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Resumen

El fenémeno de oscilacién de neutrinos ha sido ampliamente analizado tanto en el ambito ex-
perimental como en el teérico. En un principio, los céalculos tedricos del flujo de neutrinos solares
contemplaban tunicamente la propagacion del neutrino a través del vacio, ignorando la posible in-
teraccion con la materia. El experimento de Homestake fue el primero en medir el flujo de neutrinos
solares de altas energias (mayores a 1[MeV]), y se obtuvieron resultados con una reduccién de casi
un tercio respecto a los valores esperados. Este hecho fue conocido como el problema de los neutrinos
solares. El experimento de Homestake es sensible tinicamente a los neutrinos del Boro-8, que son
una fraccién muy menor del flujo total de neutrinos, que podria estar estimado con errores. Debido a
esto, se llevaron a cabo los experimentos de SAGE y GALLEX que midieron el flujo de neutrinos pp
(con energias menores a 1[MeV]), que es més abundante y seguro de predecir. El déficit mejord, de
un 30 % a 50 %, pero siguié existiendo. Posteriormente, el experimento Super-Kamiokande volvié a
medir el déficit aproximado del 50 %. La explicacién que se dio al problema de los neutrinos solares
es que no mantienen su sabor fijo, sino que oscilan de sabor en su camino a la Tierra. Para ello, los
neutrinos deben tener masa y ademas los estados de masa deben ser mezclas de los estados de sabor.
Este fenomeno lleva el nombre de oscilacién de neutrinos. Finalmente, los experimentos llevados a
cabo en SNO confirmaron la idea de la oscilacion al medir el flujo total de neutrinos solares. Sin
embargo, para la explicacion de todos los datos experimentales es necesario no sélo considerar la
oscilacion de los neutrinos en si, sino ademas la alteracién de las oscilaciones cuando los neutrinos

se propagan en la materia, en este caso el interior del Sol.

El presente trabajo se basa en un desarrollo completo y detallado de todo el formalismo tedrico
necesario para solucionar el problema de los neutrinos solares. Para ello, se parte entendiendo que
un estado de sabor determinado es una superposicion de los estados de masa. Luego, se desarrolla
la expresion de evolucion para los estados de sabor de neutrinos que se propagan en el vacio. Dicho
calculo es utilizado como base en la expresién de evolucién para los estados de sabor en medios
materiales, llegando asi al conocido efecto MSW.



El problema con este efecto es que si la densidad de electrones del medio no es uniforme, considera
un Hamiltoniano no diagonal en la ecuacion de evolucion, por lo que, se introduce la aproximacion
adiabatica y la aproximacion no adiabatica. Ambas aproximaciones distan del tipo de medio que
describen. Las probabilidades de llegada de los neutrinos solares son descritas exitosamente por
medio de la aproximacién adiabatica, con pardmetros de oscilacién sin?26 = 0,85 y Am? = 7,4 x
10717 [MeV?).
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Modelo Estandar y la masa de los neutrinos

El Modelo Estandar de la fisica de particulas es una teoria cudntica de campos orientada en
describir la estructura fundamental de la materia. Esto lo hace por medio de ‘cuantos’ asociados
a campos (que surgen desde la excitacion de estos iltimos). Asi mismo, los ‘cuantos’ representan
entes elementales e irreducibles, por lo que, se les apodé con el nombre de particulas, y su dindmica
queda determinada por las cuatro interacciones fundamentales (interaccién electromagnética, nu-
clear fuerte, nuclear débil y gravitatoria). Si bien, el Modelo Estdndar ha logrado predecir y explicar
gran parte de los fendmenos subatémicos, esta teoria no se encuentra exenta de limitaciones, siendo

uno de estos casos, la explicacion de la masa de los neutrinos.

En primera instancia, los neutrinos se consideraban particulas sin masa y con carga eléctrica
neutra. Sin embargo, los experimentos que median el flujo de neutrinos solares, entregaban datos
que no correspondian al comportamiento tedrico esperado (e.g. el experimento en Homestake), por
lo que, se consideraron las ideas propuestas por Mikheyev, Smirnov y Wolfenstein [24, 25]. Lo
anterior, conllevé un replanteamiento en el entendimiento de los neutrinos, considerando cambios
en las probabilidades de medicién para los distintos sabores de estas particulas. Este fenémeno
lleva el nombre de oscilacién de neutrinos. Por su parte, una mediciéon precisa de la masa de los
neutrinos resulta en un desafio experimental significativo. Esto se debe a que su interaccion débil
con la materia (i.e. una interaccién casi nula con toda la materia) los hace dificiles de detectar
directamente. Aun asi, los experimentos llevados a cabo en los grandes detectores subterraneos han

proporcionado suficiente evidencia como para validar el fenémeno de oscilaciéon de neutrinos.



1.2. Problema de los neutrinos solares

En la década de 1960, los astrofisicos Raymond Davis Jr. y John N. Bahcall llevaron a cabo
un experimento en la mina de Homestake en Dakota del Sur [10]. El objetivo de este experimento
consistia en contar la cantidad de neutrinos emitidos por los procesos de fusién nuclear al interior
del Sol. Para esto, utilizaron un gran tanque lleno de tetracloroetileno, el cual, ubicaron bajo tierra
(alrededor de unos 1478 metros) con el fin de evitar la interferencia que generan los rayos césmicos.
Se utilizé tetracloroetileno debido a que es altamente rico en cloro. Cuando un dtomo de 37Cl
interactia con un neutrino electrénico se produce un isétopo radiactivo de 3" Ar que posteriormente

puede ser extraido y contabilizado. La reaccién anterior viene dada por
ve+ 3TCL— 3TArt 4+ e

La energia necesaria (minima) para que ocurra este proceso es de 0,814 [MeV], lo que permite
medir neutrinos solares de altas energias (provenientes del proceso del ®B), que es una fraccién muy
pequena del flujo total.

Sin embargo, cuando Davis compar6 sus mediciones (asociadas a las cantidades de Argén que
se producia) con las predicciones teéricas de la cantidad de neutrinos que deberia haber detectado,
encontro que solo estaba observando alrededor de un tercio de la cantidad esperada. Esta discrepan-
cia entre la teorfa y la mediciéon experimental se convirtié en el problema de los neutrinos solares.
Se consideré que el flujo de neutrinos solares podia ser sensible a altas energias, por lo que, los
experimentos de SAGE y GALLEX midieron el flujo de neutrinos solares de baja energia (menores
a 1[MeV]), obteniendo un déficit aproximado del 50 %. Para solucionar esto, se propuso que los
neutrinos poseen estados de masa que son combinaciones de estados de sabor. En base a lo anterior,
los neutrinos adquieren la capacidad de oscilar de un sabor a otro a medida que se propagan en el
espacio (ya sea a través del vacio o por un medio material).

La oscilacién de neutrinos resuelve el problema de los neutrinos solares, ya que implica que los
neutrinos electrénicos (que son el tipo de neutrino que era capaz de detectar el experimento de
Davis) podrian haber cambiado a otros tipos de neutrinos a medida que se propagaban hacia la
Tierra. Experimentos posteriores, como los realizados en el Observatorio de Neutrinos de Sudbury (o
SNO por sus siglas en inglés) en Canadd, validaron experimentalmente el fenémeno de la oscilacién
de neutrinos y proporcionaron mediciones mas precisas de la cantidad de neutrinos solares que

llegan a la Tierra.



Capitulo

Formalismo teorico

2.1. Neutrinos como estados de masa y sabor

La oscilaciéon de neutrinos es un fenémeno cuantico basado en que los estados de sabor de los
neutrinos pueden ser descritos en términos (de una combinacién lineal ortogonal) de otros estados,
llamados estados de masa (o estados fisicos) [18]. La esencia de todo este fendmeno recae en el
hecho de que los estados de sabor oscilan entre si, es decir, la probabilidad de medir un cierto sabor

leptonico cambia a medida que el neutrino se propaga, ya sea, en el vacio o en un medio material.

Un estado general (en un tiempo t) del neutrino |v(f)) puede ser descrito en términos de una
combinacién lineal de los estados de sabor |v,)

ZC ) [Va) (2.1)

De igual manera, los estados de sabor |v,) pueden ser descritos en términos de una combinacién

va) = 2 Usalw) (2.2)

donde « representa los posibles sabores leptonlcos, 1 los posibles estados de masa y U}, corresponde

lineal de los estados de masa |v;)

al elemento ai de una cierta matriz U. Dicho pardmetro (o elemento) es libre y depende tnica-
mente de los datos experimentales, por ende, la matriz U puede tomar cualquier parametrizacion.

Usualmente, se considera que la matriz U tiene la forma de una matriz de rotacion.



Si consideramos una oscilacion entre inicamente dos sabores leptonicos, la matriz U queda

cos 6 sin 0
U= 2.3
(— sin 0 cos 0) (2:3)

donde € es conocido como el angulo de mezcla en el vacio.

