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UNIVERSIDAD MICHOACANA DE SAN NICOLAS DE HIDALGO

Resumen
Facultad de Cs. Fisico-Matematicas, "Mat. Luis Manuel Rivera Gutiérrez"
Licenciado en Ciencias Fisico-Matematicas

Interacciones de rayos césmicos ultraenérgeticos con neutrinos reliquia de

halos galacticos

por Angelo Martinez

En este trabajo se estudia el potencial de una nueva técnica para explorar las
propiedades de la materia oscura. En particular, se trata de emplear a los rayos cosmi-
cos ultraenergéticos como sondas del espacio intergalactico, en especial, de la materia
oscura en el halo galdctico de la Via Léctea. Asumimos que la materia oscura esté for-
mada totalmente de neutrinos derechos masivos que interaccionan con la materia normal
por medio de nuevas interacciones débiles derechas mediadas por bosones masivos car-
gados PVI%, suponiendo la validez del Modelo Minimo Izquierdo-Derecho. Con la técnica
en cuestién se obtuvieron limites, con diferentes niveles de confianza, sobre la densidad
de neutrinos derechos masivos en el halo de nuestra galaxia para diferentes valores de las
masas de los neutrinos derechos y masas del bosén cargado derecho Wj%t. Los resultados
se confrontan con cotas observacionales sobre la densidad de materia oscura y limites

experimentales sobre las masas de los neutrinos y bosones cargados derechos.

Palabras clave: Fisica de Particulas, Materia Oscura, Neutrinos, Rayos Cdsmicos.
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Abstract

Facultad de Cs. Fisico-Matematicas, "Mat. Luis Manuel Rivera Gutiérrez"
Mathematical Physics Degree

Interactions of ultrahigh energy cosmic ray with relic neutrino in galactic

halos

by Angelo Martinez

In this work, we study the potential of a new technique to explore the dark matter
properties. In particular, we employ the ultra high energies cosmic rays as probes in
the intergalactic space, in this case, we use it to explore the dark matter in the galactic
halo of the Milky Way. We assume the dark matter is formed of right neutrinos and
that interact with the ordinary matter through new weak interactions intermediated by
charged bosons W’f;, assuming the validity of the Minimal Left-Right Model. Using the
technique described we find limits, with various confidence levels, to the right neutrino
density in the galactic halo of the Milky Way using various values of right neutrino mass
and right charged boson mass W}f. The results were compared with the observational
limits to the dark matter density and the experimental limits to the right neutrinos and

right charged boson mass .

Keywords: Cosmic Rays, Dark Matter, Neutrino, Particle Physics.
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Introduccion

Desde sus inicios a mediados del siglo XX, el Modelo Estandar de particulas ha sido una
de las teorias fisicas més exitosas que tenemos. Este éxito se logré gracias al esfuerzo
y las ideas de grandes cientificos como Dirac, Feynman, Glashow, Salam, Weinberg,
etc., que lograron darle forma a lo que parecia un caos a mediados del siglo XX.

Una de las observaciones que no se han podido explicar, ni con la relatividad general,
ni con el Modelo Estandar, es la materia oscura de la cual, actualmente se cree que
constituye el 26.8 % del universo [1]. La constitucion de la materia oscura es un misterio
para la fisica moderna, sin embargo, sabemos que esta ahi gracias a las observaciones
hechas sobre la rotacién de los discos galdcticos [2] y los lentes gravitacionales que esta
genera [3]. En este trabajo nos enfocaremos en uno de los posibles constituyentes de
la materia oscura, los neutrinos estériles.

Como bien se sabe, los neutrinos en el Modelo Estandar constituyen las particulas
mas evasivas en lo que a interacciones se refieren, que sélo interactian débil y gra-
vitacionalmente [4]. Actualmente, los neutrinos son considerados particulas sin masa
en el Modelo Estdndar (ME), aunque esto estd entredicho por los experimentos de
oscilaciones de neutrinos que muestran que existen diferencias en las masas de estos
[5].

Aunque existen restricciones, tanto tedricas como experimentales a las masas de los
neutrinos que impiden que estos sean una componente importante de la materia oscura,
no todas estas son aplicables a los neutrinos estériles, siendo en este caso posible, que
esta clase de neutrinos sean un componente importante de la materia oscura. Queda la
pregunta ; Cudles serfan las caracteristicas de dichas particulas? Las caracteristicas de
los neutrinos estériles se pueden explorar incorporando las llamadas “extensiones left-
right” o “simétricas” al Modelo Estandar actual. Estas extensiones en su nivel mas bajo,
extienden el grupo de simetria ya conocido del modelo electrodébil SU(2);, x U(1)y a
uno de la forma SU(2), x SU(2) g xU (1) p—r, incorporando neutrinos con acoplamientos
derechos y bosones de norma débiles igualmente derechos. Algunas de las caracteristicas
de estos “neutrinos estériles” o “neutrinos derechos” (por el tipo de acoplamiento)
son: estos interaccionan sélo gravitacional y débilmente, aunque no interaccionarian
por medio de las interacciones débiles izquierdas del ME (ni por medio de las otras
interacciones del ME, por eso el nombre de “neutrinos estériles”), inicamente mediante
las interacciones débiles derechas introducidas por la nueva extensién del ME. Otra de
las propiedades de estos neutrinos es que pueden llegar a ser muy masivos gracias al



mecanismo de “see-saw” [6], lo que les permite ser un candidato ideal para la materia
oscura.

En este trabajo, asumiendo que la materia oscura se compone de neutrinos estériles,
daremos restricciones a la densidad de estas particulas en el halo galactico de la Via
Lactea usando diferentes valores para las masas de los neutrinos estériles y la masa de
los bosones de norma Wi . De los valores estimados en este trabajo, trataremos de
encontrar si existe una region del espacio de parametros para la masa de los neutrinos
estériles y de los bosones Wﬁ, que este de acuerdo con los valores observados de ma-
teria oscura y las restricciones de aceleradores a las masas de dichas particulas. Para
esto, calcularemos la seccion eficaz neutrino-nucleén, para después usar rayos césmicos
de ultra altas energias para sondear el espacio, y asi, comparando el espectro de ener-
gia calculado con el medido experimentalmente, poner restricciones a las propiedades
mencionadas.

