaciones de Neutrinos Solares
	Capítulo 6. Conclusiones 
	Apéndice