2.2. Evolucion de los estados de sabor en el vacio

Si bien, la ecuacién (2.2) establece como es la relacion entre los estados de sabor y los estados de
masa, esto no dice mucho sobre la oscilacién de neutrinos (o sobre cémo evolucionan los estados de
sabor), dado que, el fenémeno ocurre cuando existe una propagacién del neutrino en el espacio, es
decir, cuando el estado general |1, ) es una funcién del tiempo |v,(t)) (o de la posicién). La expresion
(2.2) carece de dependencia temporal. Para solucionar este problema, se considera que la relacién
(2.2) también es valida cuando los estados evolucionan en el tiempo, quedando asi

|Va(t) Z :vi(t) (2.4)

El estado |v,(t)) deberfa permitir la descripcion del fenémeno de la oscilacién de neutrinos, por ende,
debe quedar expresado en términos de elementos conocidos. Es asi, que el problema ahora recae en
determinar una expresién para |v;(t)). Para esto, se parte planteando la ecuacién de Schrodinger
(ecuacién de evolucién temporal) sobre un estado general de masa (dependiente del tiempo) |v;(t))

(considerando h = 1)

d
i (0)) = 6 (1) 25)

donde 74 (por simpleza para este primer calculo) corresponde al Hamiltoniano de la oscilacién de

neutrinos en el vacio. Ademas, se tiene que 7 es diagonal en la base de masa, cumpliéndose

Las ecuaciones (2.5) y (2.6) implican que los estados de masa evolucionan temporalmente como

—iE;t

ondas planas, es decir, evolucionan con una fase del tipo e , quedando asi

() = e B

Vi) (2.7)

Al reemplazar la ecuacion (2.7) en la ecuacién (2.4)

bt = Y0

(2.8)



La ecuacién (2.2) permite escribir los estados de masa en términos de los estados de sabor
Vi) = Z Uni |vn) (2.9)
n

Al reemplazar la ecuacion (2.9) en la ecuacién (2.8)

va(t)) = Z

n

Unie™ ' Upi | 1) (2.10)

%

Si se busca medir la evolucién de |v,(t)) a un estado |v3), se debe proyectar (10) sobre (vg]

* _—iF5t
Uaie ¢ Unl

Ala = Bit) = (vg|va(t)) = Z

n

{vslvy) (2.11)

%

donde A(av — f3;t) corresponde a la amplitud de probabilidad de que un estado |v,) transicione a un
estado |v3) en un cierto tiempo ¢t. Ademads, se tiene que las bases de masa y sabor son ortonormales,
implicando que (vg|v,) = da,.

Para calcular la probabilidad de transicién de un estado |v,) a un estado |vg) en un tiempo cual-
quiera t (denotada por P(a — f3;t)), basta con calcular el cuadrado de la amplitud de probabilidad

2
Pla— Bit) = > Ui Ugie (2.12)

Reemplazando con los elementos de la parametrizacién (2.3)
P(a — B;t) = sin® 20 sin” (@) (2.13)

Si bien, la expresién anterior es correcta, existe un argumento que todavia no se considera en el
desarrollo. Este tiene relacién con el hecho de que los neutrinos se encuentran en el marco del limite
ultrarelativista, con ello, su momentum es mucho mayor en comparacién a su masa (p > m). Lo
anterior, permite expandir la relacién de energia momentum (que por simplicidad serd a segundo

orden)
2
m;
E;, ~ ! 2.14
Y (2.14)

Asi mismo, el limite ultrarelativista valida la aproximacién entre el tiempo que demora en propagarse

el neutrino y la distancia que se propaga en el espacio

t~x (2.15)



Al reemplazar las aproximaciones (2.14) y (2.15) en la probabilidad de transicién (2.13)

Am2

P(a — B;x) = sin? 20 sin® T2y (2.16)
4F

donde se define la diferencia cuadrada de las masas por Am3, = m3 —m?. Es importante destacar

que la probabilidad de oscilacién depende de la diferencia de las masas al cuadrado (ademéds del

angulo de mezcla), y no del valor de las masas por separado.

2.3. Evolucion de los estados de sabor en la materia

De momento, todo el desarrollo que se ha realizado es valido inicamente para neutrinos ultrare-
lativistas que se propagan en el vacio. Esto arrastra un problema consigo, ya que no se consideran los
neutrinos que surgen y/o se propagan al interior de cuerpos densos (e.g. el Sol). El Modelo Estéandar
estipula que los neutrinos interactian débilmente con la materia (acoplandose a los bosones W y
Z), por ende, si se busca determinar la evolucién temporal de estados de sabor para neutrinos que
se propagan en materia, se debe agregar un término de interaccién al Hamiltoniano, quedando

H = A+ (2.17)

donde 77 corresponde al Hamiltoniano total del sistema, .74 es el término asociado a la oscilacién
en el vacio y 77 es el término asociado a la interaccion con la materia. Ademas, se tiene que la base

de sabor diagonaliza a .77, con ello, se cumple la siguiente ecuacién de autovalores
‘%ﬂf |V0c> = (V005a6 + VNC’) |Va> (218)

donde Ve es un potencial asociado a la interaccién de corrientes cargadas (acopladas al bosén W)
y Ve es un potencial asociado a la interaccién de corrientes neutras (acopladas al bosén 7). Lo
anterior, permite plantear la ecuacién de Schrédinger para un estado general de sabor |v,)

(1)) = (o + ) D) (2.19)

Por su parte, la amplitud de probabilidad de que un estado |v,) transicione a un estado |v3) en
un cierto tiempo ¢ (andlogo a la oscilacién en el vacio) viene dada por

(vglva(t)) = Yap(t) (2.20)

donde se ha empleado la notacién de amplitud 1,5(t) por simpleza en la escritura del desarrollo.
Asi, la expresién de evolucién temporal del estado de sabor |v,) transicionando a un estado |vg)

queda dada por
dipag(t)
dt

= (gl A |va(t)) + (vs| A7 [va(l)) (2.21)

i



A pesar de que .77 es diagonal en la base de sabor, ) no lo es (la ecuacion (2.6) establece que 74
es diagonal en la base de masa), por ello, se debe considerar la relacién (2.2) en el primer término
de la derecha

) = S Ui (] A )+ 0] ) (2.22)

Para que ambos términos del lado derecho den cuenta de la evolucién temporal de un mismo estado

de sabor, se introduce un operador de proyeccién en términos de un estado |v,)

Zdei(t) - ZZUﬁl (vil 74 [vy) (vnlva(t)) + Z (vl A7 |vy) (y|va(t)) (2.23)

( n n

Nuevamente, se considera (tinicamente en el primer término del lado derecho) la relacién (2.2) para

expresar |V,,> en términos de un estado de masa |vy)
- ddbas( )
’8 ZZZU& Vil S i) (olva(0) Un + D (vsl 4 [vg) (vylva(D)) (2.24)
"

Al aplicar las ecuaciones de autovalores (2.6) y (2.18), la ortonormalidad de la base de masa y la
expresién de la amplitud de probabilidad en (2.20)

d¢a B Z

De manera analoga a la oscilaciéon en el vacio, se aplican las aproximaciones del limite ultrarelativista

Atap(7)
z# =Y

n

Z UmE U ;T VOC(SBQ + VNC)(Sﬁn] wan(t) (2.25)

2

Z Usi <p + QE) U it (Vcc(slge + VNC’>5Bn] wan(l‘) (2.26)

Al desarrollar parte de la sumatoria se genera una expresion de la forma

d?/Ja (2)
di: (P+ﬁ+VNc) Yop(z +Z

Z Uﬁz Zl U* + VCC(Sﬂe 7)6] wom(flf (227)

donde el primer término de la derecha da paso a una fase comtn, por lo que no afecta en la expresion
final de la probabilidad y se puede despreciar, quedando asi

dwa B Z

En base a lo anterior, se demuestra que la oscilacién de neutrinos en la materia depende de la

Am
Z Usi Zl —|— Vccége(sne] @Dom(x) (2.28)

diferencia cuadrada de las masas (al igual que la oscilacién en el vacio). La ecuacién (2.25) puede

ser escrita matricialmente por

o = Hpt, (2.20)



manteniéndose la estructura de una tipica ecuacién de Schrodinger, donde Hp corresponde al Ha-
miltoniano efectivo en la base de sabor, y estd dado por

1
Hy = ﬁ(UHMUT +A) (2.30)

donde las matrices de mezcla U y UT quedan dadas por la parametrizacién (2.3), H) corresponde

al Hamiltoniano (diagonal) en la base de masa y A corresponde a la matriz de interaccién con la
A
A= [Ace O (2.31)
0 O

Ace = 2EVoe = 2V2EGpN, () (2.32)

materia

con

donde G corresponde a la constante de Fermi y N.(z) corresponde a la densidad de electrones
en el medio. El término Acc es el responsable de la interaccion de los neutrinos electrénicos con
los electrones, y da a entender que el fenémeno de la oscilacién va a depender de la densidad (de
electrones) del medio por el cual se propaga el neutrino.