Otro de los objetivos de esta tesis es la de explorar el potencial de nuevas técnicas para
tratar de imponer restricciones a las propiedades de la materia oscura. En particular,
exploraremos una técnica que ha sido usada para colocar limites sobre invarianza de
Lorentz empleando rayos césmicos [7].

Esta tesis se organiza de la siguiente manera: en el primer capitulo describiremos la
ecuacion de Dirac y sus soluciones, asi como de las técnicas de calculo empleadas pa-
ra encontrar las amplitudes invariantes y secciones eficaces de procesos de dispersion.
Aqui introduciremos las reglas de Feynman. En el segundo capitulo exploraremos un
poco mas a fondo el Modelo Estandar, enfocandonos en las interacciones débiles y en el
neutrino. También presentaremos el lagrangiano de las interacciones débiles cargadas
y neutras. En el tercer capitulo introduciremos la extension minima izquierdo-derecha
del Modelo Estédndar y veremos como es introducido el neutrino derecho (estéril en
el Modelo Estandar) en esta teoria. Ademds, presentaremos el lagrangiano de las in-
teracciones electrodébiles derechas. En el cuarto capitulo abordaremos el tema de la
materia oscura, sus propiedades y algunos candidatos a materia oscura, finalmente,
hablaremos de manera breve acerca de los rayos césmicos, ya que seran usados como
técnica para estudiar la materia oscura.Tambien hablaremos del telescopio Pierre Au-
ger. Usando las herramientas del capitulo 1, 2 y 3, haremos el calculo formal, en el
capitulo 5, de la seccién eficaz para diferentes procesos de dispersion neutrino estéril —
quark (antiquark). Ademés, mostraremos como calcular la seccion eficaz total neutrino
estéril — proton y derivaremos las restricciones cinematicas respectivas. En el capitulo
6, discutiremos la técnica que se usara para tratar de estudiar las propiedades de la
materia oscura, la cual estd basada en el estudio de la atenuacién de rayos coésmicos
ultraenergaticos como consecuencia de su posible interacciéon con el halo de materia
oscura de nuestra galaxia. En el capitulo 7 se presentaran los resultados de los cdlculos
de la seccién 5, se obtendran las restricciones a las masas de los neutrinos estériles y
a las masas de los bosones cargados derechos Wﬁf, ademas, los limites a la densidad
de neutrinos estériles en el halo de materia oscura de nuestra galaxia, para la cual



la presente técnica es sensible. Al final de este capitulo se mostrara una breve discu-
sion acerca de los resultados. Para terminar, en el capitulo 8 se daran a conocer las
conclusiones de este trabajo.






1 Mecanica cuantica relativista

1.1. Ecuacion de Dirac

Una de las ecuaciones més importantes de la fisica moderna es sin duda la ecuacion
de Dirac, ésta ecuacién nos permite describir el comportamiento cuantico-relativista
de los fermiones con espin % Los neutrinos al ser particulas con espin %, también son
descritos por esta ecuacion.

Después del éxito de la ecuacion de Schrodinger, los fisicos enfocaron sus esfuerzos en
encontrar una ecuacién que describiera las particulas relativistas (i.e. particulas alta-
mente energéticas), para esto, era necesario encontrar una ecuacién que fuera compati-
ble con la relatividad especial de Einstein. Como resultado de esta btisqueda surgieron
la ecuacién de Klein-Gordon (que describe particulas con espin 0) y la ecuacién de
Dirac.

Uno de los métodos para obtener la ecuacion de Dirac parte de la relacion entre la
energia y el momento relativista E? — p? = m? que en forma cuadrimensional es

P —m? =0, (L.1)

noétese que se estd usando la convencién de suma de Einstein y las cantidades estan
dadas en unidades naturales, esto es, fi,c = 1. Ahora se “‘factoriza” (1.1),

P'pu —m? = (B%pr + m)(v'pr —m) =0, (1.2)

donde 3% y 4 son ocho coeficientes a determinar. Expandiendo el lado derecho de
(1.2) obtenemos

657)\]7,‘{}7/\ o m(ﬂn - Pyﬁ)pn - m2 =0.

Como nosotros no queremos términos lineales en p, (esto con el objeto de no tener
soluciones con energias negativas), elegimos % = ~". Finalmente, pedimos que los
coeficientes 7" cumplan

PPy = BV pupa,

lo anterior permite recuperar la ecuacion (1.1).
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Expandiendo la expresion anterior se obtiene

") = ()" = ") = (°)* =(1")*(po) + () *(p1)* + (7*)*(p2)* + (7°)*(ps)?

+ (V7 + 4y )p0p1+(77 + 727 pop2
+ (707 +7 Y)pops + (V' + ¥ )pipe
+ (' ")

v+ P s + (79 + %9 )paps.
Por inspeccién se puede ver que, en general, no existen niimeros complejos que hagan
que esta igualdad se cumpla (aunque hagamos (7°)> = 1y (v1)? = (7?)? = (%)% = —1,
no hay forma de deshacerse de los términos cruzados en este caso). Una forma de que

se cumpla la igualdad anterior es pedir que las constantes 7" ahora sean matrices y
cumplan con las siguientes propiedades:

Yy A" =0, parap v, (1.3)

o0, equivalentemente,
{7} = 29", (1.4)

donde g"es la métrica de Minkowski y las llaves representan el anticonmutador. Ex-
plicitamente estas matrices gamma, como se las conoce, tienen la forma siguiente en
la representacion de Dirac (también llamada representacién de Bjorken-Drell):

I 0 0 o
0 K :
7—(0 j>,'y—< i 0>,z 1,2,3, (1.5)

donde I es la matriz identidad 2 x 2 y o' son las matrices de Pauli

1 01 2 O_Z 3 1 O
UZ(lO)’O:(@' O),U:<0 _1>. (1.6)

Finalmente, para obtener la ecuacién de Dirac se toma cualquiera de los “factores”
que ocupan la parte central de la relacién (1.2) y se iguala a cero. Por convencion se
utiliza:

(v*pu —m) =0. (1.7)

Ahora para cuantizar el sistema hacemos la sustitucion p, — ih0,, y dejamos que actie
sobre una funcién de onda :

(170, — m)> = 0, (18)



1.2 Soluciones de la ecuacién de Dirac

que es la ecuacion de Dirac. Notese que en este caso la funcion de onda 1) posee cuatro

componentes:

U

(C5

Y3 |’
(on

Y =

a estos objetos se les da el nombre de espinores.

