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Resumen

Durante el colapso gravitacional de una estrella masiva en una estrella de neutrones, la
parte interna del ntcleo rebota produciendo una onda de choque que se propaga hacia el
exterior del nicleo. Debido a la disociacion de los niicleos, la onda de choque pierde la mayor
parte de su energia y se vuelve casi estacionaria. Una vez que esto ocurre, la tnica forma
de obtener una explosién de supernova es mediante algiin mecanismo que transfiera energia
reviviendo la onda de choque. En este trabajo calculamos la radiacion de transicién de los
neutrinos v; — 15 + v producidos en la parte interna del nicleo de una estrella de masa
M 2z 10M mientras colapsa y estimamos la energia depositada mediante este proceso en la
materia que se encuentra detras de la onda de choque a través de este proceso. Obtuvimos
que para un neutrino con energia entre 10 — 25 MeV, la energia que se transfiere al material
detras de la onda de choque es ~ 102°—10?" erg. En comparacién con la energia necesaria para
revivir la onda de choque en una explosién de supernova retardada, la cual es de alrededor
105! erg; la energfa depositada a través de la radiacién de transicién es despreciable.



Abstract

During the gravitational collapse of a massive star into a neutron star, the inner core
bounces producing a shock wave that propagates outward through the outer core. Because
of nuclei dissociation, the shock wave loses most of its energy and gets stalled. If the shock
stalls, a supernova explosion can be achieved only by some mechanism that is able to transfer
energy reviving the shock wave. We calculate the transition radiation of neutrinos vy — o+
produced in the hot inner core of a collapsing star of mass M = 10M and estimate the
energy deposited into the matter behind the shock through this process. We obtained that
for a neutrino of energy between 10 — 25 MeV, the energy transferred to the matter behind
the shock is ~ 10%0 — 10?7 erg. When compared to the necessary energy to revive the shock
wave in supernova delayed explosion, which is about 10°! erg; the energy deposited through
transition radiation is negligible.



Introduccién

En medios estelares ocurren procesos que no tienen contraparte en el vacio. En particular

nos interesan los procesos que ocurren en la interfaz entre dos medios y en presencia de cam-
pos magnéticos. La radiacion de transiciéon ocurre cuando una particula cargada atraviesa
la interfaz entre dos medios con distinto indice de refracciéon. A diferencia de la radiaciéon de
Cherenkov, la radiaciéon de transiciéon puede ocurrir en un medio con n < 1. Una aplicacién
importante de la RT es su uso para identificar particulas en experimentos de altas energias.
Por ejemplo, el detector de radiacién de transicién (TRD en inglés) es el principal detector
de electrones en el experimento ALICE.
Ademas de las particulas cargadas, las particulas neutras también pueden emitir RT. Sabe-
mos que los neutrinos son particulas neutras; sin embargo, en presencia de un medio, éstos
adquieren un acoplamiento a los fotones y por tanto una carga efectiva. De modo que un neu-
trino al atravesar la interfaz entre dos medios puede emitir un fotén. La RT de neutrinos ha
sido estudiada desde el punto de vista clasico y cuantico. No obstante, dado que los neutrinos
poseen masas muy pequenas, debemos utilizar teoria cuantica de campos para estudiar este
fenémeno. En este trabajo nos interesa el estudio de la RT de neutrinos durante el colapso de
estrellas masivas. En particular estudiaremos la RT de neutrinos como un posible mecanismo
para revivir la onda de choque en una explosién de supernova retardada.

En el primer capitulo revisaremos las propiedades electromagnéticas de los neutrinos, el
papel del momento magnético en el acoplamiento de neutrinos a los fotones y la interaccion
que da origen a la RT. En el segundo capitulo desarrollaremos la teoria de la radiacién de
transicién de neutrinos aplicando teoria cuantica de campos. En el tercer capitulo revisaremos
los tipos de supernovas y el mecanismo de colapso del nticleo de estrellas masivas, asi como la
importancia de estos eventos para la fisica de neutrinos. En el cuarto capitulo presentaremos
los cédlculos realizados y finalmente los resultados obtenidos.



Capitulo

Momento dipolar magnético del neutrino

En la década de los 70’s surge la teoria del Modelo Estandar, el cual describia las propie-
dades e interacciones de las particulas fundamentales. De acuerdo al Modelo Estandar los
neutrinos eran descritos como particulas sin masa. Sin embargo, en 1957 Bruno Pontecorvo
considerd que los neutrinos existian en un estado de mezcla y que podian efectuar transicio-
nes de sabor [1]. Este fenémeno se conoce como Oscilaciones de Neutrinos y sélo es posible
si los neutrinos poseen masa. Durante las siguientes décadas se desarrollo la teoria formal de
las Oscilaciones de Neutrinos; y en 1998 Super Kamiokande observo la oscilaciéon de neutri-
nos atmosféricos [2]. A la luz de dicho descubrimiento, (el cual confirmé que los neutrinos
si poseen masa) surgieron nuevas preguntas acerca de la naturaleza de los mismos, como
ser; ;Qué tan pequena es la masa de los neutrinos?, ; Existe un cuarto sabor de neutrinos?,
., Cudl es el mecanismo que proporciona masa a los neutrinos?, etc.; por tanto, para obtener
respuestas y construir nuevos modelos, fue necesario incorporar una minima extensién al
Modelo Estandar que incluyera la parte derecha de los neutrinos. Desde entonces se han
realizado diversos experimentos para medir la masa y las propiedades electromagnéticas de
estas misteriosas particulas, las cuales son importantes para ayudarnos a determinar algunas
de sus caracteristicas fundamentales y estudiar nuevos fenémenos.

1.1. Prediccion teodrica

De las propiedades electromagnéticas de los neutrinos, el momento dipolar magnético
(Al cual nos referiremos en el resto del trabajo solamente como momento magnético) es de
especial interés en astrofisica debido a que da origen a diferentes procesos que no ocurren
en el vacio; como ser el decaimiento de plasmones (ver siguiente seccién) y el decaimiento
radiactivo de un neutrino en presencia de un campo magnético externo. Como sabemos los
neutrinos no se acoplan a los fotones; no obstante, en presencia de materia los neutrinos
adquieren un acoplamiento efectivo con los fotones a través de electrones y positrones. El
lagrangiano que describe el acoplamiento de los neutrinos con el campo electromagnético
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puede ser escrito como [3]

1 -
Lint = 5%%;3(#@‘ + Giﬂs)l/)jFaB + h.c. (1-1)

Donde p;; son los momentos magnéticos en presencia de la mezcla entre diferentes estados
de neutrinos y €;; son los momentos de transiciéon eléctricos, los cuales contribuyen también
al acoplamiento.