2.4. Efecto MSW

A partir de la ecuacién (2.30) se obtiene la expresion matricial del Hamiltoniano efectivo en la

base de sabor Hp (revise el apéndice A para el desarrollo completo)

Hp (2.33)

_ 1 [—Am?cos20 + Aco() Am? sin 20
4E Am? sin 20 Am? cos 20 — Ace(x)

al reemplazarlo en la ecuacién de evolucién (2.29) resulta en la ecuacién de Schrédinger para la
base de sabor (considerando una oscilacién entre sabor electrénico y muénico)

d [ Yee 1 [(—Am?2cos20 + Acc(w) Am? sin 20 Vee (2.34)
1— = — :
dx \ e, 4F Am? sin 20 Am?cos20 — Acc(x) ) \ e
Es evidente que la base de sabor no diagonaliza al Hamiltoniano. Para solucionar esto, se aplica

una transformacién ortogonal en términos de nuevas matrices de mezcla (con parametros variables

asociados a la densidad de la materia por la que se propaga el neutrino)

Hy = UyH, UL, (2.35)



De manera andloga a la parametrizacion en el vacio, la matriz Uj; queda descrita por

U, — ( cos Oy () siné’M(x)> (2.36)

—sinfy(z) cosby(x)

donde 0y, (x) corresponde a un pardmetro que se conoce como angulo de mezcla en la materia, y es
una funcién que depende de la posicién del neutrino (mientras se propaga a través de la materia).

La ortogonalidad de las matrices Uy, permite reescribir la ecuacién (2.35) como
UTHU),, =Hy, (2.37)

Por su parte, H); corresponde a la matriz diagonal compuesta por los autovalores de Hp

1 [—=Ami(x) 0
Har = 4E ( 0 Am%(m)) (2.38)

considerando que Am?,(z) = \/(Am? cos 20 — Acc(x))? + (Am?sin 20)2. Dicho pardmetro corres-
ponde a la diferencia cuadrada de las masas en la materia, y (al igual que )/) es una funcién que
depende de la posicién del neutrino.

Los autovalores de Hr permiten escribir los autovectores de Hp. Estos vectores estan condicio-
nados por la parametrizacién (2.36), por ello, se obtienen las siguientes relaciones (revise el apéndice
B para el desarrollo completo)

_ Am?cos20 — Acc

cos 20y (x) = 2.39
) Am? sin 260

De hecho, la matriz Hr puede ser descrita inicamente en términos de parametros que dependen
de la densidad de materia por la que se propaga el neutrino

(2.41)

I 1 (—Am?w cos 20y ()  Am3, sin 29M(x)>
F

T 4B Am?,sin 20y () Am?2, cos 20y (z)

Es importarte mencionar que el punto de todo este desarrollo recae en determinar una base que
permita diagonalizar la matriz Hp en la ecuacién (2.34). Esto se reduce a observar la ecuacién

(2.37), debido a que, esta ecuacién llama a plantear la relacién entre estados de sabor y estados de

Vee \ [ cosby(z) sinbuy(z)\ [ ga
(weu) - <— sinfy(x) cos HM(:C)> (@2) (2.42)

masa



lo que es totalmente andlogo a la relacién (2.6), pero ahora, en un medio material. Al reemplazar
(2.42) en la ecuacién (2.34) y multiplicar por U3}, al lado izquierdo

d e e
o (22) -, () o

se obtiene la matriz diagonal H,; en el lado derecho y una suma de derivadas en el lado izquierdo

dcos O dsin 0 ¢ d ¢ 1 —ATTL2 0 ¢
UT . dx dr el U — el _ M el 9 44
! [(—ds‘;‘;’M d“;f”’) (abeg) M <¢62> E\ o amy)\e.) @

El desarrollo de (2.44) da paso a la ecuacién de evolucién en la base de masa en la materia

(revise el apéndice C para el desarrollo completo)

d 1 (—Am3, —4Ei%u
i— (bel _ Z;M ZQdI ¢el (245>
dz \ ¢eo A4E \4Ei7M  Amy, De2

Si bien, el cambio de base permite diagonalizar el Hamiltoniano en la base de sabor, este también
genera términos fuera de la diagonal (debido a la derivada de la nueva base). En primera instancia,
los términos proporcionales a dfy;(x)/dx no permiten determinar las evoluciones temporales de ¢,
Y ¢e2 (por separado), por ello, resulta conveniente (y necesario) realizar ciertas aproximaciones en
el Hamiltoniano.

2.4.1. Aproximacion adiabatica

Los términos fuera de la diagonal del Hamiltoniano (2.45) generan transiciones entre los estados
Ge1 Y Ge2, que serian los estados propios de masa si el medio fuera de densidad uniforme, df,;/dz = 0.
Lo anterior, implica que las evoluciones de los estados de masa en la materia se desacoplan (el
Hamiltoniano en (2.45) se diagonaliza), llevando a una probabilidad de transicién de la forma

; Am? x
60 =0 .2 .2 M
Py, = sin” 20y sin ( 1B ) (2.46)
lo que tiene una estructura similar a la probabilidad de transicion en el vacio. Asi, resulta interesante

definir un pardmetro A asociado a la longitud de onda de la oscilacién Pfjfyg

E

P
Am?,

(2.47)

Para el caso en que el medio tiene densidad no uniforme (dfy;/dz # 0), resulta conveniente definir un
parametro que relacione los términos de la diagonal con los términos fuera de la diagonal, que permi-
ta estimar si la tasa de variacién del dngulo df,;/dx es suficientemente pequena como para considerar
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aproximadamente ¢.; y ¢.2 como estados de masa y recuperar la expresién (2.46) para la probabi-
lidad de transicién. En base a lo anterior, se define usualmente el parametro de adiabaticidad

~ como la razén entre los elementos del Hamiltoniano

2
Amy,

~ AB|dfy(z)/dz|

ol (2.48)
Para entender esta expresion, se puede definir df;/dx = 1/L¢, donde L es un largo caracteristico
que se mide, por ejemplo, en metro/radian, y nos da la escala de distancia a la cual el 4ngulo (o la
densidad del medio) cambia apreciablemente. De este modo, el pardmetro de adiabaticidad queda

descrito en términos de Lo y A
v~ (2.49)

Siy > 1 (a lo largo de toda la trayectoria del neutrino), nos encontramos en un régimen
aproximadamente adiabatico, en el que ocurren muchas oscilaciones antes de que el medio cambie
significativamente. En ese régimen podemos aproximar ¢.; y ¢.o como los estados propios de masa e

integrarlos separadamente con un nimero de onda suavemente variable. Ese es el régimen adiabatico.

Por otro lado, si v < 1, significa que el medio cambia antes de que siquiera se complete una
oscilacién. En tal caso el régimen es no-adiabatico y la probabilidad de que haya transiciones entre
Ge1 ¥ Qea €s considerable.

En el caso de la evolucién adiabatica, el cambio en el angulo de mezcla es tan lento que el
neutrino se propaga a través del medio sin percibir este cambio. El hecho de que el angulo de
mezcla cambie suavemente, implica que los términos proporcionales a dfy;(x)/dz son despreciables
(despreciando las transiciones entre los estados de masa) y se diagonaliza el Hamiltoniano en (2.45)

d (¢ 1 [—Ami(x) 0 bel
4 ( %2)_@( o o (;};)) <¢) 250)

Al resolver (2.50) se encuentra la expresién para la evolucién temporal de ¢ y ¢e2 (€l desarrollo es
andlogo a lo obtenido en (2.7), la tnica diferencia recae en que el integrando ahora depende de z)

Ge1(x5) = de1(0) exp{z‘/:f %daz’} (2.51)
Pez() = ¢e2(0) eXp{—i /0 N %d:ﬂ} (2.52)
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Para determinar las constantes ¢.1(0) v ¢e2(0), se debe considerar que el sistema inicia (en
x = 0) puramente con sabor electrénico, con ello, ¥ (0) = 1y 1, (0) = 0. Al reemplazar lo anterior

1\ [ cosfy(0) sinfy(0) $1(0)
(0) N (— sin 0,,(0) COSHM(O)> <¢2(0)> (2.53)

.1(0 cos 9](\2,)
(o) = (o) 230

donde se han definido los cosenos y senos de los angulos iniciales de mezcla en la materia por

en la relacion (2.42)

Despejando las constantes

cos 0y (0) = cos 95\? (2.55)
sin 07(0) = sin 6 (2.56)

Al reemplazar (2.54) en las ecuaciones de evolucién (2.51) y (2.52)

) zf A 2 /
Per(xf) = cos ) exp{i/ %mdx'} (2.57)
0
4 T Am2 . (2!
des(z5) = sin 6 exp{—i/ %@)dx’} (2.58)
0

Desde la relacién (2.42) se puede escribir la evolucién de los estados de sabor (en la materia) por
Vee(ay) = cosOrr(ws)der(wy) + sinbur(2f)dea(wy) (2.59)

Yeplxy) = —sinbOp(xf)per(xy) + cosOpr(z5)Pea(xy) (2.60)

Reemplazando las expresiones de ee(xf) y eu(zy), y usando la notacion de (2.54)