1.2. Soluciones de la ecuacion de Dirac

Siguiendo con nuestro desarrollo, procederemos a encontrar las soluciones de la ecua-
ci6n de Dirac (1.8) . Para esto, primero consideremos el caso en donde ¢ es indepen-

diente de la posicion, esto es:

o0 _ v _ov_

oxr Oy 0z ’
Con esto la ecuacién (1.8) se reduce a :

(i7°9y — m)y = 0,

(1 0 JpaOt \ YA
Lo =1 dop/ot | — "\ i )

o bien

donde

De esta manera nos quedan las ecuaciones

i—agpA = mey _2,8303 = my
at A? at B)

cuyas soluciones son:

alt) =@a(0)e™™,  ©p(t) = pp(0)e™.

(1.9)

(1.10)

(1.11)

(1.12)

(1.13)

(1.14)
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Como 7 esta formado por cuatro componentes, entonces la ecuacién de Dirac admite
cuatro soluciones independientes, que satisfacen (1.14), estas son:
0
—imt
) ¢2 =e€

Py =e ™ (1.15)

o O =

ws — eimt 72/}4 — eimt

(1.16)

O—R OO OO o
— o O O

La interpretaciéon moderna de éstas soluciones es la siguiente: las soluciones (1.15) re-
presentan particulas con energias positivas y la soluciones (1.16) particulas con energia
negativa (o antiparticulas con energia positiva). Cada una estd compuesta por un espi-
nor de dos componentes que representan fermiones (particulas con espin %) Por otra
parte, las dos soluciones independientes (1.15) y (1.16) describen particulas con espin
1 (hacia arriba) y espin —3 (hacia abajo), respectivamente.

Para obtener la soluciones a la ecuacion de Dirac para particulas con ?7&0, proponemos
soluciones de onda plana,

U(@) = Ae™"Pu(p), (1.17)
t E L
donde z, = =] Pt = p y A es una constante de normalizacién. Introdu-
ciendo (1.17) en la ecuacién de Dirac (1.8) obtenemos

Atpue” Py — Ame Py = 0, (1.18)

o bien;
(v'pp —m)u = 0. (1.19)

A la ecuacién anterior se le conoce como “ecuacion de Dirac en el espacio de momentos”.
Noétese que si ¢ dada por (1.17) satisface la ecuacién (1.19), entonces también cumple
con la ecuacion (1.8).

Ahora
E—m —p-o Ua
‘LL —_— = =
(v'pu = m)u (ﬁ-a —E—m)(uB> 0,

de donde obtenemos el sistema de ecuaciones

—).o_
A :;— —up, (1.20)
p-o
- . 1.21
up =g (1.21)



1.2 Soluciones de la ecuacién de Dirac

Desarrollando p'- o se obtiene

Pz + Zpy) —Pz

(7o) = ( o (ps —ipy) ) (1.22)

Lo que resta es construir cuatro soluciones independientes de la ecuaciéon de Dirac
compatibles con (1.20) y (1.21), esto es,

u§>:<é> :>UB:E‘|1‘m(_).O)<(1)>:E—}l—m<pr—zipy>’ (1.23)
u(A2)2<(1)> :mB:Eim(ﬁﬁ)((l)):E%l-m(px;?zpy)’ (1.24)
ug:(é) :,UA:Eim(* J)<(1)>:Eim<pr—zipy>’ (1.25)
ug>:(§)):UA:Eim(fa)(?):Eim<%_—pzpy>. (1.26)

Si se normalizan los espinores de tal manera que

uwlu = 2F,

con

= u = ("),

[ 2 @9
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entonces finalmente las cuatro soluciones seran:

uV =N | , (1.27)

u? =N patipy | > (1.28)

u® =N | B | (1.29)

Ut = E

mo | (1.30)

donde N es una constante de normalizacion, en este caso

N =vVE+m. (1.31)

Por convencién, se denotan a los estados de particulas con E > 0 como u® donde

s=1,2, y a los estados de antiparticulas con 0 > E como u®) = v® donde v = u® y
(2) — @)
v® =@,

1.3. Helicidad y Quiralidad

Analizando las soluciones a la ecuacién de Dirac, se puede notar que los estados u(®)
y v®), son degeneradas en E y p respectivamente. Existe una observable adicional

que conmuta con H y P, que sirve para diferenciar dichos estados. Dicha observable es

conocida como helicidad,
.« _(0-p O

donde

10



1.3 Helicidad y Quiralidad

es la matriz de espin para particulas de Dirac. Tenemos que

[H.p- %] =0, (1.33)
[13,;3 : i} =0, (1.34)

lo cual nos dice que la helicidad () es un buen nimero cuantico que puede ser usado
para etiquetar estados. Para una particula de Dirac, la helicidad representa la proyec-
cion del espin en la direccion del movimiento. Los posibles eigenvalores del operador
de helicidad son:

{ 1 helicidad positiva,

—1  helicidad negativa.

Si A es positivo, la proyeccion del espin sobre el momento es paralela a la direccién del
movimiento, en cambio, si A es negativo, la proyeccion del espin sobre el momento es
antiparalela a la direccion del movimiento.