Al incorporar la masa de los neutrinos al Modelo Estandar se puede estimar el valor del
momento magnético para un neutrino. El valor numérico del momento magnético para un
neutrino de Dirac predicho por el Modelo Estédndar es[4]:

3.2 %107 <ﬁ> 1.2
1t X v ) M (1.2)

Donde pp es el magnetén de Bohr del electréon y m; es la masa del neutrino en unidades
de eV. Es importante notar que para un neutrino de Dirac el momento magnético dipolar
es proporcional a su masa m; y por tanto, para un neutrino de Dirac sin masa dentro del
Modelo Estéandar; el momento magnético es cero.

1.2. Limites experimentales

El momento magnético de los neutrinos es una propiedad de mucho interés; por tanto,
se han realizado varios experimentos para medirlo. Los presentes limites experimentales
incluyen:

o, < 74 x 10 g (1.3)

obtenido a través de la dispersién de 7, — e en el experimento de reactor TEXONO[5] y

fhy, < 2.9x 10" pup (1.4)
obtenido por el experimento GEMMA[6].

Como podemos observar estos limites son varios 6rdenes de magnitud mayores que el
valor predicho por el Modelo Estandar. Cabe mencionar que desde hace varias décadas se
han propuestos diferentes modelos que explican valores de pu, varios érdenes de magnitud
mayores que el dado por (1.2) [7].

Actualmente el mejor limite para el valor de u, ha sido determinado por observaciones
astrofisicas provenientes del decaimiento de plasmones en ctimulos globulares [8; 9]

ty <3 x 107 2up (1.5)

Un plasmén es un fotén que se comporta como una particula con una masa efectiva. El
decaimiento de plasmones v — vv no ocurre en el vacio; ya que es cinematicamente prohi-
bido y los neutrinos no se acoplan a los fotones. Sin embargo, en presencia de materia, los
neutrinos adquieren un acoplamiento efectivo del cual el momento magnético es responsable.
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El decaimiento de plasmones es importante en la explosion de supernovas, debido a que es
el proceso dominante de emisién de neutrinos en enanas blancas y en los nicleos de gigantes
rojas no masivas ( con masas similares a las del Sol)[10, 11].

Ademas del decaimiento de plasmones, otros procesos importantes ocurren debido a la pre-
sencia del momento magnético, por ejemplo, el decaimiento radiactivo de un neutrino:

v = v+ (1.6)

Este proceso puede ocurrir en el vacio si las masas de los neutrinos no son degeneradas,
es decir, un neutrino mas pesado puede decaer en uno de menor masa (m; > ms) emitiendo
un fotén. Otros procesos con la misma senial caracteristica de la ec. (1.6) pueden ocurrir,
como por ejemplo: emisién de un fotéon por un neutrino en presencia de un campo magnético
constante, radiacion Cherenkov; si la velocidad del neutrino es mayor que la velocidad de la
luz en el medio y radiacion de transicion; la cual ocurre cuando un neutrino cruza la interfaz
entre dos medios con diferentes indices de refraccién. En este trabajo nos interesa el ultimo
proceso: Radiacion de transicion, el cual describiremos en el siguiente capitulo.



Capitulo

Radiaciéon de transicion

La radiacion de transicién se produce cuando una particula cargada atraviesa la interfaz
entre dos medios con distintos indices de refraccion. Esta forma de radiacién fue estudiada
por primera vez desde el punto de vista cldsico en 1945 por V. Ginzburg y I. Frank [12]. No
obstante, en 1960 G.M. Garibyan estudio el fenémeno para una particula cargada desde el
punto de vista cuantico [13]. En el caso de los neutrinos la radiacién de transicién es posible
debido a la presencia del momento magnético; ya que en presencia de materia induce una
carga efectiva a la particula.

En este capitulo determinaremos la energia total radiada por un neutrino al atravesar una
interfaz entre dos medios con distinto indice de refraccién.

Consideremos en primer lugar los momentos dipolares eléctricos €;; de la ecuacién (1.1), para
un neutrino de Dirac los momentos dipolares eléctricos diagonales son cero (¢ = 0) [4]. Por
tanto, la interaccion electromagnética para un neutrino de Dirac esta descrita por:

L:%%%mpw (2.1)

Donde 1, es el momento magnético de transicién en el marco en reposo del neutrino, ¢ es

la funcién de onda, 0, = ! (Yu Ve — YY) y F* = 0" AY—0" A* es el tensor electromagnético.

Debido a la presencia del medio, la relaciéon de dispersion del fotén debe modificarse. El
cuadrimomento para el foton emitido es entonces:

k' = (w, k) (2.2)

con k| = nw, donde n es el indice de refraccién. De manera que la masa efectiva del
fotén al cuadrado estéa dada por:

k= (1 —n?)w? (2.3)

11



12 Capitulo 2. Radiacion de transicion

2.1. Radiacion de transicion de particulas neutras

Consideremos el caso en que un neutrino con momento p; atraviesa la interfaz entre dos
medios uniformes con indices de refraccion n; y ns respectivamente como se muestra en la
Figura 2.1. Al atravesar la interfaz en z = 0 el neutrino emite un fotén con momento k, la
probabilidad de transicién para el proceso v(p;) — v(ps) + (k) al mas bajo orden es [14]:

nl n2

v(p2)

v(pl)

y(k)

Figura 2.1: Radiacién de Transicion en la interfaz entre dos medios

Vdip, Vdk

L= 151 Gy @np

(2.4)
Donde

S = z’/d%L (2.5)
es la matriz S, V = £3 es el volumen espacial en la regién de interaccién y L estd dado por

la ec. (2.1). Para describir los estados inicial y final de los neutrinos, utilizamos las siguientes
funciones de onda:

Yi(z) = 4/ E??Vu(pi’ Ai) exp(—ip; - x) (1=1,2) (2.6)

Donde m es la masa del neutrino y E; es su energia.

2.2. Matriz S

Para obtener la matriz S utilizamos la descomposicién del campo vectorial A*(x) en
términos de ondas planas:
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T exp(ik - x)e"(k, \) (2.7)

Donde €* es el vector de polarizacién del fotén, el cual satisface k - € = 0 en la norma de
Coulomb. Usando la ec. (2.6) escribimos los estados inicial y final como:

(') = U(p2, Ao)e™ (2.8)

/ _ [ e zpy:c’

Luego reescribimos el tensor electromagnético usando la ec. (2.7), obteniendo:

eik-w
FH =4 kre” — k" e 2.9
m ( ) 29
Sustituyendo las ecuaciones (2.7), ), (2.8) y (2.1) en (2.5) obtenemos:
: d'z’ -2 )My 2.1
Sj = o [ 4\ [\ [ el = k)M (210
Donde:
)
My = §uyﬂ(p2, A2) o u(pr, A ) (kHe” — K7€) (2.11)

Para resolver la integral en la ec. (2.10), reescribimos usando las propiedades de la funcién
exponencial:

7 m
Sy =
I V2wV VE B
02

dt exp(—i(Ey, — FEy — w)t)/ dzexp(i(p1, — p2. — k2)2) My (2.12)
—t/2

/dI eXp(i(plx — P2z — k:p>x)dy exp(i(ply — P2y — ky>y>

Luego utilizamos la definiciéon de la funciéon delta de Dirac y reescribimos las integrales
como:

/dl’ exp pla: P2z — k:x)x) = 27T5<p1x — P2z — kx)
/dy eXp ply D2y — ky)y) = 271'5(]913/ — P2y — ky)

/dt exp(— — FEy—w)t) = 2m0(E) — By — w)
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Sustituyendo en la ec. (2.12) y elevando al cuadrado obtenemos:

2

m
|sz| = m@ms(plx — D2z — ka:))Q(Qms(Ply — D2y — ky))z
/2 2
(2m0(Ey — By — w) / dzexp(i(p1, — p2. — k2)2) M| (2.13)
/2
Utilizando:
(2m0(Ey — By — w))? 21TS6(Ey — By — w) (2.14)

(27T5(plx — P2z — k:t))Z = 27TT6<plx — P2z — kx)
(276 (p1y — pay — ky))Q = 27T6(p1y — pay — ky)

reescribimos la ec. (2.13) como:

m2

SplP= —
[l 2WV3ELE,

(27T)3L2T5(plm — P2z — kx>5(p1y - p2y — ky)é(El — E2 — u))
2

/2
'/ dzexp(i(p1y — p2. — k2)2)My;|  (2.15)
/2

Para resolver la integral restante, necesitamos reescribir la amplitud en la ec. (2.11), por
tanto efectuamos:

Bl —Ke) = L, =) (b — e
= (VW — ) (K€" — KVe")
(k2 K)
= 2i(k¢)

Donde hemos utilizado {7, %} = V% + % = 29w ¥ € - k = 0. Entonces, la amplitud
se convierte en:

My; = pu,u(p2)k¢u(p) (2.16)

De manera que podemos escribir la ec. (2.15) como:

om?
|Spil* = m(%)gﬁﬂ%ﬁu — P2z — ka)0(pry — P2y — ky)O(Er — By — w)
2

0/2
'/ dz exp(i(pr2 — po- — k=) 2)u(p2)fdu(pr)|  (2.17)

—1/2
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Para resolver la integral en la ecuacion anterior debemos tomar en cuenta que esta oscila
més alld de la longitud de la zona de formacion, la cual estd definida por [14]:

Z(n) = (p1. — po- — k) ' = (p1. — po. — nwcos ) ~* (2.18)

Donde 6 es el angulo entre el fotén y la direccion del neutrino incidente. Dado que la

mayor contribucién al proceso proviene del volumen cerca de la interfaz y se asume que

¢ >> Z(n;); entonces, podemos despreciar la contribucién de los limites superior e inferior
(z = £¢/2) a la integral. De modo que:

0 £/2
l / dz eXp<Z(plz_p2z_kz)z>a(p2)k¢u(pl)+% A dz eXp<Z(plz_p2z_kz>z>ﬁ(p2)k¢u(pl)

nJ_e2
_ L i) 1 aeletup) o,
Ny 1z — Paz — MW oSO ing P, — Pa. — Nawcost

Por tanto, la expresién en la ec. (2.17) se convierte en:

2,42
2 M 372 2
|Spil” = m@ﬂ LT0(pra — paz — ka)O(p1y — P2y — ky)0(Er — Eo — w) (W1 — Wy
(2.20)
Donde:
1 (e}
AR R S S S— (221)

2
N D1z — P2z — Naw €Os 0

2.3. Intensidad de energia

La cantidad que nos interesa calcular es la energia radiada S por el neutrino incidente
al segundo medio. Para ello sustituimos la ec. (2.20) en la expresién (2.4) e integramos con
respecto a p,, usando las propiedades de la funcién delta de Dirac, obtenemos:

P2z = DPizx _km
D2y = ply_ky

Para hacer la integral con respecto a p,, consideramos:

E, = \/p§+m2

E} = p3, 403, D05 +m’ = py. = \/E§ —m? — (p, +13,)
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Si el momento del neutrino incidente estd dado por:

pi = (E,,0,0,p) (2.22)
y el momento del fotén es:
k= (w, now cos ¢ sin 0, naw sin ¢ sin 0, n,w cos 0) (=1,2) (2.23)
Entonces;
Dor = Piz — Koz = —Naw oS ¢ sin 6
Doy = Piy — Koy = —Nqwsingsind
Por tanto:
= \/Eg —m?2 —n2w?sin® 0 (2.24)
con
E2 = E1 — W (225)

Con ayuda de la ec. (2.24) resolvemos entonces;

dpo, d k 2
By — Fy— _ 2.2
2wE1E23/ 2m)0(Er — Bz — w) [Wh — Wy (2.26)

E
haciendo el cambio de variable dpy, = 2 dE, y obtenemos:
b2
puim? dE, d’k
2wELB ] (2m)pe, (27)3

2,2 3
pym d’k 9
Wy, — W-
2wE1,6p2z/(27T)3| ! 2

Donde § = ¢/T. Ahora utilizamos: d*k = [k|* d |k| d€2, con d2 = sin #dfd¢ y sustituimos
en la expresion anterior:

(2m)0(Ey — By — w) Wy — Wy|? (2.27)

2,2
om dw : 2
= 0do |\W, — W 2.28

2E1ﬁpgz/(27r)2wsm W1 5| ( )

Donde hemos realizado la integral con respecto a ¢. Dividiendo entre dwdf obtenemos la
intensidad de energia por por interfaz:
d*S d’T p2m2w? sin 0
= W =
dwdb dfdw 8m2 L1 Bps.

La energia total radiada S se obtiene integrando la ec. (2.29) con respecto a w y 6.

Wy — Wy (2.29)
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2.4. Indice de refraccion y frecuencia de plasma

Como se menciond anteriormente, en medios estelares los efectos de la materia se vuelven
importantes, de manera que la relacion de dispersién del fotén no es trivial. Si definimos el
indice de refraccion en términos del nimero de onda y la energia del foton, k = nw, entonces
podemos determinar el indice de refraccién a partir de la relacién de dispersién [10]:

2
Py N e (2.30)
—p - w2 )

Donde w, es la frecuencia de plasma, la cual juega el papel de la masa efectiva del foton.

La frecuencia de plasma esta definida por:

dman,

— (2.31)

Donde n,. es la densidad de los electrones en el medio, & = 1/137 es la constante de

estructura fina y m. es la masa del electrén. Asumiendo que w, < w, entonces:

w2

nw)=1- 2—52 (2.32)

Consideramos también que la radiacién que proviene del medio 1 (z < 0) se propaga a
través de la interfaz sin reflexion o refraccion alguna. Por tanto, las variables 6 y e son
independientes del medio [14].