; LTAN 2 / ; Tr A 2 !
!, = cos 95\? cos 95\/1) exp{z’/ %@)daz’} + sin 95\? sin 9](\4) exp{—i/ %@)d:ﬂ’} (2.61)
0 0

) Tr A 2 / . TrA 2 !
L, = cos 0\ sin 6/ exp{—i/o %(x)dx'}—sinﬁg\? cos6!) exp{i/o %(x)dx'} (2.62)
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Al elevar al cuadrado (2.61) y (2.62) se obtienen las probabilidades de oscilacién para la apro-

ximacién adiabatica

11 Z- 1 . % Am2,(z'
pAbiabatic _ _ 4 _ og 295\4) cos 295\? + —sin 29](\4) sin 295\? CoS / de’ (2.63)
eove T 9 g 2 Y
. . 1 1 . 1 . Tf Am2 /
Péﬁ“ﬁ;”c =5 508 295\2/[) cos 20%) —3 sin 2(9](\2) sin 265\? cos ( / —72]%(1: )dx’) (2.64)
0

donde 9](\5) corresponde al dngulo de mezcla en el punto de deteccién. Este resultado es valido
unicamente para medios que varien suavemente su densidad de electrones. Ademaés, para neutrinos
que vengan de una estrella, la distancia entre la fuente de produccion del neutrino y el detector es
grande, lo que implica una pérdida de coherencia en las oscilaciones, por ello, la parte oscilatoria
de las probabilidades de supervivencia y transicién se promedia en 0, quedando asi

R B | i
ny‘g‘ﬁ“ﬂ"ftw =3 + 5 cos 2«9](\4) cos 29](\? (2.65)
I B | i
P,f:li“f:“c =5~ 508 29](\4) cos 295\’;) (2.66)

donde 01(\? es practicamente el angulo de mezcla en el vacio 0

o ) 1 1 i
plbiabatic — 5 T 5cos 29](\4) cos 20 (2.67)
I B | ;
P;llf,“lf’:”c =5~ 5co8 205\? cos 26 (2.68)

Estas probabilidades dependen tinicamente de los parametros de deteccion y produccion.
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2.4.2. Comportamiento del angulo de mezcla y de los estados de masa

Si bien, en la seccién anterior se logré determinar las probabilidades de supervivencia y transicién
en la materia, esto solo es valido para medios que varien muy suavemente el angulo de mezcla,
conllevando a que los términos fuera de la diagonal (proporcionales a df;/dz) en (2.45) sean
despreciables. De esta manera, si se busca encontrar las probabilidades de supervivencia y transicion
para un medio cualquiera (un medio que no necesariamente varie suavemente el dngulo de mezcla),
se debe tener en consideracién el comportamiento del angulo de mezcla en la materia. Desde las
ecuaciones (2.39) y (2.40) se puede relacionar el comportamiento del dngulo de mezcla en la materia
con la densidad de electrones del medio

tan 20

1 — _Acc(@)
Am? cos 20

tan 20y (x) = (2.69)

De manera inmediata, se puede notar que la expresién se maximiza cuando Acc = Am? cos 26. De
hecho, al retomar la ecuacién (2.32) se puede determinar la expresion de la densidad de electrones
que maximiza (2.69) (denotada por NF)

R _ Am? cos 20 (2.70)
2V2EGr

Esta maximizacién se conoce en la literatura con el nombre de resonancia, y corresponde a la idea

central del efecto MSW [24, 25]. En la regién de resonancia (o simplemente resonancia) el dngulo

de mezcla efectivo toma el valor de 7/4 i.e. la mezcla se vuelve maxima, implicando asi, una igual

probabilidad de medir los dos sabores del neutrino. El paso del neutrino a través de la regién de

resonancia permite la posibilidad de una transicién (total o parcial) entre los dos sabores (si la

regién de resonancia es lo suficientemente amplia).

La Figura 2.1 [18] muestra el comportamiento de un angulo de mezcla efectivo pequeno (ver la
ecuacién (2.69)) con respecto a la densidad de electrones dividido en el nimero de Avogadro. Esta
grafica permite entender que para N, < N el 4ngulo de mezcla efectivo es casi igual al angulo
del vacfo, 0y ~ 0, para N, ~ NI el 4ngulo de mezcla varfa muy rdpidamente con la densidad de
electrones, tomando el valor de 45° en N, = NI e incrementa rapidamente hacia 90° para N, > NE.
Asi mismo, el grafico indica que la tasa de cambio del angulo de mezcla es significativamente mayor
en la regién de resonancia, por lo que, en caso de que ocurran transiciones no adiabaticas entre los

estados de masa, debe ser en esta region.
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Comportamiento del Angulo de Mezcla Efectivo
(3]

=
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Figura 2.1: Comportamiento del angulo de mezcla efectivo 6, en funcién de la densidad de electrones
N, divido por el nimero de Avogadro N4, para Am? = 7 x 1075[eV]?, sin?20 = 1073 y E = 1[MeV].
La linea punteada pasa por el valor de la densidad en la resonancia N (dividido en el ntimero de

Avogadro).

Por otro lado, el comportamiento de las masas cuadradas efectivas en la materia m?%,, y m3,,, vienen

dadas por
1
Mz = 5(7”% +m3 + Aco + Ami,) (2.71)

donde hemos extraido la fase comun de la corriente neutra, pero dejamos explicita la contribucién

de la corriente cargada.

La Figura 2.2 [18] muestra el comportamiento de las masas cuadradas efectivas con respecto a
la densidad de electrones dividido en el nimero de Avogadro. De igual manera, permite ver que la
diferencia efectiva de masas cuadradas Am?, alcanza un valor minimo en la resonancia. Lo anterior,
provoca que los términos no diagonales en (2.45) proporcionales a dfy;/dx sean comparables con
Am?,, o dicho en otras palabras, la aproximacién adiabética puede dejar de ser valida mientras el
neutrino atraviesa la resonancia. Esto lleva nuevamente a la idea de posibles transiciones o saltos

entre los estados de masa en la region de resonancia.

Ademds, permite entender cémo la presencia de la resonancia (para un dngulo de mezcla pequeno)
puede inducir una completa transicion de neutrinos electrénicos a neutrinos muénicos. Si los pardame-
tros de mezcla son tales que N, > NI en el centro del Sol, los neutrinos electrénicos producidos

son casi puramente v, (desde (2.69) se retoma que el angulo de mezcla en el centro del Sol es casi
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Comportamiento de las Masas Efectivas Cuadradas

2
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Figura 2.2: Comportamiento de las masas cuadradas efectivas m3,, (curva de color morado) y m3,,
(curva de color azul) en funcién de la densidad de electrones N, divido por el nimero de Avogadro
Ny, param; =0, Am? =7 x 107%[eV]?, sin?20 = 10~® y E = 1|MeV]. La linea punteada pasa por
el valor de la densidad en la resonancia Nt (dividido en el nimero de Avogadro).

7/2). A medida que el neutrino se propaga a través del Sol, cruza la resonancia en N, = NE donde
se minimiza Am3,. Si la resonancia se cruza adiabéticamente (se desprecian los términos fuera de
la diagonal en el Hamiltoniano de (2.45)) el neutrino se mantiene en el estado v, y escapa del Sol
como v, = sin O, + cos 0y, que para angulos de mezcla pequenos es casi igual a v, dando paso a

una transicion casi total v, — v,,.

2.4.3. Aproximacion no adiabatica

Si v < 1 en una cierta regiéon de la trayectoria del neutrino, se considera que el cruce por la
resonancia es no adiabatico. Lo anterior, se refiere a que el angulo mezcla cambia significativamente
(o bien, que su derivada es considerable) a medida que la probabilidad oscila. Este cambio brusco
en el dngulo genera transiciones entre los estados de masa. Tal como se mencioné en la seccion
anterior, la region de resonancia es justamente donde se generan transiciones entre los estados de
masa, por esto, dicha parte de la trayectoria es la que contempla la condicién v $ 1 (formalmente
se dice que el neutrino evoluciona cruzando no adiabaticamente la resonancia). Por ello, se debe
considerar explicitamente la funcion de la densidad de electrones en el medio, ya que la regién de

resonancia queda determinada por esta funcién.
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Observacién. Si bien, todos los célculos que se han realizado consideran la aproximacion del limite
ultrarelativista t & x, para este caso se pierde un poco el sentido fisico de la posicién y la densidad

en dicha posicién, por lo que, se retomara la ecuacion de evolucién en un sentido temporal.