Procederemos a definir otro operador conocido como quiralidad. Se definen los opera-
dores de proyecciéon de quiralidad izquierda y quiralidad derecha como:

P :;(1 +49), (1.35)
Pr=5(1 -9, (1.36)

respectivamente, donde
5 (01
T 0 )
aplicando el operador P, a un espinor de Dirac, tenemos

1

ur(p) = 5(1 = 7 )u(p). (1.37)

Ahora, usando (1.20) y (1.21) en (1.37) nos queda

Your(p) = ( goil ﬁ(-)c? >U(p)a (1.38)

Yur(p) = (pb S (1.39)

Qu

o

N——
=
3

11



Capitulo 1 Mecanica cuantica relativista

esto es,
Your(p) = (7- £)u(p), (1.40)

recordando que p - 3 es el operador de helicidad con eigenvalores +1. Entonces, para
particulas de Dirac sin masa,

S =7)ul) =

0 siu(p) tiene helicidad + 1,
1 siu(p) tiene helicidad — 1.

Generalmente, el operador %(1 —~5) se usa como un proyector, eligiendo la componente
con helicidad —1 de u(p). Por otra parte, si la particula es masiva, solo es en el régimen
ultrarelativista en donde se cumple (1.40) y es en este limite en donde uytiene helicidad
—1. Por otro lado se obtienen estados con A = +1 cuando se usa el operador de
quiralidad derecha sobre u(p) en el caso m — 0 o ultrarelativista. Para una particula
masiva la quiralidad se vuelve una propiedad intrinseca de la particula, esto es, una
particula masiva puede tener helicidad derecha o izquierda (esto solo depende del
sistema de referencia en el que se vea la particula), pero su quiralidad no va a cambiar
ya que no depende de un sistema de referencia.

1.4. Representacion de interaccion

Uno de los objetivos de esta tesis es el calculo de la secciéon eficaz de un neutrino
de altas energias con la materia. Esta clase de interacciones pueden llegar a ser muy
complicadas matematicamente hablando, y encontrar soluciones exactas se vuelve una
tarea practicamente imposible. Debido a esto aproximaremos la solucién por medio
de teoria de perturbaciones. Para esto, en las siguientes subsecciones se abordaran los
conceptos basicos de teoria de perturbaciones, esto nos permitira calcular con un alto
grado de precision la seccion eficaz que buscamos.

Como sabemos, la mecanica cuantica puede ser formulada en diferentes, pero comple-
tamente equivalentes, representaciones. Ejemplos son la representacion de Schrodinger
(los operadores no evolucionan mientras que los vectores de estado dependen del tiem-
po) y la representacién de Heisenberg (los vectores de estado no evolucionan y los
operadores son los que dependen del tiempo). Existe un tipo de representacién que
es un punto medio entre Schrodinger y Heisenberg, a esta formulacion se le llama la
representaciéon de Dirac (o de interaccion). Esta formulacién tiene la ventaja que nos
permite separar en la solucién la contribucién proveniente del hamiltoniano libre de
la contribucién del hamiltoniano de interaccion entre los campos. Para esto, primero
asumimos que el hamiltoniano del sistema con el cual estamos trabajando se puede
separar en dos partes:

H = Hy+ Hj, (1.41)
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1.5 Teoria de Perturbaciones

donde el hamiltoniano Hy corresponde al hamiltoniano de las particulas libres, mientras
que Hj contiene toda la informacién que corresponde a la interaccién de los campos
que se estan considerando. Con esto, la representacion de interaccién viene dada por
las transformaciones

(1) = ety (t)®, (1.42)
O'(t) = 5t OS eiH5t (1.43)

donde:
14(t))! es el vector de estado del sistema en la representaciéon de interaccion,
[4(t))es el vector de estado del sistema en la representacién de Schrédinger,

O! (t) es un operador en la representacién de interaccién (ndtese que ahora depende
del tiempo), mientras que

O es el mismo operador, pero en la representacion de Schrodinger.

Entonces la ecuacién de Schrodinger que describe la evolucion temporal del vector
14(t))! de estado, tiene la forma

D) = — HS e (1))S + e Hiti0, |y (1)) (1.44)
= — H5J()’ + e He e i (1)) (1.45)
(1.46)
(1.47)

donde se ha usado que

I:[é _ eiﬁgtﬁge—iﬁgt _ 1{1697
en (1.44) para obtener (1.47). Finalmente, nos queda que

0w (1) = Hi ()", (1.48)

1.5. Teoria de Perturbaciones

Ahora, para resolver la ec. (1.48) proponemos una solucién de la forma
() = 5(t, to) ¥ (to)), (1.49)

donde

13



Capitulo 1 Mecanica cuantica relativista

|1h(t0)) es el vector de estado del sistema en el tiempo ¢ = to, y S(t, o) es el operador
de evoluciéon temporal.

Para obtener la ecuacién de evolucién del operador S(t, ) se sustituye (1.49) en (1.48)
obteniendo,

i0,5(t, t0) = H;S(t, 1) (1.50)
Fijando la condicién incial
S(to,to) :[, (151)
se tiene la solucion
St te) =T [ i i Hi ’U)dt} , (1.52)

siendo 71" el operador de orden cronolédgico. Resulta que primero se resuelve (1.50)
integrando, luego la solucién se expande en serie por iteracion, de esto resulta un
producto de integrales en t, los limites superiores de las integrales que se obtienen son
mutuamente dependientes, lo que hace que su evaluacién sea muy dificil. Las integrales
estan acomodadas de forma que sus limites cubran consecutivamente el intervalo de
tiempo que dura la interaccion. Esto se garantiza introduciendo el operador de orden
cronologico. Este operador acomoda sus argumentos en orden descendente en el tiempo
de tal manera que las integrales aparezcan en el orden sefialado. La ec. (1.52) se puede
expander como

S(t,to) = Z (t,to), (1.53)
con
S(t, to) = dt1 dt2 dt TIH (). HL(t,)). (1.54)

A esta serie se le llama serie de Dyson.

En teorfa de perturbaciones donde g es pequefia, se expresa H! en términos de la
constante de acoplamiento:

Hf = gVy (1.55)
de forma tal que
S(t,to) Zg 8(t, to), (1.56)
y
5(t,to) = dt1 dt2 dt TVi(t).. Vi(t,)]- (1.57)

Para trabajar con este formalismo se tiene que tomar en cuenta lo siguiente:
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1.6 Amplitud invariante

= Se comienza con un sistema inicial de particulas libres en ¢ = —o0. Estos estados
se conocen como estados asintoticos.