2.5. Calculo de la amplitud

Para obtener la amplitud en la ecuacién (2.29) utilizamos: |W; — VV2|2 = (W —=Wo) (W —
W5)*, entonces de la ec. (2.21) obtenemos:

_ 1 (upa) s fup) (ulp2) by fu(pr)” 1 (@(p2)Kafu(pr)) (@(p2) kafu(pr))”

Wi - W2|2 T on? 2 + n2 y?
L (ulpo)fyfulpr)) (@p2)kafu(pi)* 1 (ap2)kafulpr))(@lpe) ki fulpr))”
n1N9 Ty n1N2 yx
Donde:
T = Pr. — P2, — Nqw cosf (2.33)

= Piz — P2, — Now cos 0

Efectuamos la suma sobre los espines usando:
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_ ( + m)aﬁ
3 walpr,s)aston, 5) = 0 230
Entonces escribimos:
_ _ " (p, + m)fa (P, +M)ea N
ZU(PL32)k1¢lu(p1,31)u(p1,31)¢ Fiu(pz, s2) = %T’Yab/ﬁ%&plT’Ydeﬁ Yeski

51,82

Tr (uf (9, +m)f o, + m) )

2

4dm

Finalmente efectuamos la suma sobre los espines con los tres términos restantes, de
manera que podemos escribir la amplitud como:

|M|? = 1 Ir <k1¢(p1 +m)¢k (p, + m)) + L 1 <%2¢(p1 +m)f ks (p, + m)> _

n3z? 4m? n3y? 4m?
LT (K gk )y T (R, ) E G, + )
e i T Ty A2 (2.35)

Para calcular las trazas, utilizamos las propiedades de las matrices gamma, entonces:

Tr (kg (p, +m)f (g, +m)) = Trikugp, ¢ Kapy) + mPTr(k, ¢ k) (2.36)

Debido a que los términos con un nimero impar de matrices gamma se anulan. Para
obtener la amplitud en (2.35) necesitamos promediar sobre los estados de espin del neutrino
incidente y sumar sobre las polarizaciones del fotén. La suma sobre los modos transversales
y longitudinales del fotén esta dada por [15]:

Kk, 1 1
A )\*
Z — ( Guv + wz) + (1 - ﬁ) Uy Uy -+ % (uuk,, -+ Ul,ku) (237)

Donde u, = (1,0) representa la velocidad del centro de masa del medio. Los primeros
dos términos representan las polarizaciones transversales y los restantes las polarizaciones
longitudinales. Sumamos entonces sobre todas las polarizaciones y reescribimos el primer
término en la ec. (2.36) como:

> Tr(kodp, ¢ *p,) = Trik oy p oy ki) Z et (2.38)

Para calcular la traza de seis matrices gamma, utilizamos:
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Tr(y* v 7" 7"5") = g Tr(y7 9P 4y") — g* Tr(v"7749") + g**Tr (7 7P 4")
— g Tr(y797"") 4+ g* Tr(7"77")  (2.39)

Donde:

Tr(vPy v ") = 4(g7 g™ — g7 g7 + g%g°") (2.40)

Usando la expresion en (2.39) la ecuacién (2.38) se convierte en:

Tr(ky"p, 7 kup,) Z e = (K\Tr(p v kap,) — kr - ;dTr(v*y )

+/€11’T7“(7“p1k1;¢2) k2T (v "PAP,) + ke paTr(Y P, ) Z(—: e (2.41)
B

Sustituyendo (2.37) en (2.41) y simplificando se obtiene:

. 1 1
(kﬂ“?ﬂ %1}7)2 Z p /\ = 8(k1 - prk1 - pa (1 + n_%) —w2(1 - n%)]h " D2 (1 - F)

1

1 w w

nl 1 1

Donde hemos sustituido n por n; en la ec. (2.37). De igual manera, utilizando (2.40)
calculamos la segunda traza en la ecuacién (2.36) y obtenemos:

STty ) = (220 - )+ S0 ) (2.43)

1

Finalmente:

S (ki ¢ mf R ) = Shpibvs (14 ) et 0onnops (1 )

1 w w
(1 — —) w2(1 — n%)ElEQ — F(l — n%)Elkl P2 — m(l — n%)E’le pl)
1 1
2

+ 8m? (-2&(1 —n?) + %(1 - nf)) (2.44)

1

Para calcular la segunda traza en la ec. (2.35) solamente intercambiamos ki <> ko y
ni <> ns en la expresion anterior, por tanto:
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ST (Rt gty + ) = S piks (14 ) 0= (1 )

2 2

- (1 - %) W (1 —n3) B\ Ey — %(1 —n2)Eky - py — %(1 —n2)Eyky - py)
ny ny ny

w2
+ 8m? (—2&(1 —n3) + F“ — ng)) (2.45)

2
Para obtener las dltimas dos trazas, debemos notar que en la ec. (2.35) los primeros dos
términos corresponden a la contribucion del medio 1 y el medio 2 respectivamente, mientras
que los tltimos dos términos corresponden a la interfaz. Por tanto, para obtener los términos

restantes en (2.35) utilizaremos n = (n;+n2)/2 en la suma sobre las polarizaciones del fotén.
Tenemos que:

SoTr (Kot (p, +m)f o, +m)) = 3 (Trikugp, ¢ Kapy) + m*Tr(koff k) (2.46)

A

De igual manera sustituimos la suma sobre las polarizaciones del fotén y utilizamos la
ec. (2.39), obteniendo:

Z)\:T’I‘ (;él;z(pl +m)f Ky (p, + m)) = 8(wE, <1 - Z—z) ky - py — (1 - #) key - koI2y Ep—

1 2 —n? 1 1 2 —n?
) (1_ n2 1) ki - kap1 - p2 + (1_ﬁ) WE1k?1'p2+§ (1+ 1)k1-p1k2-p2—

n2

w 1 2 —n? 1 2 —n? 1
EEQ (1 —ning) k’l'p1+§k1'p2k2'p1 (1 Y 1)"’57"2/{71'/{?2 < o - - 3)*‘@%1'?1]@1'?2)
(2.47)

Finalmente, para obtener la dltima traza en (2.35), intercambiamos ki <> ko, 1y <> ng y
obtenemos:

> Tr <k2¢(p1 +m) ¢ Ky (p, + m)) = 8(wk, <1 — Z—%) ki-py— (1 — %) ki - ko By Ey—

1 2 —n? 1 1 2 —n?
92 (1_ n2 2) ki - kopr - pa + (1_ﬁ) WE1k2'p2+§ (1+ n2 2) ko - piky - pa—

w 1 2-n3\ 1 2 —n? 1
EEQ (1 —nino) k2~p1+§k2-p2k1-p1 (1 -2 2)+—m2k1'k2 ( - 2 — 3>+ﬁ/€2'p1/€2']?2)

2
(2.48)
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Solamente nos resta promediar sobre el espin del neutrino incidente, por tanto, multipli-
camos la amplitud de la siguiente manera:

(M|* = 251 M= % M| (2.49)
Entonces, la amplitud se convierte en:
7O SV SRS SV
|M| - om? <”%IQM1 " "ngMQ nmﬂ?/Mu nanxme) (2:50)
Donde:
M, = éZ\:TT <k1¢(}’)1 + m)ﬁ*%l(% + m))
My = é;TT <k2¢(¢1 + m)¢*k2(p2 + m))
My = %EA:TT <’%1¢(1¢1 + m)?f*%(% + m)>
Mo = ST (Katp, +mf Hu(p, +m)

2.6. Energia total radiada por proceso

Para obtener la energia total radiada al segundo medio debemos integrar la ec. (2.29)
con respecto a w y 6; sin embargo, es conveniente transformar un poco dicha expresion. En
primer lugar, deseamos expresar el momento magnético p, en unidades del magneton de
Bohr, el cual esta dado por:

e
2m.h

Donde m, es la masa del electrén. Podemos expresar pip en unidades naturales, sabemos
que h =1, m, = 0511MeV y a = €*/4r, entonces:

VarTo

1B = (2.51)

pp = =0.296MeV ! (2.52)
2me
Definimos entonces,
KB

Sustituyendo esto en la ec. (2.29) obtenemos el espectro de energia:
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| M| dg (2.54)

dS  pimw? y 1.1 x 10_3/ sin 0
dw  E\f MeV?2 P2.(0)
Donde hemos agrupado las constantes en un solo factor: 1.1 x 1073. Por conveniencia,

deseamos expresar la integral en la ecuacion anterior como una cantidad adimensional. Para
ello definimos las siguientes cantidades en términos de la energia del neutrino incidente Fj:

~ T 5 w —— ko Pa
- = = — koPo = 2.55
TR YT E b E2 (2.55)
- ) = E, T ky - ko
Yy E, 2 B 1K2 E12
M — m oy = P2 —  P1-P2
£ 22 _E1 pP1p2 E12

Para reescribir el espectro de energia en términos de estas cantidades, reescribimos la
amplitud como:

_ 1 1 1 - 1 - 1 ~ 1 -
’M’2 =—=F=—= <—M1 + My — My — MQI) (2.56)
m n n3y

1 1

- — 1 _ o 1 1\ . ~
My = kipikip; (1 + F) - Wz(l - n?)pmg (1 - F) - (1 - —2) W2(1 - n%)E2

w — W . — o oW
— (1 = n)kips — (1 — nf)Eakipr — 2m*@*(1 — n}) + m*— (1 — nf) (2.57)
ny ny ni

- — 1 . . 1 1Y . ~
M2 = k'gplk’gpg (1 + F) — w2(1 — ng)plpg (1 — F) — (1 — —2) w2(1 — ng)Eg

2 2 ny
w 217 w N L ~2~2 2 ~2a)2 2
— —5 (1 = n3)kopy — — (1 — n3) Eokopy — 2m°0°(1 — n3) +m°— (1 —n3) (2.58)
L L Us)

—_— n2\ — 1\ — - 1 22\ — 1 — —
My =w (1 - n_;> kops — (1 - ﬁ) kikoEo — 5 (1 - 1) k1kopips + ﬁklpllﬁpZ

9 m2\ o - 2 — n?
+ (1 + 1) kiprkops — ﬁEz (1 —ning) kip1 + §k1p2k2pl (1 - 1)

n? n?

1 _ —~/(2— n2 1 o~
+ §m2k1k2 ( — L 3) + (1 — ﬁ) QOkipy  (2.59)

1
2
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~ - n3 1 1 2—n3\ — _ 1 — —
My =w (1 - —2> kips — (1 - —> krks By — < (1 - 5 2) kykap1pa + —2k2p1k2p2
n n? 2 n n

22\ — — o - R P — 2 _ 2
(1 +t— 2) kop1kips — FEE (1 = ning) kapr + §/€2p27€1p1 (1 - — 2)

n
1y~ (2—n2 1
+ =ik ks T 3) 4 (1= = ) @haps (2.60)
2 n? n?

Ahora sustituimos (2.56) en (2.54) y entonces el espectro de energia se convierte en:

+

~2 =2 ~2 a4 -3 :
as _ uymelxl.lxlo /~sm9 éFdé’ (2.61)
dw E.S MeV?2 Do (0)E1 m?
22 2 -3 :
_ e E; ><1.1><1O /~sm€Fd0
Io4 MeV? Pa2(0)

Con E; en unidades de MeV. La energia radiada por proceso se obtiene integrando la
expresion anterior con respecto a w:

[2E3 (1.1 x 1073 02 sme
S = dp 2.62
BMe‘/Q / \/91 p2z ( )

Donde los limites a utilizar, dependen de la energia del neutrino incidente como veremos
mas adelante.




Capitulo

Radiacion de transicion de neutrinos y
supernovas

3.1. Neutrinos y la explosion de supernovas

Figura 3.1: Imagen compuesta por observaciones en rayos X y en el infrarrojo del remanente
de la supernova de Tycho Brahe. Crédito: NASA/CXC/SAO, NASA/JPL-Caltech.

En 1572, aparecié en el cielo lo que parecia ser una nueva estrella nunca antes vista.
El nuevo objeto que era tan brillante como Venus fue observado y documentado por varias
personas, entre ellos el famoso astronomo Tycho Brahe. Sin embargo, la “nueva estrella” era
en realidad el remanente de una supernova.
Las supernovas son violentas explosiones que ocurren al final de la vida de estrellas lo sufi-
cientemente masivas. Dichas explosiones son responsables de expulsar material con elementos
pesados; esenciales para la evolucion de planetas, galaxias y la vida misma. Algunas super-
novas llevan a la formacién de objetos compactos como ser estrellas de neutrones y agujeros

24
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negros. Ademas, las supernovas producen grandes flujos de neutrinos que pueden ser detec-
tados en la Tierra.

En febrero de 1987, los detectores Kamiokande II, IMB, LSD y Baksan [16] hicieron posible
la primera observacion de neutrinos provenientes de una supernova; SN1987A. La supernova
SN1987A fue descubierta en la Gran Nube de Magallanes, la cual es una galaxia enana,
satélite de la Via Lactea y miembro del Grupo Local. Después de la supernova de Kepler
en 1604, la supernova SN1987A fue la primera supernova en ser visible a simple vista. La
observacion de la supernova SN1987A fue un descubrimiento importante para la fisica de
neutrinos y la astronomia fuera del sistema solar; nos ha permitido comprender mejor la
evolucion estelar y la dinamica de las supernovas.

3.2. Tipos de supernovas

Los astronomos han descubiertos distintos tipos de supernovas al estudiar sus carac-
teristicas espectrales y las propiedades de la curva de luz cerca de la luminosidad maxima
de las mismas.