Para tener consistencia con los desarrollos de la referencia [26], se invertirdn los autovalores
del Hamiltoniano en la base de sabor (2.38) (evidentemente, no varian los resultados previamente

obtenidos), por lo que la evolucién adiabdtica de los estados de masa viene dada por

exp{—i/t %dt} 1) (2.72)

exp{z’ t%dt} ) (2.73)

Ahora bien, el truco a la hora de calcular la aproximacién no adiabatica recae en utilizar los estados
de la evolucién adiabética como una nueva base, para la regiéon donde no ocurren transiciones (lejos
de la resonancia). A medida que el neutrino pasa por la resonancia, los estados adiabaticos se
mezclan, pero cuando se aleja de esta region, el estado puede ser escrito como una combinacién
lineal de las evoluciones adiabaticas. Luego, un estado base producido en un tiempo t, que pasa a

través de la resonancia en un tiempo t,, y es detectado en un tiempo ¢’ queda descrito por

[P AmE (¢ Y Am3,(t Y Am3,(t
exp{—z/ #Udt} l11) —>a1exp{—z/t #()dt} |V1>—|—a26xp{l/t #()dt} |9

T T

(2.74)

[P AmE(t . T Am2,(t . T AmE,(t
exp{z/ #()dt} lve) — —aj exp{—z /tr %()dt} 1) + aj exp{z/tr %()dt} 1)
(2.75)

. . 2 2 :
donde a; y ay son nimeros complejos, y cumplen |a;|” 4 |as|” = 1. Los factores de fase se seleccio-
nan de tal manera que los coeficientes a; y as son caracteristicos de la transicion en la regién de

resonancia y no se relacionan con los puntos de produccién y deteccién del neutrino.

Luego, el célculo de la amplitud de supervivencia (después de pasar por la resonancia) resulta
analogo a lo realizado en la aproximacién adiabética (salvo que ahora se considera la combinacién
lineal de las evoluciones de los estados de masa), quedando asi

[ Ami, (1) " Am, (1)
Ay, = As(t) exp{—z/tT Tdt + Ay(t) exp z/t Tdt (2.76)

T
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con

Ay (t) = cos by [alcoseM(t)exp{i twdt}—a;smew)exp{—i /t t Mdt}] (2.77)

. 4FE . 4E
t 2 t 2
A (t) = cos bty [aacoseM(t) exp{i/ A”Z—Zf(wczt} + a’ sin O (1) exp{—z‘/ Aﬂi—%(t)dt}] (2.78)
tr tr

De esta manera, la probabilidad de supervivencia viene dada por

Ay (1) exp{—i/t %dt} + As(t) exp{i/t %dt}] (2.79)

r

Pue—n/e =

Desarrollando el cuadrado

2

Y Am3,(t
Py = [AL0)] + | As(t)2 + 2| A () Ao (1) cos [/ TZ—M()dt +Q
tr

" (2.80)

donde Q = arg(AjAs). El resultado anterior puede ser promediado sobre el punto de deteccién

" Ami, (1)

1 1
P, ==-+= (|a1|2 — ]a2|2) cos 20y cos 20 — |ajas| sin 20, cos 26 cos
: 2" 2 . AE

dt + w} (2.81)
donde w = arg(ajas). El término que contiene la integral corresponde a la parte oscilatoria de la
probabilidad. Finalmente, se promedia sobre el punto de produccion, quedando asi

plon Abiabatic % + (% — Phop) cos 29](\? cos 26 (2.82)
donde se ha definido Py, = |as|” (utilizando la condicién inicial |a; | +|as|* = 1), lo cual corresponde
a la probabilidad de salto (o transicién) de los estados de masa mientras el neutrino atraviesa la
region de resonancia. Evidentemente, la expresion de la probabilidad de salto va a depender del
tipo de densidad por la que esté pasando el neutrino. Ademas, si la densidad es lo suficiente suave
como para no generar una transicién entre los estados de masa, la probabilidad de salto se hace 0,
recobrando asi la expresién adiabética (2.67).

Una forma general de escribir la probabilidad de salto (en términos del tipo de densidad y del
pardmetro de adiabaticidad en la resonancia) viene dada por [18, 29, 22, 30, 23]

oxp{ — "4} — exp{ —7257 }

Phop = - (2.83)
’ 1 _eXp{_2sZ§7Fe
donde yg corresponde al parametro de adiabaticidad en la resonancia
Am? Am?sin? 26
R M (2.84)

~ 4B[d0y(x)/dz] |,_, ~ 2Ecos26|d InN,/dz]
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Tabla 2.1: Comportamiento de parametro F para los perfiles de densidad mas usuales en el cédlculo

de las probabilidades de salto en la evoluciéon no adiabética de neutrinos en materia.

Perfil de Densidad Parametro F Referencias
N, x x 1 [26, 19, 31, 28, 12, 23]
N, x 1/z (1 —tan?6)?/(1 + tan?0) 23]
N, x e™™ 1 —tan?0 [29, 22, 30, 31, 34, 21,
20, 23, 12]

y el pardmetro F' depende de la forma de la densidad de neutrinos en el medio [18]. La Tabla 2.1
resume el comportamiento del parametro F' para los tipos de densidades mas usuales:

Por otro lado, existe el llamado limite extremadamente no adiabatico, el cual ocurre cuando el

parametro de adiabaticidad en la resonancia es muy pequeno yg < 1, cumpliéndose la condicién

P,EZ;’«D ~ cos® 0 (2.85)

Al considerar un neutrino producido en un medio muy denso, en donde cos 26](\? ~ —1, la probabi-

lidad de supervivencia promedio (desde la ecuacién (2.82)) viene dada por

Ve—rVe

_ 1
POR< ~ 1 3 sin? 26 (2.86)

donde se recupera la probabilidad de supervivencia en el vacio. Lo anterior, se debe a que el
neutrino electrénico (producido casi puramente v37) pasa por una resonancia que no alcanza a
generar transiciones en el sabor (por la rdpida variacién de la densidad).

Por tltimo, es importante mencionar que la aplicacion mas importante del efecto MSW es en la

transicion de sabores de los neutrinos que se producen y propagan al interior del Sol.
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Capitulo 3

Resolucion del problema
de los neutrinos solares

3.1. Cadena pp en flujo de neutrinos solares

Al interior del Sol se generan reacciones termonucleares, por lo que, no es de sorprender que sea
una fuente abundante de neutrinos. El Modelo Solar Estandar (o por sus siglas en inglés SSM) ha
sido un éxito a la hora de describir la composicién y las energias de reacciones al interior del Sol.
Ademas, el SSM entrega una detallada descripcion sobre el comportamiento del flujo de los neutrinos
solares. Las reacciones que generan los neutrinos ocurren a través de dos procesos principales, la
cadena pp [5] y el ciclo CNO.

La cadena pp parte desde la fusién de dos nicleos de hidrégeno *H a deuterio 2H, liberando un

positréon y un neutrino electrénico
'H + 'H— 2H + e" + v, (liberando una energfa de 0,42[MeV]) (3.1)

Los neutrinos que surgen de esta reaccion portan energias menores a 0,42[MeV]. Por otro lado, el
positron de la reaccion se aniquila con un electréon y se liberan dos fotones

e” + e — 2y (liberando una energfa de 1,02[MeV]) (3.2)
Luego, el deuterio 2H se puede fusionar con un hidrégeno *H para producir un isétopo de *He

H + 'H— *He + ~ (liberando una energia de 5,49[MeV]) (3.3)
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A partir de aqui, la reaccion se subdivide en tres distintas ramas que resultan en la produccién de
un nticleo de “He. En la cadena pp I (con una frecuencia del 91 %) se fusionan dos nicleos de *He

*He + *He — *He + 'H + 'H (liberando una energia de 12,86[MeV]) (3.4)

En la cadena pp IT (con una frecuencia del 9 %) reacciona un niicleo de *He producido en pp I

He + *He — "Be + ~ (3.5)
Be + e — Li + 1, (3.6)
i + 'H— *He + *He (3.7)

El 90 % de los neutrinos que se producen en pp IT poseen energias de 0,861[MeV], mientras que el
10 % restante, poseen energias de 0,383[MeV]. Esto se debe a que el Li-7 formado puede quedar en
su estado basico o en un nivel excitado, que decae después emitiendo un gamma.

En la cadena pp III (con una frecuencia del 0.1 %) reacciona el Helio-3 con Helio-4 como en pp II,
pero el Be-7 captura un protén para formar Boro-8

*He + *He — "Be + ~ (3.8)
Be + '"H— °B + ~ (3.9)
B — ®Be + " + 1, (3.10)

*Be — “‘He + *He (3.11)

Evidentemente, esta cadena no es la principal fuente de neutrinos solares, pero resulta muy impor-
tante, ya que estas reacciones producen neutrinos més energéticos (mayores a 10[MeV]).

Por 1ltimo, resulta importante mencionar la reacciéon pep. Esta reaccion es muy poco frecuente en
comparacion a pp (casi 1:400), ya que consta de la interaccién simultdanea entre tres particulas. La
reaccion pep (o reaccién protén-electrén-protén) produce neutrinos con energias de 1,44]MeV] (mas
energéticos en comparacién a pp).