» Las particulas después de la interaccién cuando t = +o00 tienen que encontrarse
igualmente en un estado de particulas libres en ¢t = oo (asintético).

= En el caso de teoria de perturbaciones, cuando g < 1, se hace una aproximacion
a (1.57) conservando los primeros términos de la expansion.

= Para calcular la probabilidad de que después de una interaccién el estado se
encuentre en [¢f), se calcula la amplitud de probabilidad:

Spi = (Wt = 00)) = (1|8 (ko)) (1.58)

Si se trabaja con el primer término diferente de cero en la serie, se dice que se esta
trabajando a nivel arbol.

Ahora bien, si tenemos la densidad lagrangiana £ (definida por L = [ Ld*z, donde
L es el lagrangiano) correspondiente a la interaccion que deseamos estudiar, se puede
obtener la densidad hamiltoniana H (que se define por H = [Hd?z, donde H es el
hamiltoniano) utilizando una transformacién de Legendre,

H=np—L, (1.59)

donde ¢ es el campo a transformar y 7 es el momento conjugado dado por 0;¢. Por
lo que, si tenemos la densidad lagrangiana (de interaccién) £ de un sistema, podemos
obtener el hamiltoniano de interaccién H; y proceder al calculo de amplitudes de
probabilidad de donde se obtienen secciones eficaces, etc.

1.6. Amplitud invariante
Finalmente, definimos la amplitud invariante M; utilizando el elemento de matriz Sy;.
Para el proceso de dispersion p; + pa — ps + py (ver fig. 1.2), se tiene:

v L 1 1 1
I REV 2B,V \/2F5V 2B,V

Spi = i(2m)*6" (1 + p2 — s — pa) (1.60)

donde la delta de Dirac impone la conservacién de energia-momento y V es el volumen
de la caja en donde estamos normalizando. Esta amplitud invariante My; es importante
debido a que varias cantidades importantes se obtienen a partir de ella, como lo es la
seccion eficaz, tiempos de decaimiento, razones de decaimiento, etc.
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Capitulo 1 Mecanica cuantica relativista

1.7. Diagramas de Feynman

Los diagramas de Feynman son representaciones graficas de cada uno de los términos
de la serie de Dyson. Estos nos ayudan a calcular matrices de amplitud invariante de
una manera sencilla y directa. Por ejemplo, el diagrama de Feynman correspondiente
al decaimiento beta del neutrén n — p* + e~ + 7, se puede ver en la fig. 1.1.

Figura 1.1: Ejemplo de diagrama de Feynman para el decaimiento beta del neutron.

Consideremos la siguiente interaccién de las particulas A + B — C' + D a nivel arbol
mediada por el bosén intermediario () con su diagrama correspondiente como se aprecia

en la fig.1.2.

En este caso, p; y po son los momentos asociados a las particulas entrantes A y B,
p3 v ps los momentos asociados a las particulas salientes C'y D, y ¢ es el momento
asociado al propagador ().

Para el diagrama de la fig. 1.2 (con el tiempo apuntando hacia arriba y cada linea
externa representando un fermién), las reglas para obtener —iMy; son:

= A cada linea entrante apuntando hacia arriba se asocia un espinor u.
= A cada linea saliente apuntando hacia arriba se asocia un espinor .
= A cada linea saliente apuntando hacia abajo se asocia un espinor @.

= A cada linea entrante apuntando hacia abajo se asocia un espinor v
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1.7 Diagramas de Feynman

Figura 1.2: Diagrama de Feynman correspondiente a la interaccién de A y B.

= Constante de acoplamiento: Cuando la interaccion es mediada por la fuerza débil
y el bosén mediador es el W+, por cada vértice de interacciéon se escribe un factor

. g /,L]‘ 5
i T (1 — ),

donde g es la constante de acoplamiento para interacciones débiles.

» Propagador para interacciones débiles: por cada linea interna se escribe un factor

. —9us + q]’\}qzé
! 2 — M?
donde ¢ es el cuadrimomento del propagador y M es la masa del bosén interme-
diario.

Con esto nos sera facil obtener las amplitudes invariantes y los elementos de matriz
para las secciones eficaces que calcularemos en el capitulo 5.
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2 Interacciones débiles

2.1. Decaimiento beta, la solucion de Fermi y el
neutrino

En 1911, Lise Meiter y Otto Hahn realizaron un experimento donde mostraron que
la energia de los electrones emitidos en el decaimiento beta del neutrén (el cual se
pensaba que consistia en la transformacion del neutrén en un protén y la emision
de un electrén) tiene un espectro continuo en vez de discreto. El problema de este
espectro continuo radica en que el cambio de energia inicial estda bien determinado,
y por la conservacion de energia, los electrones emitidos tendrian una energia bien
definida. Con un espectro continuo se ponia en duda el principio de conservaciéon de
energia. En 1930, Wolfgang Pauli 'escribié una carta donde proponia la existencia de
una particula hipotética, el neutrino, que era emitida al mismo tiempo que el electréon
y era la responsable de llevarse la energia faltante.

En 1932, Enrico Fermi di6 una soluciéon al problema del espectro de energia de los
electrones emitidos en el decaimiento beta del neutrén. Esto lo logré utilizando un
acoplamiento puntual entre corrientes parecidas a las utilizadas en Electrodinamica
Cudntica (QED) e incorporando la particula postulada por Wolfgang Pauli, el neutrino.
Como ejemplo, la amplitud invariante para la dispersién electromagnética electron-
proton a bajas energias tiene la forma:

-1
My = (+euyyuy) <q2> (—eTey,ue), (2.1)

donde e es la carga del electron mientras que u, y u. son los espinores asociados
al protéon y al electréon, respectivamente, y el término q% es el propagador del fotén

intermediario.
La forma de la amplitud invariante My; dada por Fermi para el decaimiento beta del
neutrén, n — p+e- + v, (fig. 2.1) es:

My; = G(ﬂpy“un)(ﬂe%u%), (2.2)

!De hecho, Pauli nombré neutrén a esta particula, después fue renombrada neutrino por Fermi ya
que para cuando éste la utilizé en su teoria del decaimiento beta ya se habia descubierto el neutrén
en el nicleo atémico.
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Capitulo 2 Interacciones débiles

considerando al protéon como una particula de Dirac sin estructura interna. La constan-
te G (que determina la fuerza con la que la interaccion se lleva a cabo) es la constante
de acoplamiento de Fermi y tiene el valor de 1.6637 x 107°GeV 2 mientras que u,, u,,
Uy, Y U son los espinores asociados al neutrén, protén, neutrino del electréon y electréon,
respectivamente. Hay que notar la ausencia de propagador en esta expresion.