Las supernovas se clasifican principalmente en dos categorias: tipo [ y tipo II. Las supernovas
de tipo I no presentan lineas de hidrégeno en su espectro, las de tipo II; en cambio, presentan
fuertes lineas de este abundante elemento. Las supernovas de tipo I, a su vez, se clasifican
segin su espectro. Las que presentan fuertes lineas de silicio (Si) son de tipo Ia, mientras
que las de tipo Ib presentan fuertes lineas de helio (He) y las Ic no presentan ninguno de los
elementos anteriores.[17]

Las diferentes caracteristicas espectrales de las supernovas nos brindan informacién acerca
de la composicion de la envoltura y la estrella progenitora. Las supernovas de tipo II se
piensa que son generadas por el colapso de gigantes rojas. Por ejemplo, SN1987A fue una
supernova de tipo II, generada por el colapso de una gigante azul llamada Sanduleak.

Las supernovas tipo Ib, Ic y II son las mas interesantes para estudiar debido a que son
generadas por el colapso de estrellas masivas (M 2 8M), cuyo remanente deja un objeto
compacto. Ademas, estos tipos de supernovas producen un gran nimero de neutrinos, como
describiremos mas adelante.

3.3. Dinamica del colapso del nicleo

Las estrellas con M > 10M,, una vez que han convertido casi todo su hidrégeno en helio,
comienzan a fusionar carbono y pueden seguir fusionando elementos mas pesados. Debido a
las altas temperaturas en el nicleo, estas estrellas son capaces de quemar también oxigeno
y posteriormente neén y silicio hasta formar hierro. De manera que la estrella adquiere
una estructura similar a la de una cebolla, es decir, con un ntucleo de hierro rodeado por
capas de elementos menos pesados. A este punto la densidad del nticleo es de 10%g/cm?
aproximadamente[18] y la estrella se mantiene en equilibrio hidrostético debido a la presién
de los electrones degenerados. Sin embargo, a la estrella ya no le queda mas combustible
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para quemar; entonces, el nucleo se contrae y el incremento en la temperatura permite a los
fotones destruir los niicleos de hierro, proceso que se conoce como foto-disociacion:

v+ Fe — 13a +4n (3.1)

Dadas las condiciones en el nicleo, como la alta temperatura, se favorece la captura de
electrones libres:

e +p—=n+r, (3.2)

Tanto la foto-disociacion del hierro como la captura de electrones, disminuyen la pre-
sién de los electrones hasta que esta ya no puede mantener el peso del nicleo y comienza
el colapso gravitacional. La densidad y la temperatura incrementan de modo que las reac-
ciones en 2.50 y 2.54 ocurren con mas frecuencia y el colapso del ntcleo se acelera. En un
principio, los neutrinos producidos por la captura de electrones dejan el nicleo libremente;
sin embargo, una vez que la densidad de la parte interna del nicleo excede 3 x 10*g/cm?,
los neutrinos son atrapados dentro del material que colapsa. Durante esta etapa, la parte
interna del nicleo colapsa homogéneamente y cuando su densidad alcanza la de la materia
nuclear; alrededor de 10*g/cm?, el nicleo rebota provocando ondas al exterior. Cuando la
velocidad de las ondas de presion supera la del sonido, se forma una onda de choque que se
propaga al exterior.

Al propagarse la onda de choque, esta pierde energia debido a la foto-disociacion de nucleos
en protones y neutrones, de manera que se debilita y se vuelve casi estacionaria. Los proto-
nes detras de la onda de choque se convierten en neutrones produciendo un gran niimero de
neutrinos. Estos se apilan detras de la onda debido a que la alta densidad de la materia hace
que el medio se vuelva opaco (incluso para los neutrinos); y estos queden atrapados detras
del material que colapsa, formando una esfera.

Una vez que la onda de choque se debilita, dos tipos de explosiones pueden ocurrir: explosion
inmediata (prompt explosion) o explosién retardada (delayed explosion). Debido a la foto-
disociacién la onda de choque pierde alrededor de ~ 10%terg por cada 0.1 masas solares de
material que ha sido disociado [18]; no obstante, si la onda es capaz de expulsar la envoltura
de la estrella, se genera una explosién en un tiempo de aproximadamente 100ms. Si por
el contrario, la onda de choque se detiene, puede producirse la explosiéon de supernova por
algin mecanismo que le permita renovar su energia. Se piensa que el gran flujo de neutri-
nos producidos por la captura de electrones transfiere energia a la envoltura de la estrella
reviviendo la onda de choque[19], de manera que se produce una explosién de supernova
(retardada) en aproximadamente 0.5 s después del rebote del niicleo.

En este trabajo nos interesa la explosion de supernova retardada; ya que deseamos estudiar
los posibles mecanismos mediante los cuales los neutrinos pueden revivir la onda de choque.
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3.4. Calculos

Como mencionamos en el capitulo anterior, nos interesa estudiar el mecanismo de explo-
sién de la supernova retardada. Después que la onda de choque se debilita, la materia se
sigue acumulando alrededor de la proto-estrella, durante esta fase se forma una brecha entre
la materia detras de la onda de choque y la esfera de neutrinos que yace en el manto. Si
consideramos que los neutrinos emitidos desde la esfera de neutrinos atraviesan esta brecha
y luego el material detras de la onda de choque entonces, un neutrino puede emitir un fotén,
produciendo radiacion de transicion.

Para estudiar el proceso de radiacion de transicién en supernovas, consideraremos que los
neutrinos atraviesa una interfaz entre el vacio y la materia detras de la onda de choque, la
cual tiene una densidad de ~ 10%g/cm?.

La energia promedio de los neutrinos es de 10 MeV, para calcular la energia radiada por
proceso, utilizaremos valores de F; entre 10 — 25 MeV.

3.4.1. Frecuencia de plasma

Para obtener la frecuencia de plasma utilizamos la ec. (2.31), calculando primero la
densidad de electrones:

P 10%g/cm? 31, -3
=2 - —5.98 x 10 3.3
e = I, T 1.672 x 10-%g xem (3:3)

Para expresar esta cantidad en unidades naturales, utilizamos la siguiente conversion:

1
— 51973 x 107" MeV
cm

Entonces:

ne = 0.459MeV? (3.4)

Sustituyendo esto en (2.31) obtenemos la frecuencia de plasma para el medio detrds de
la onda de choque:

w, = 0.287MeV (3.5)

3.4.2. Limites de Integracion

Al momento de integrar con respecto a 6 y w debemos ser cuidadosos. En principio, w va
desde 0 hasta E; — m, sin embargo, si echamos un vistazo a la expresién para el indice de
refraccién en (2.32), observamos que no podemos utilizar w = 0 ya que nos encontramos con
una singularidad. Por tanto, debemos escoger otro valor para el limite inferior de la energia
del fotén. Al calcular la expresion para el indice de refraccion en (2.32), hemos hecho la
aproximacion:
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1
\/1—x2:1—§x2 r <1

la cual es vélida para w, < w (en nuestro caso r = w,/w). Para asegurarnos que esto se
cumpla, elegiremos wy,;, = 10w,.
Si sustituimos el valor maximo para w en la expresién para ps., obtenemos:

P2: = \/E22 —m? — n2w?sin?