Teniendo en cuenta todas las reacciones de la cadena pp, se puede estimar el flujo de neutrinos.
Para esto, se divide la luminosidad solar con la energia liberada en la produccién de los neutrinos,

con ello, el flujo de neutrinos solares que llega a la Tierra por la cadena pp es de aproximadamente
6 x 10'%cm2s71].
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3.2. Problema en la deteccion de neutrinos solares

Tal como se mencioné en el primer capitulo, uno de los primeros experimentos que buscaba
medir el flujo de neutrinos solares, fue el que llevé a cabo Raymond Davis Jr. en la mina de
Homestake en los anos 1960. Por medio de la reaccién de v, + 37Cl se obtenia 37Ar™ + e~ y se
media la cantidad argén producido, y con ello se podia deducir la cantidad de neutrinos solares que
habian sido detectados. Desde un comienzo, se observé un déficit de casi un tercio respecto al valor
esperado. Este evento fue conocido como el problema de los neutrinos solares. En la Tabla 3.1 se
encuentra un resumen de los datos medidos en Homestake y en experimentos posteriores donde ain
se mantenia un déficit entre los valores experimentales y el modelo tedrico (a excepcién del ultimo

experimento que midié el flujo total de neutrinos solares):

Tabla 3.1: Resumen de los experimentos Homestake, SAGE, GALLEX + GNO, Super-Kamiokande
y SNO en la forma de deteccién y comparacién entre los valores tedricos y experimentales en el
marco de la deteccién de neutrinos solares. La unidad SNU (Solar Neutrino Unit) corresponde a

una captura por segundo por cada 103 4tomos de blanco.

Experimento Forma de Deteccién Valor Tedrico Valor Experimental
Homestake][7] Vet 3TCl— e+ TAr+ | 846705 SNU [27] | 2,56 £0,16 0,16 SNU [15]
SAGE[2] ve+ "Ga — e+ MGe | 1279735 SNU [27] 65,475,075 SNU [3]
GALLEX + GNO[7] | v.+ ™Ga— e+ "Ge | 127,935 SNU[27] 69,3 44,1 £3,6 SNU [§]
Super- Vet e — v, +e (5,46 £ 0,66) x (2,345 + 0,014 4+ 0,036) x
Kamiokande[16] 10%[cm 2571 [35] 10%[cm—2s71] [4]
SNO+SK|[17] Miiltiples Reacciones (5,46 + 0,66) x (5,25 £ 0,167013) x
10%[cm 2571 [35] 10%[cm—2s71] [6]

La solucién al problema de los neutrinos solares viene de considerar que los neutrinos poseen masa.
Lo anterior, implica que los neutrinos transicionan (oscilan) de sabor a medida que se propagan,
por lo que es esperable que la cantidad de neutrinos electrénicos producidos al interior del Sol sea
diferente en comparacion a la detectada en la Tierra. Ademas, la solucién debe contemplar el efecto
de la interaccién de los neutrinos con la materia solar, ya que esta interaccion genera cambios en las
probabilidades de llegada de los neutrinos a la Tierra, por medio del mecanismo MSW [24, 25]. De
esta manera, los datos se ajustan exitosamente a la teoria, y se modelan por medio de una evoluciéon

adiabdtica al interior del Sol (lo que sera demostrado en la siguiente seccién).
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3.3. Explicaciéon de los datos de neutrinos solares usando

oscilaciones y efecto MSW

Los neutrinos solares son producidos en el niicleo del Sol, donde la densidad de electrones es
alrededor de 10~ "[MeV?]. Para las reacciones de la cadena pp, la ramificacion de pp II y la reaccién
pep los neutrinos producidos poseen energias no superiores a los 2[MeV], por lo que se conocen como
“neutrinos de bajas energias”. Por otro lado, los neutrinos producidos por la ramificacién de pp I11
poseen energias cercanas a los 10[MeV], por ello, se conocen como “neutrinos de altas energias”. La
Tabla 3.2 detalla los datos de deteccion, energia, probabilidad de supervivencia y tipo de detector
para neutrinos formados a partir de los distintos procesos:

Tabla 3.2: Resumen de deteccion, energia, probabilidad de supervivencia y tipo de error para neu-
trinos generados en las reacciones pp, ‘Be, pep y B.

Reaccion Detector Energia[MeV] P, .. Tipo de Error
pp Borexino ~ 0,39 0,57 £ 0,10 Experimental
Be Borexino 0,862 0,54 & 0,05 Tebrico
pep Borexino 1,44 0,42 £0,11 Experimental
8B SNO ~ 7,40 0,35 + 0,09 Experimental
B SNO ~ 8,00 0,34 + 0,08 Experimental
B SNO ~ 9,50 0,33 £+ 0,09 Experimental
B SNO+SK ~ 10,0 0,33 + 0,02 Experimental

Por su parte, la Figura 3.1 muestra una grafica de los datos experimentales de la probabilidad de
supervivencia electrénica P, ,,, en funcién de las energias F[MeV] con las que se producen los
neutrinos solares.
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Comportamiento Experimental de la Probabilidad de Supervivencia

P
1.0
0.8

0.6

*B

Rt

0.5 1 5 10

Figura 3.1: Comportamiento de los datos experimentales de la probabilidad de supervivencia
electrénica P, _,,. en funcién de las energias F[MeV] (contando de izquierda a derecha) para neu-
trinos producidos en reacciones pp, "'Be, pep y ®B (tiltimos cuatro puntos). Los datos se encuentran
especificados en la Tabla 3.2

En primera instancia, se supondra que el neutrino cruza no adiabaticamente la resonancia (ini-
cialmente se desconoce la forma de evolucién del neutrino), por lo que, la forma de evolucién de los
datos en la Figura 3.1 se deberia modelar en base a la ecuacién (2.82). La Figura 3.2 es una grafica
del comportamiento de las probabilidades de supervivencia versus las energias de los neutrinos. En
el caso de un angulo de mezcla relativamente pequerio, sin® 20 = 0,005 y tres posibles valores para
la diferencia cuadrada de masa Am? = 7,4 x 10716[MeV?], 7,4 x 10717 [MeV?] y 7,4 x 107 ¥[MeV?].

La grafica de la Figura 3.2 muestra que para neutrinos de bajas de energias la probabilidad de
supervivencia es uno. Esto se debe a que los neutrinos de baja energia no cruzan la resonancia.
Para energias mas altas, los neutrinos producidos cruzan la resonancia en algiin punto antes de salir
del Sol, por lo que, el neutrino electrénico producido llega a la tierra como neutrino muoénico. Por
otro lado, para energias aiin mas grandes, la probabilidad de supervivencia vuelve a subir debido a
las transiciones al cruzar la resonancia. Es importante notar que para valores mayores de Am?, la
energia donde comienza la transicion (los valores donde aumenta la probabilidad de supervivencia)
es también mayor. La no adiabaticidad aparece a altas energias porque para esos casos la longitud

de onda de oscilacién se hace mayor, y llega a ser comparable al largo caracteristico L¢.
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El hecho de que las probabilidades de supervivencia decrezcan a altas energias, permite concluir
que el cruce de la resonancia es adiabatico.

Comportamiento de la Probabilidad de Supervivencia (sin2 20= 0.005)
f); :\i?,, Abiabatic

10

08

Am?=7.4x10~"[MeV?]

06F
— AM?=7.4x10""T[MeV?]

— Am?=7.4x10-"8[MeV?]
04F

| /
: . ! L E[MeV]
100

0.0 1 1 1
0.1 05 1 5 10 50

PNonAbiabatic

PO (descrita

Figura 3.2: Graficos tedricos de la probabilidad de supervivencia electrénica
por la expresién (2.82)) en funcién de las energias E[MeV] de neutrinos, para los valores N,(0) =
5,1 x 107" [MeV?], G = 1,166 x 10711 [MeV?], sin? 20 = 0,005, Am? = 7,4 x 10~'°[MeV?] (para
la grafica color cian), Am? = 7,4 x 107" [MeV?] (para la gréfica color morado) y Am? = 7,4 x

10~'8[MeV?] (para la gréfica color café).

Es necesario resaltar el hecho de que la caida de las probabilidades en la Figura 3.1 es menos
pronunciada en comparacién a la caida de la Figura 3.2. Lo anterior, permite concluir que sin? 26
debe ser mucho mas grande que 0,005. Es por esto, que la Figura 4.3 describe el comportamiento
de las probabilidades de supervivencia versus las energias de los neutrinos, considerando un angulo
de mezcla sin® 20 = 0,3 y tres posibles valores para la diferencia cuadrada de masa Am? = 7,4 x
1071[MeV?], 7,4 x 10717 [MeV?] y 7,4 x 1078 [MeV?].

Aun cuando la caida de las probabilidades para sin?20 = 0,3 es mucho menos pronunciada que
en el grifico de sin®20 = 0,005, sigue sin ser suficiente para ajustarse a los datos de la Figura
3.1. De todas maneras, la Figura 3.3 es 1til para darse cuenta que las transiciones adiabaticas
con angulos relativamente grandes no transforman completamente los neutrinos electrénicos en
neutrinos muonicos, dicho en otras palabras, la probabilidad de supervivencia luego de pasar por la

resonancia no es cero.
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Comportamiento de la Probabilidad de Supervivencia (sin2 26= 0.3)
P, .