Figura 2.1: Diagrama de Feynman correspondiente al decaimiento beta n — p+e~ +
7, en el modelo de Fermi.

2.2. Violacién de la simetria de paridad y el
experimento de Wu y Ambler

Una transformacion de paridad es aquella en donde se invierten las coordenadas espa-
ciales, esto es x; — —x;. Como ya habiamos mencionado, una particula puede tener
quiralidad derecha o quiralidad izquierda y la transformacién que las relaciona es la
de paridad. Cuando un fenémeno cuantico no es el mismo ante una transformacién de
paridad, a este fenémeno se le llama quiral.

A principios de los anos 50, los cientificos se encontraron con un problema algo par-
ticular conocido como el acertijo Tau-Theta (“Tau-Theta puzzle”). Resulta que se
encontraron dos particulas llamadas Theta () y Tau (7) que decaian en dos y tres
piones, respectivamente: 07 — 7t +7° y 77 — 7t + 7+ + 7. El problema se hacia no-
tar cuando se consideraban los tiempos de vida, la masa, el espin, la carga, etc., de las
particulas 6 y 7, resultaba que dichas propiedades eran idénticas, excepto el producto
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2.2 Violacion de la simetria de paridad y el experimento de Wu y Ambler

de sus decaimientos. Del tiempo de vida de las particulas (1/7 ~ 107%s) se encontrd
que la fuerza débil debia ser responsable de los decaimientos. Si se asumia que éstas
particulas eran iguales, se tenia un problema fundamental y éste era que las paridades
de los estados finales del decaimiento de estas particulas eran opuestas indicando que
la paridad no se conservaba, lo que no podia ser explicado con la teoria de Fermi de
las interacciones débiles (esto debido a que en la interaccién propuesta por Fermi se
tienen acoplamientos entre corrientes vectoriales, las cuales no violan paridad). Por lo
tanto, si se trataba de dos particulas € y 7 idénticas, entonces, la fuerza débil no debia
respetar la paridad. Tiempo después en 1956, Yang y Lee buscaron en la literatura
indicios de experimentos que evidenciaran la conservaciéon de paridad en las interac-
ciones débiles, al no encontrar evidencia de esto, propusieron varios experimentos con
los cuales se podrian investigar si la simetria de paridad se conservaba. En ese mismo
ano, comenzaron varios de los experimentos para probar lo anterior. El primero y mas
famoso fue realizado por Chien-Shiung Wu y E. Ambler que confirmaria la violacion de
simetria de paridad en interacciones débiles [10]. Todo esto llevaria al desarrollo de la
teoria V-A para interacciones débiles en donde los acoplamientos entre particulas que
interaccionan débilmente son descritos mediante el acoplamiento de corrientes forma-
das por la suma de un acoplamiento vectorial (V) menos una axial (A), donde la axial
es el responsable de la violacién de simetria de paridad en las interacciones débiles.

El experimento sugerido por Yang y Lee involucraba el decaimiento beta del Co®. Este
decaimiento estd gobernado por las interacciones débiles e involucra la transformacion
de un neutréon en un protén en el niucleo atémico, acompanado por la creacién de un
electrén y un antineutrino del electrén (Co%° — Ni% + e~ +7,). En el experimento,
primeramente el espin del ntcleo se alinea a lo largo de cierta direcciéon usando un
campo magnético externo. Cuando el nicleo decae débilmente, se libera un electron
bajo un cierto angulo como en la fig. 2.2.

Ahora, si colocamos al sistema frente a un espejo como en la fig. 2.3 veremos que en
el sistema imagen, el electron ahora es expulsado bajo un angulo (7 — 6) respecto al
espin del ntcleo espejo. De esta manera, si la paridad es una simetria de la naturaleza
bajo interacciones débiles, entonces la distribucién angular de los decaimientos en el
experimento seria tal que veriamos la misma situacién en su imagen sin poder distinguir
entre ellas (se emitiria el mismo nimero de electrones en la direccién € en el mundo real
y en el mundo espejo, respecto a la direccién del espin del niicleo atémico respectivo).
El experimento de Wu mostr6é que esto no se cumplia y que de hecho hay un angulo
preferencial para la emision de los electrones correspondiente a la direccién opuesta al
espin del nicleo atémico i.e. § < 6 < 7 (en el mundo real).
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Figura 2.2: Electréon expulsado por un niicleo atémico
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Figura 2.3: Comparaciéon del decaimiento del Ni% en el mundo real y el mundo
espejo.

El experimento de Wu consistié en medir los electrones producto del decaimiento beta
del C0%. Este nicleo atémico fue elegido por que ya existia una forma de polarizarlo
magnéticamente con el método de Rose-Gorter. El Co% decae en Ni% por decaimiento
beta. El Ni® que se produce del decaimiento se encuentra en un estado excitado y
rapidamente se relaja emitiendo dos rayos gamma. Resulta que las direcciones en la que
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2.2 Violacion de la simetria de paridad y el experimento de Wu y Ambler

salen estos rayos gamma estén relacionadas con la direccion del espin del C'o® vy, asi,
en el experimento de Wu, el grado de polarizacién del Co® se puede medir analizando
la distribucion de los rayos gamma emitidos en direcciones distintas. Para revisar esto,
Wu usé dos centelladores de Nal colocados en los angulos cenital y ecuatorial como se
puede ver en la fig. 2.4.