- \/E12 —2E(E, —m) + (E} — 2Eym + m?2) — m2 — n2(E; — m)?sin® 0

= \/—nQ(El —m)?sin? 6

Dado que los valores para el momento deben ser reales, w # E; —m y entonces debemos
encontrar el limite superior de w. Tomando en cuenta el argumento en la raiz de ps, hacemos:

E? —2wE) + w? —m? —n*w?sin®0 > 0
y obtenemos:

Ey

> e —
Y7 + n(w)sinf

(3.6)

0999} 1

0.998f -

N(w)

0.997 ,

0.99/ 4

09951/, ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ i
3 4 5 6 7 8 9 10

w(MeV)

Figura 3.2: Indice de refraccién en funcién de la energia del foton

Ey
1—n(w)sing
que el indice de refraccién es siempre igual o0 menor que uno (n = 1 en el vacio); por tanto
el denominador 1 —n(w)sin # es siempre menor que uno y consecuentemente w > Fi, lo cual
es fisicamente imposible, entonces descartamos esta solucion. De manera que w puede tomar
los valores:

Consideremos en primer lugar la solucién w > Observamos en la Fig.3.2
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Ey

>—
Y + n(w) sin 6

(3.7)

Esta expresién nos dice que los valores de w no solamente dependen de la energia del

neutrino inicial, sino también del indice de refraccién n y de 6. Ademads, nos dice que 6 no
puede ser cero; ya que al sustituir # = 0 obtenemos nuevamente w > Fi, lo cual sabemos que
no es posible. Fisicamente 6 = 0 implica que el fotén es emitido en la direcciéon del neutrino
incidente, lo cual viola la conservaciéon de momentum.
Dado que el indice de refraccién depende a su vez de w, encontrar el limite superior para w
analiticamente se vuelve complicado. Una manera simple de encontrarlo es hacer los graficos
de contorno para po, y observar el rango de w para el cual se obtienen valores reales. No
obstante, en primer lugar debemos determinar los limites de integracién para 6. Sabemos
que la amplitud es proporcional a la longitud de la zona de formacién Z(n), por tanto la
mayor contribucién a la radiacién proviene de valores grandes de Z(n) [20]. Tenemos que

1
P12 — P2. — nw cos O

Z(n) =

es maxima cuando cosf es maximo, es decir, cuando 6 es pequeno. De modo que es
conveniente hacer una aproximacion en series para angulos pequenos de las funciones sin 6

y cos 6 en la amplitud [20]. Entonces, sinf ~ 6, cos =1 — 502 y los limites respectivos que

elegimos para 6 son:

Opin. = 0.001 Opmaz = 0.35 (3.8)

en radianes. En principio, podriamos agregar mas ceros a 6,,;,; sin embargo, esto no mo-
difica significativamente el resultado. Para 0,,,, hemos escogido un valor para el cual nuestra
aproximacién en series de las funciones sinf y cosf siga siendo una buena aproximacién.
Ahora nos resta determinar nuestro limite superior para w, para lo cual hacemos el grafico
de contorno para p,, con un valor para la energia incidente del neutrino de £} = 10MeV, el
cual se muestra en la Figura 3.3.

El grafico muestra los valores reales para ps, en funcién de w y 6. Observamos que a
medida que w — F; se obtienen valores complejos para todos los valores de #; por tanto,
elegiremos el limite superior de w de manera que py, sea real dentro del rango que hemos
escogido para el angulo: 0.001 < @ < 0.35. Entonces, del grafico de contorno obtenemos que
Wmaz = 7.4 MeV para un neutrino incidente con energia de F; = 10 MeV.

De igual manera hacemos los graficos de contorno para los valores de la energia del neutrino
incidente £ = 15, 20,25 MeV. Los resultados se muestran en la Tabla 3.1.
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Figura 3.3: Grafico de contorno de po, para F; = 10MeV. El grafico muestra los valores de
0 y w para los que se obtienen valores reales del momento del neutrino final pso,.

Tabla 3.1: Valores para el limite superior de la energia del fotén w,,,, en funcion de la energia
del neutrino incidente Ej.

Ei(MeV) 10 15 20 25
Wmae(MeV) 74 110 148 185

3.5. Resultados

3.5.1. Espectro de energia y energia radiada

Para cada valor de la energfa inicial integramos numéricamente la ec. (2.61) con respecto
a 0 desde # = 0.001 a 6 = 0.35 para un valor dado de w, que va desde wy,in & Wimae €N PASOS
de 0.01. Posteriormente, graficamos las parejas de datos (@, dS/dw), es decir el espectro de
energia en funcion de la energia del foton, el cual se muestra en las figuras 3.4-3.7.
Una vez que tenemos el espectro de energia, debemos integrar con respecto a w para obtener
S. Dado que en primer lugar realizamos una integracién numérica con respecto a 6, inter-
polamos el conjunto de datos para obtener dS/dw como funcién de w y luego obtenemos S,
utilizando la expresién (2.62).

En la Tabla 3.2 se muestran los resultados de la energia radiada por proceso S para cada
valor de la energia del neutrino incidente Ej.
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Figura 3.4: Espectro de energia de la radiacién de transiciéon para un neutrino incidente con
energia Fy = 10 MeV y m = 0 eV. Las frecuencias de plasma de los medios 1y 2 son w; =0
MeV y wy = 0.287 MeV respectivamente.
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Figura 3.5: Espectro de energia de la radiacién de transicién para un neutrino incidente con
energia Fy = 15 MeV y m = 0 eV. Las frecuencias de plasma de los medios 1 y 2 son w; =0
MeV y wy = 0.287 MeV respectivamente.
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Figura 3.6: Espectro de energia de la radiacién de transiciéon para un neutrino incidente con
energia Fy = 20 MeV y m = 0 eV. Las frecuencias de plasma de los medios 1y 2 son w; =0
MeV y wy = 0.287 MeV respectivamente.
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Figura 3.7: Espectro de energia de la radiacién de transicién para un neutrino incidente con
energia Fy = 25 MeV y m = 0 eV. Las frecuencias de plasma de los medios 1 y 2 son w; =0
MeV y wy = 0.287 MeV respectivamente.
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Tabla 3.2: Energia total radiada por proceso para diferentes valores de la energia del neutrino
incidente Fj, en funcién de fi, = p,/pp. Las frecuencias de plasma de los medios 1y 2 son
w1 =0 MeV y wy = 0.287 MeV respectivamente y la masa del neutrino es m = 0 eV.

Ei(MeV) 10 15 20 25
S/a2(MeV) 3.9x107* 7.8 x107* 1.2x107% 1.6x 1073

Hasta ahora hemos calculado la energia radiada considerando la masa del neutrino como
cero, sin embargo, nos interesa estudiar el comportamiento de la energia radiada como funcién
de la masa, el resultado se observa en la Figura 3.8.
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Figura 3.8: Energia radiada S en funciéon de la masa m del neutrino para E; = 10 MeV,
w1 =0 MeV, wy = 0.287 MeV.