101

08

Am?=7.4x107"5[MeV?]
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— Am?=7.4x10"""[MeV?]
— AmM?=7.4x107"*[MeV?]
04r
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T R A R
Figura 3.3: Graficos tedricos de la probabilidad de supervivencia electrénica en funcién de las
energias E[MeV] de neutrinos, para los valores N,(0) = 5,1 x 107" [MeV?], Gr = 1,166 x
107" [MeV 2], sin?20 = 0,3, Am?> = 7,4 x 107'|MeV?] (para la gréifica color cian), Am? =
7,4 x 107" [MeV?] (para la grafica color morado) y Am? = 7,4 x 107'¥[MeV?| (para la grafica
color café).

Evidentemente, los datos de la Figura 3.3 requieren que el pardmetro sin? 260 sea mucho mayor a
0,3. El valor méas acertado para sin®26 es 0,85 (en las referencias se suele llamar gran angulo de
mezcla). Ademas, el valor de Am? que mejor se ajusta a los datos corresponde a 7,4 x 10717 [MeV?].
La Figura 3.4 describe el comportamiento de las probabilidades de supervivencia versus las energias
de los neutrinos, y a su vez, permite corroborar los pardmetros sin? 20 y Am? que mejor se ajustan
a los datos experimentales.

Finalmente, la Figura 3.5 describe el comportamiento teérico de las probabilidades de supervi-

vencia adiabdticas versus las energias de los neutrinos, y se ajusta a los datos experimentales de la
Tabla 4.1.
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Comportamiento de la Probabilidad de Supervivencia (sin2 268= OABS)
f)
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Figura 3.4: Gréficos tedricos de la probabilidad de supervivencia electrénica en funcion de la energia
E[MeV], para los valores N.(0) = 5,1 x 1077[MeV?], G = 1,166 x 107" [MeV 2], sin?260 = 0,85.
Los puntos corresponden a los datos experimentales de la Tabla 4.1.

Comportamiento de la Probabilidad de Supervivencia para Neutrinos Solares
pAviabatic

[
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06 pp
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001 ! 1 ‘ ‘ E[MeV)
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Figura 3.5: Grafico tedrico de la probabilidad de supervivencia adiabatica de los neutrinos Solares.
La gréafica tedrica utiliza los pardmetros de la solucién del gran angulo de mezcla (sin?20 = 0,85 y
Am? =74 x 107'"[MeV?]). Los puntos (datos experimentales Tabla 4.1) corresponden a neutrinos
producidos en reacciones pp, "Be, pep y ®B (ultimos cuatro puntos).
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Capitulo 4

Conclusion

Este trabajo desarrolla la explicacién del problema de los neutrinos solares. Dicho problema
consistia en que los experimentos mostraban un déficit del flujo de neutrinos solares (de sabor
electrénico) respecto al flujo tedrico esperado. En busca de una solucién, se determinaron las pro-
babilidades de supervivencia y transicion contemplando inicamente la propagacion del neutrino a
través del vacio. La solucion anterior no fue suficiente para explicar lo observado, ya que segin
el SSM, los neutrinos son producidos en el interior del Sol. En base a esto, se agrega un término
asociado a la interaccién débil de los neutrinos con la materia solar en el calculo de las probabilida-
des. Este mecanismo es conocido como efecto MSW, y explica que surgen transiciones de v, — v,

(dependientes de las energias) a medida que el neutrino se propaga a través del Sol.

Por su parte, el efecto MSW admite principalmente dos tipos de aproximaciones para la evolucion
de los neutrinos. La primera, se conoce como aproximacion adiabatica, y ocurre cuando el neutrino
se propaga a través de medios que varian suavemente en su densidad de electrones, por lo que no
generan transiciones entre estados de masa. La segunda, se conoce como aproximacion no adiabatica,
y ocurre cuando el neutrino se propaga a través de medios en que la densidad varia bruscamente,
generando transiciones entre los estados de masa. Estas dos aproximaciones son validas en el marco
de MSW, pero difieren del tipo de medio que describen. Los experimentos son consistentes con
la forma de evolucién adiabética con pardmetros de oscilacién sin?20 = 0,85 y Am? = 7.4 x
107" [MeV?]. La Figura 4.5 es una gréfica de las probabilidades tedricas, que se ajusta exitosamente

a los datos de los experimentos de neutrinos solares [1, 9, 14, 13, 17].
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Apéndice A
Hamiltoniano en la base de Sabor

Para expresar el Hamiltoniano en la base de sabor debemos, se debe resolver la siguiente expresién
Hy = UH,U" + A (A1)
Reemplazando las matrices de mezcla, el hamiltoniano diagonal y la matriz de interaccién
L B 1 S | G R ) B
Notar que las energias (E; y E;) se pueden expresar por

AE
Fi=F— —
2
AE
Ey=F+ —
2
donde
__E1+E2
2
AE:EQ—El
Asi

H. — cosf sinf E— % 0 cosf) —sinf N A, O
7\ Zsinf cosf 0 E + % sinf cos@ 0 O
[ cosf sinf E 0 L % 0 cosf —sinf n A, 0
~ \—sinf cosd 0 E 0 % sinf cos6 0 0
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_ AE
= E[UIU"] + -

U—lOUT
0 1

N A, O
0 O
Notar que la matriz U es ortogonal, quedando lo siguiente
7 cosf sind 10 cosf@ —sinf _ B cosf sinf cosf@ —sinf _ B 10
—sinf cos@ 01 sinf cosf | —sinf cosf sinf cosf | 01

Luego
_ (1 0 AFE -1 0 A 0
H. = FE —_— U UT ¢ A3
F (0 1>+2 (0 1) +<0 0) (4.:3)

Desarrollando el tercer término de la expresion anterior

ACCO_ACCIO+ACC 1 0
o o/ 2 \o 1 2 \o -1

Reemplazando la nueva expresién de la matriz de interaccién

(1 0\ A./[1 0\ AE -1 0 A. (1 0
H:E CC —U UT CC
F (0 1>+2<0 1>+2 (0 1) +2<0 —1)

El primer y segundo término generan una fase global, por lo que, pueden ser despreciados
-1 0 A 1 0
U U’ + == A4
< 0 1) * 2 (0 —1> (A.4)
AFE [ —cosf sinf cosf) —sinf Ao (1 0
Hp=—-1| . . —-
2 sinf  cosf sinf  cos6 2 \0 -1

_AE —cos?0 +sin’f  2sinfcosb Ao (1 0
2 2sin 0 cos 0 cos? 6 — sin? 6 2 \0 -1

_AE

Hp 5

Desarrollando

Al aplicar identidades trigonométricas y sumando las matrices

H, — ﬁ (— cos 20 sm20> N Ao <1 0 ) (A5)

2 sin20  cos 260 2 \0 -1
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Expandiendo las energias (F; y Es) por Taylor

2

E1=E+O+ﬁ+0[mﬂzE+m—% (A.6)
2F 2F
E2:E+O+@+O[m§}~E—I—@ (A7)
2F 2F
eso m2 m? miZ—m? Am?
AE:EQ—E1:E+2—E2—<E+2—E1>: 22E L= e (A.8)
Asi

. — Am? [ —cos20 sin26 +ACC 1 0) 1 —Am?cos20 Am?sin 20 n Ao (1 0
PTOUE | sin20 cos26 2 \0 —1) 4E\ Am?sin20 Am?cos 26 2 \0 -1
Finalmente, se obtiene el Hamiltoniano en la base de sabor de la referencia [18]

1 (—Am2 cos 20 + A,. Am? sin 26 )
Hp

AR Am? sin 26 Am? cos 20 — A,.
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Apéndice B

Hamiltoniano en la base de Sabor en
términos de los angulos de mezcla en la
materia (o efectivos)

Para diagonalizar el Hamiltoniano en la base de sabor, se debe tener en cuenta la transformacion
ortogonal para matrices de la forma

Hp = UyH, UL, (B.1)

Tomando la matriz de mezcla con una parametrizacién de una matriz de rotacién (con parametros

variables asociados a la materia)
U, — ( cosOy(z) sin HM(:E)> (B.2)

—sinfy(x) cosby(x)

Esto, permite escribir la relacién
UL H-Uy =Hy, (B.3)

Donde H); se arma en base a los autovalores de Hp, y U); se arma en base a los autovectores de
Hp. Primero, se calculan los autovalores de Hp

det(HFr — X)) =0 (B.4)
Asi
1 |[—Am?cos20+ A, — N Am? sin 260
R 2 . 2 — 0 (B5)
4F Am=sin 20 Am=cos20 — A.. — A
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Realizando un cambio de variable de la forma
a=—Am?cos20 + A, (B.6)

b = Am?sin 20 (B.7)

Reemplazando en la expresion del determinante

1 la— M\ b

Resolviendo el determinante )
5 [(a=X)(—a—X) =] =0

Despejando A

A ==EVa?+ b?

Reemplazando con las expresiones para a y b

A =+ (—Am2cos 20 + A.)? + (Am?2sin 20)2

La referencia [18] define toda la expresién de la raiz como la diferencia efectiva de masa al cuadrado

Am?, = /(= Am?2 cos 20 + A..)? 4+ (Am?2 sin 20)? (B.8)
Asi, se puede armar la matriz Hy; (reincorporando el factor 1/4F)

1
H), = Edz’ag(—Am?w, Am3,)

Antes de armar las matrices Uy, y UZ,, se debe notar que debido a la parametrizacién que se est4
considerando, la suma de cada componente cuadrado de cada autovector debe ser 1, por ejemplo,

si V; es el primer autovector y sus componentes son vy y v, entonces vf + v% =1.