Cem

LUCITE ROD
g - PUMPING TUBE FOR
NoT? VACUUN SPACE

g

41,5 am

p—FRE-ENTRART
VACUUN SPACE

MUTUAL INCUCTANCE
THERMOMETER COILS.

SPECIME

b Bl antHracene cavarar

HOUSING OF = N
CoMg MITRATE i

Figura 2.4: Arreglo usado por Wu y Ambler en el experimento de violacion de paridad
en el decaimiento beta del C'0o%.

Para detectar las particulas beta, un cristal de antraceno se coloc a 2 cm de la fuente
de Co%. Los destellos en el cristal eran transportados a través de una gufa de luz de
Lucita hasta un tubo fotomultiplicador para su deteccién.

Cuando se analizaron las asimetrias de los rayos gamma y de los electrones se encontrd
que la emisién de los electrones estaba mas favorecida en la direccién opuesta a la
del espin nuclear, lo que senalaba una violacién de paridad (ver fig. 2.5). Aunque era
dificil en el experimento cuantificar la cantidad de asimetria, Wu estimé que el 70 % de
los electrones no eran despedidos en la direccion del espin del nicleo (si la simetria se
respetara, uno esperaria que el niimero de electrones despedidos fuera igual en ambas
direcciones respecto al espin), confirmando la violacién de paridad de las interacciones
débiles.
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Figura 2.5: Resultados de experimento de Wu y Ambler. En la grafica superior e in-
ferior se aprecian los resultados de las mediciones de asimetria en la emision de rayos
gamma y electrones, respectivamente, en el decaimiento beta del C'o%, para diferen-
tes direcciones de polarizacion del campo magnético (H). Este campo disminuye con
el tiempo, y después de casi 6 minutos ha decaido casi en su totalidad.

2.3. EIl neutrino

Ahora hablaremos con méas profundidad de las caracteristicas del neutrino. El neutrino,
el cual fue detectado experimentalmente por primera vez en 1956 por Clyde Cowan y
Frederick Reines, es una particula elemental con masa muy pequena (> m, < 0.62eV),
clasificada como fermion (espin %), que no tiene carga eléctrica e interactiia solo débil y
gravitacionalmente. Existen tres tipos o sabores de neutrinos correspondientes a cada
una de las familias de leptones (méas adelante hablaremos con méas detalle de estas
familias), esto es, existe un neutrino asociado al electrén (neutrino del electrén), otro
asociado al muén (neutrino del muén) y otro al tau (neutrino del tau), asi como sus
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2.4 Modelo estandar de las particulas e interacciones fundamentales

respectivas antiparticulas.

Una particularidad del neutrino es que, a diferencia de los demés leptones, s6lo parecen
existir neutrinos con quilaridad izquierda y antineutrinos con quilaridad derecha, por
lo tanto, las interacciones con los neutrinos (antineutrinos) tienen que ser mediante
corrientes izquierdas (derechas).

A finales de los anos 60, varios experimentos mostraron discrepancias entre el flujo
de neutrinos provenientes del Sol y el predicho tedricamente, estos experimentos en-
contraron que el flujo detectado era aproximadamente entre % y % del flujo predicho
por el modelo estandar solar. Esto fue conocido como el problema de los neutrinos
solares, y no fue resuelto hasta 30 anos después con la confirmacion de la oscilacién de
neutrinos en el vacio por el experimento de neutrinos solares SNO (Sudbury Neutrino
Observatory) que era capaz de detectar los tres sabores de neutrinos provenienientes
del Sol.

La teoria de oscilacion de neutrinos postula que éstas particulas cambian de sabor
cuando viajan en el vacio, esto sucede ya que los estados fisicos de los neutrinos co-
rresponden a combinaciones lineales de los estados de masas y a que dichos estados
poseen masas diferentes. De ésta forma, a raiz de los experimentos de oscilaciones se
determind, a su vez, que los neutrinos son masivos.

2.4. Modelo estandar de las particulas e interacciones
fundamentales

El Modelo Estandar (ME) es un nombre dado en los afios 70 “s a una teoria cuantica que
describe a las particulas fundamentales y como estas interactiian mediante las fuerzas
electromagnética, débil y fuerte. Estd conformado por 17 particulas elementales (sin
contar antiparticulas ni cargas de color) esto es, que no poseen estructura interna,
organizadas en los siguientes grupos o familias (ver fig. 2.6) :

Leptones: Particulas con espin % que interactian por medio de la fuerza débil y gravi-
tacional, aunque también algunos leptones pueden interaccionar por medio de la fuerza
electromagnética como el electrén.

Quarks: En la naturaleza estas particulas solo se encuentran en grupo formando ha-
drones (hecho que se conoce como confinamiento). Los hadrones se dividen en dos
gupos: bariones (como los protones y los neutrones) formados por tres quarks y los
mesones (como los piones) formados por dos quarks. Los quarks pueden interaccionar
electromagnéticamente (ya que tienen carga eléctrica fraccionaria), débilmente, fuer-
temente (ya que tienen carga de color) y gravitacionalmente. Al igual que los leptones,
los quarks tienen espin %
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Capitulo 2 Interacciones débiles

Bosones: Nombre dado a cualquier particula con espin entero, ademas algunas de ellas
son las responsables de la transmision de las fuerzas fundamentales (por lo pronto,
dejamos fuera la gravedad): el foton es el transmisor de la fuerza electromagnética, los
bosones W* y Z° son los transmisores de la fuerza débil en interacciones cargadas y
neutras, respectivamente, el gluén es el transmisor de la fuerza fuerte.