Se puede observar que la energia radiada es constante hasta 100eV y luego aumenta para
neutrinos mas pesados.

3.5.2. Enmergia entregada a la onda de choque

En una supernova se producen alrededor de 10%® neutrinos [18]. Si consideramos que cada
uno de esos neutrinos emite un fotén al cruzar la interfaz entre el vacio y la materia que
se encuentra acretada detras de la onda de choque, de manera que se produce radiacién de
transicion; entonces, la energia radiada por este proceso es depositada en el material detras
de la onda de choque.

Segin nuestros cdlculos, la energfa radiada por proceso es aproximadamente S ~ 1032 MeV =
103%eV . La energia depositada detrds de la onda de choque es entonces:

E; =10 x 10°2eV x 1.602 x 10 2erg ~ 10¥i2erg (3.9)



34 Capitulo 3. Radiacién de transicion de neutrinos y supernovas

Donde hemos efectuado la conversién a erg por convencién. Dados los presentes limites
para el valor del momento magnético del neutrino de p, < 2.9 x 10 g [21], usamos este
valor para estimar la energia depositada mediante radiaciéon de transicién:

Ey ~10%(2.9 x 107")2erg ~ 10%erg (3.10)

3.6. Discusion de Resultados

La energia necesaria para revivir la onda de choque y producir una explosién de supernova
es del orden de 10°! erg [22]. Para estimar la energia depositada en el material detrds de la
onda de choque, hemos supuesto un valor para el momento magnético del neutrino del orden
de p, ~ 10~ up; obteniendo que la energia depositada mediante radiacién de transicién es
del orden de 10?7 erg. Esta energia es mucho menor que la requerida para revivir la onda
de choque, y por tanto; el mecanismo propuesto en este trabajo no es eficiente. Para que la
energia depositada mediante radiacién de transicion sea comparable con la energia necesaria
para producir la explosion, el momento magnético debe ser demasiado grande, incluso mayor
que pg.

Por otro lado, si calculamos el espectro de energia para Fy = 1MeV y w; = w, = 20eV
(polipropileno), obtenemos:

10—12; 3
107 E

107™¢ E

dS/dw

10—15; 4

10—16; 4

0.01 005 010 ‘ 050
WE1

Figura 3.9: Espectro de energia para F; = 1MeV, w; =0, wy = w, = 20eV (polipropileno).

La energfa radiada en este caso es: S = 1.7 x 10712 MeV . Este resultado es un orden
de magnitud menor que el obtenido por M. Sakuda y Y. Kurihara [14] para yw, > Ej.
Las diferencias pueden deberse a las aproximaciones que tomamos en cuenta en este trabajo
(como ser la aproximacion en serie para angulos pequenos), sin embargo para nuestro objetivo
esta diferencia no es relevante.

Al graficar S en funciéon de la masa del neutrino para F; = 1MeV obtenemos:
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Figura 3.10: Energia radiada en funciéon de la masa m del neutrino para E; = 1 MeV y
wp = 20 eV.

Podemos observar que el comportamiento de la grafica a baja energia es distinto del que
obtuvimos para 7 = 10 MeV. En el primer caso se observa que a partir de 100 eV la energia
radiada aumenta, mientras que para E; = 1 MeV ocurre lo contrario. Cabe mencionar que
en el caso de que la energia del neutrino incidente es de F; = 10 MeV y la frecuencia de
plasma w, = 0.287 MeV, el valor de S es 10 6rdenes de magnitud mayor que para una energfa
de £y = 1 MeV y frecuencia de plasma w, = 20 eV. Si consideramos la frecuencia de plasma
en el nicleo de una gigante roja de baja masa (~ M), la cual es alrededor de 9 KeV|[10], el
espectro de energia es el siguiente:

1.0x1077F

7.0x 1078+

5.0x 1078

dS/dw

3.0x1078+

2.0x107°8F

15x1078+

0.30 0.50 0.70
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Figura 3.11: Espectro de radiacién de transicién de un neutrino con energia £; = 10 MeV
en una gigante roja con frecuencia de plasma w, = 9 KeV.

Si comparamos la Figura 3.11 con la Figura 3.4, el espectro de energia para w, = 9 KeV
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es tres 6rdenes de magnitud menor que para w, = 0.287 MeV, por lo que la frecuencia de
plasma juega un papel importante en el orden de magnitud de la radiacién de transicion.
No obstante, si ahora utilizamos la frecuencia de plasma para el polipropileno w, = 20eV,
para el mismo valor de £ que en el caso anterior, obtenemos el espectro que se muestra en la
Figura 3.12. Nuevamente observamos que para una menor frecuencia de plasma se obtiene un
espectro de energia de mucho menor magnitud. En este caso para una frecuencia de plasma
de 4 6rdenes de magnitud menor que w, = 0.287 MeV se obtiene un espectro 10 érdenes de
magnitud menor.

10—15 L

0.001 0.002 0.005 0.010 0.020 0.050 0.100
w/E1

Figura 3.12: Espectro de energia para £} = 10MeV y w, = 20 eV

Cabe mencionar que para un neutrino con energia de 10 MeV que cruza una interfaz entre
el vacio y polipropileno, solamente se emiten fotones de baja energia hasta un maximo de
w = 1 MeV aproximadamente. Para w > 1 MeV, el indice de refraccién es casi uno, debido
a que la fraccién (w,/w)? es muy pequena, entonces n; ~ ny y por tanto no se observa
radiacion.



Conclusiones

Hemos estudiado el fenémeno de radiacién de transicién de neutrinos como un posible
mecanismo para revivir la onda de choque en una explosién de supernova retardada; obte-
niendo que para una estrella de M > 10M, con una densidad de p = 108g/cm3 en el drea de
acrecién, la magnitud de la radiacién por neutrino es del orden de S ~ (1074 —1072) 2 MeV.
La contribucién total de 10°® neutrinos si el momento magnético del neutrino es del orden de
107" g es ~ 10%7 erg; sin embargo, esta cantidad es mucho menor que la energfa necesaria
para revivir la onda de choque, la cual es del orden de 103 erg. Por tanto, la contribucién
de la radiacién de transiciéon es despreciable.

Se estudié también la radiacién de transiciéon de neutrinos a baja energia Fy = 1 MeV y
se obtiene que el valor de la energia radiada S en funcién de la masa se comporta diferen-
te que en el caso a E; = 10 MeV, por lo que nos interesa estudiar las diferencias en un futuro.

Finalmente, al calcular el espectro de energia de radiacion de transiciéon para F; = 10
MeV con distintas frecuencias de plasma, observamos que la frecuencia de plasma tiene un
rol importante en el orden de magnitud de la radiaciéon de transicién. Para w, = 20 ¢V el
espectro de energia es ~ 107!, para una gigante roja es de ~ 10~® y para una supernova se
obtiene ~ 10~%. Por tanto, para medios densos la magnitud de la radiacién de transicién es
mucho mayor.
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