Al plantear la ecuacion de los autovectores
(Hp — M)V, =0 (B.9)

Donde \; es el primer autovalor (que en este caso serd tomado como —Am3,) y V; es el primer
autovector (de componentes v; y vs), quedando asi

1 [—Am?cos20+ A Am? sin 26 10 o 0
— o — [—Am? = B.10
AF ( Am? sin 26 Am? cos 260 — ACC> [~ Amy] <O 1> ] (vg 0 ( )
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Al desarrollar la parte izquierda de la expresién
1 [—Am?cos20 + A, + Am3, Am? sin 20 vy (0 (B.11)
4F Am? sin 26 Am?cos20 — A+ Am3, ) \vy ) \0 '

Realizando nuevamente el cambio de variable
a=—Am?cos20 + A.. (B.12)

b = Am?sin 20 (B.13)

La ecuacién (B.11) pasa a verse de la siguiente forma

1 a+ Va2 + b2 b vy (0 . ”—w & vr\ (0
4E b —a++Va®+b? Vg —\o ﬁ % VE“Q'i‘bQ Vs —\o

Multiplicando las matrices
a+\/4aEz+b2 vy + &Ug _ 0

Planteando un sistema de ecuaciones

a-l—\/m b

i atggpe=o
b —a+ Va2 4+ b?
— vg =10
4F 4F

Multiplicando la ecuaciéon de arriba por vy y la de abajo por —uv,

at+va*+b? , b
—

1 + —VU1 = 0

4F 4F
b —a+Vat+b?
—EUﬂ}Q — 1E Uy = 0

Sumando las ecuaciones
a4+ Va2 + b?

—a—l—\/agi—kb2
v
4F

4F

=0

2
Ul_

Separando términos (y simplificando 1/4F)
av? + (\/@2 + b2> v + avy — (\/@2 + b2> vs =0
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Factorizando

a(v +v3) + (\/a2 + b2) (v —v3) =0

Recordar que vy y vy cumplen

2., ,2 _ 2 _ 2
vitvy=1—=0v=1-uv;

Ast
N a+<\/m>(1—v§—v§):0—>a+<\/m)—2(\/m>v§:0

Al despejar v3 de la expresién anterior

o bien
= 1 (—a + 1)
22 \WVa 12

Al reemplazar las expresiones originales de a y b

, , 1 —Am?cos20 + A, 1 —-Am2cos20+ A, 1
(—sinfy ) = = +1| == : + =
2 \ V/(—Am2cos20 + A..)? + (Am? sin 26)2 2 Amy,
(B.14)
Aplicando identidades trigonométricas para (— sin f;,)?
1-— 20
(—sinfy)? = sin® Oy = # (B.15)
Al igualar las expresiones (B.14) y (B.15)
1 cos20y 1—Am?cos20+ A.. 1
i = _ — B.16
2 2 2 Am?, T3 (B.16)
Luego
Am? cos20 — A,
cos 20y = o8 — Am3, cos 20y = Am? cos 20 — A, (B.17)

2
Am3,

Con lo anterior, resulta trivial despejar la expresiéon de sin 26,,, basta con tener en cuenta la siguiente
identidad trigonométrica
cos® 20, + sin? 260, = 1
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Retomando el cambio de variable de a y b

2

cos 20,y = W/ — cos” 20y = pEae (B.18)
Ast ) a? a? 4+ b* — a? v?
sin” 20, =1 — Pir . 2t a2ip (B.19)
Reemplazando con las expresiones para a y b
b Am?sin 260
sin 20y = meemer Am3, sin 20y, = Am? sin 20 (B.20)

Va2 + b2 - Am?,

Finalmente, se obtiene la expresion del Hamiltoniano en la base de sabor en términos de parame-
tros asociados a la materia

Hp

J—— 2 2 i
1 ( Ams3, cos 20y (x) AmMSIHQQM(ZE)) (B.21)

T 4B AmA,sin 20y () Am3, cos 20, ()
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Apéndice C

Hamiltoniano en la base de Sabor en
términos de las derivada del angulo de
mezcla en materia

Primero, se debe considerar la siguiente transformacion para la base
/(/}66 % UM ¢6€
¢8M ¢eu

1 —Am?cos 20 + A, Am? sin 26 U Gee
- 4F Am? sin 260 Am2cos20 — A, ) M Pey

Asi
d
N —
dt Gep
Al operar con Uﬂ por el lado izquierdo
d ) 1 —Am?cos20 + A Am?sin 20 [0)
UT el U ee — _UT cc U ee
Mgy [ M (gbeu) 4F M ( Am?sin 26 Am2cos20 — A, ) Pep
Al reemplazar en (C.3) con la transformacién ortogonal U}, HrU )y,
d b 1 [—Am? 0 o
UT “ U ee _ M ee
MYt [ M (@u) iE ( 0 Amﬁ) (%)
Desarrollando la derivada del lado izquierdo
. d gbee . dUM ¢ee d ¢ee
Uli— (U = iU}, | —— Uy—
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TdUM ¢ee . ¢ee
= iU}, =" ( %)HU U (%) (C.5)

Por ortogonalidad de las matrices U, U,; = I, quedando
¢ee
(C.6)
(%

T d (bee T dUM (bee d
o o (0o)] = (o)

Dado que se trabaja en el marco del limite ultrarelativista

t~x

T - d ¢ee 11T dIJ_M ¢ee i ¢ee
UMz@ [UM <¢eu>] =1Uy, o <¢eu) —de <¢eu>

Para desarrollar el primer término del lado izquierdo, se debe recordar la parametrizacion de las

U, — ( cos Oy () sin@M(:c)> 1)

—sinfy(x) cosby(x)

ur = (cosQM(a:) —sin@M(x)> (C.8)

sinfy(xz)  cosBp(x)
ot @ (| _ (cosbuln) —sinby(x)) [ feogus e (o,
M dx ¢€M sin HM (1’) COs 9M (-’L') —4 Smg:éw(x) dCOSdoxM (=) ¢eu

_(cosbu(z) —sinby(x)) [—sinbu(e) G cosbu(e) G\ (e
= (sin@M(x) cos Oy () ) (— cos Oy (2) LA —sin 6, (z )d0M> <¢w> (C.9)

dx

Entonces

matrices de rotacion

Multiplicando las matrices

7 dUpy (— cos Oy sm@MdeM + sin ;7 cos Oy deM cos GMdOM + sin? 0y, deM )

M - deM d6M Q dsf

—sin® 0y 94 — cos® Oy dgf cos O sin 0 4L — sin 0y cos

Notamos que los términos de la diagonal principal son 0, y los términos fuera de la diagonal dependen

unicamente de las derivadas espaciales del angulo de mezcla efectivo

dU 0 Lu
T M — €T
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o bien

AU { ¢ee (0 L\ (g,
Ut =M — C.11

Con ello, la parte de la devirada en la ecuacién de evolucion temporal viene dada por

T - d Qbee — 0 deM ¢ee gbee
o o ()] (8 ) () )

Reemplazando en la expresion (C.4)

A Pee 1 [(—=Am3, 0 Pee
+i= S C.12
(s B )i (n) - (0 am ) () o

Pasando el factor 1/4F al lado izquierdo e introduciendo las constantes al interior de las matrices

0 4mit) (4, qbee) (—Am% 0 ><¢>
(—4E2% O ) <¢eu> Z <¢eﬂ O Am?w (be,u ( )

Al pasar el primer término del lado izquierdo restando

g (G _ (—Ami 0 ) foéw) [ 0 4B (e
Yz \oe ] T\ 0 Am2, ) \ o 4% 0 en

Finalmente, se obtiene el Hamiltoniano en la base de sabor en términos de las derivadas del angulo

d ¢ee 1 —Am2 —4EldeM ¢ee
@ = e (C.14)
T qbeu ? dz mM qbeu

de mezcla en la materia

43



	Introducción
	Modelo Estándar y la masa de los neutrinos
	Problema de los neutrinos solares

	Formalismo teórico
	Neutrinos como estados de masa y sabor
	Evolución de los estados de sabor en el vacío
	Evolución de los estados de sabor en la materia
	Efecto MSW
	Aproximación adiabática
	Comportamiento del ángulo de mezcla y de los estados de masa
	Aproximación no adiabática


	Resolución del problema  de los neutrinos solares
	Cadena pp en flujo de neutrinos solares
	Problema en la detección de neutrinos solares
	Explicación de los datos de neutrinos solares usando oscilaciones y efecto MSW

	Conclusión
	Bibliografía
	Apéndice Hamiltoniano en la base de Sabor
	Apéndice Hamiltoniano en la base de Sabor en términos de los ángulos de mezcla en la materia (o efectivos)
	Apéndice Hamiltoniano en la base de Sabor en términos de las derivada del ángulo de mezcla en materia