Por otra parte encontramos el bosén de Higgs que es el resultado de la excitacion del
campo de Higgs, este ultimo responsable de otorgarle masa a los fermiones (nombre

dado a cualquier particula de espin semientero, como los quarks y los leptones) y los
bosones W+ y Z°.

mass - =2.3 MeV/c? =1.275 GeV/c? =~173.07 GeV/c? 0 =126 GeV/c?
charge - 2/3 u 2/3 C 2/3 t 0 P 0 H
spin > 1/2 & 112 4 12 > 1 Q 0
Higgs
up charm top gluon bogdn
=4.8 MeV/c? =95 MeV/c? =4.18 GeV/c? 0
-1/3 d -1/3 S -1/3 b 0 )
12 4 12 4 12 1 »
down strange bottom photon
0.511 MeV/c? 105.7 MeV/c? 1.777 GeVic? 91.2 GeV/c?
A -1 A 0 y
12 e 12 ]'1 12 T 1 g
electron muon tau Z boson
<2.2eVic? <0.17 MeV/c? <15.5 MeV/c? 80.4 GeV/c?
0 0 0 +1 \
12 -l)e 12 -l)]‘l 112 -I)T 1 W
electron muon tau
1" neutrino neutrino neutrino W boson

Figura 2.6: Tabla de las particulas elementales del Modelo Estandar.

Matematicamente, el Modelo Estandar utiliza el lenguaje de la teoria cuantica de cam-
pos que se basa en el principio de norma, con el cual se asocia un bosén de interaccion
a cada generador de las simetrias SU(3) x SU(2) x U(1) que gobiernan la fisica en la
teoria.

Al Modelo Estandar lo conforman:

» La electrodindmica cudntica (QED por sus siglas en inglés): Esta teoria integra el
grupo de simetria U(1).,, y describe las interacciones entre particulas cargadas,
entre los fotones y de particulas cargadas con fotones. Esta es una de las teorias
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mas precisas que se hayan creado, haciendo predicciones de algunas magnitudes
fisicas de hasta 20 cifras significativas (un ejemplo de esto es el valor de la cons-
tante de estructura fina «). Shin’ichiro Tomonaga, Julian Schwinger y Richard
Feynman recibieron el premio Nobel de Fisica en 1965 por su desarrollo.

= La teoria de las interacciones débiles: Esta teoria describe los procesos mediados
por las interacciones débiles. Estas interacciones son las responsables del decai-
miento beta radioactivo y participa en ciertas reacciones nucleares, asi como en
una gran variedad de reacciones que involucran al neutrino. Las interacciones
débiles son mediadas por los bosones de norma cargados W¥y el bosén Z°. Dado
que los bosones intermediarios son muy pesados, las interacciones débiles son de
muy corta distancia. Un ejemplo de esta interacciéon es el decaimiento beta del
neutron.

» La cromodindmica cudntica (QCD por sus siglas en inglés): Esta teoria describe
las interacciones fuertes. Fue propuesta a comienzos de los anos 70 por David
Politzer, Frank Wilczek y David Gross para describir la estructura de los bariones
(particulas formadas por 3 quarks) y de los mesones (particulas formadas por 2
quarks), asi como las interacciones entre los quarks y los gluones. Es una teoria
de norma no-abeliana gobernada por el grupo de simetria SU(3). Por su trabajo
en cromodinamica cuantica, a Gross, Wilczek, y Politzer les fue concedido el
Premio Nobel de Fisica del ano 2004.

Cabe mencionar que en el Modelo Estandar, la Electrodindmica Cuéntica y la Teo-
ria débil forman parte de una sola teoria denominada Teoria Electrodébil que esta
gobernada por el grupo de norma SU(2); x U(1)y, donde las interacciones débiles y
electromagnéticas se unifican en una sola fuerza a altas energias. Arriba de E > 100
GeV la fuerza electromagnética se une con la fuerza débil en una unica fuerza bau-
tizada como electrodébil. La Teoria Electrodébil fue desarrollada en la década de los
sesenta por Sheldon Lee Glashow, Abdus Salam y Steven Weinberg quienes ganaron
el premio Nobel de fisica en 1979 por dicho desarrollo.

Por otra parte, aunque el Modelo Estandar es una de las teorias cientificas mas precisas
en cuanto a sus predicciones (tanto asi que se le ha llamado la “teorfa de casi todo”),
como la prediccién de la libertad asintética, que nos dice que a muy altas energias
los quarks que constituyen a los hadrones se comportan como particulas libres, atun
existen toda una serie de fenémenos que no han podido ser explicados, como lo son: el
problema de la materia oscura, la energia oscura y como adquieren masa los neutrinos,
esto ya que en el Modelo Estandar los neutrinos no tienen masa, pero debido a los
resultados de los experimentos de oscilaciones de neutrinos se sabe actualmente que
tienen masa aunque puede ser muy pequena. Finalmente el Modelo Estandar no integra
a la fuerza de gravedad debido a que fue construido sin tomarla en consideracién esto
por que a las escalas de nuestros experimentos actuales su magnitud no es relevante
en comparacion con el de las otras fuerzas.
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Capitulo 2 Interacciones débiles

2.5. Lagrangiano para interacciones débiles

En este trabajo nos enfocaremos en las interacciones débiles ya que més adelante
trabajaremos con interacciones similares.

En el Modelo Estandar, la densidad lagrangiana para las interacciones débiles mediadas
por bosones W¥ es dada por:

Lec — ngfyu(l — 75>gf + Z ﬂffyu(l _ 75)Vfgdg W;
2v2 i =
+ ISP = + S A=y | W (2.3)
V2 |13 fa=1

donde:
L es la densidad lagrangiana.
n es el nimero de familas de fermiones.

g es la constante de acoplamiento débil que se relaciona con la constante de Fermi

por la relacion Gp = %Af’[—g, siendo M3, la masa del bosén W# intermediario de las
w

interacciones débiles cargadas. Esta constante también se relaciona con la carga del

electron por medio de la ecuacion g = Sm(%w)-

v/ es el neutrino correspondiente a la familia f.
¢/ es el leptén cargado correspondiente a la familia f.

Vig es la matriz de mezcla entre quarks con carga —1/3, también se le llama matriz
CKM (siglas para Cabibbo—Kobayashi-Maskawa). En este trabajo tomaremos esta
matriz como diagonal, ya que no tomaremos en cuenta las transiciones entre diferentes
familias del quark.

Wj es el boson de norma de las interacciones débiles cargadas.

Este lagrangiano, L. (2.3), describe las interacciones débiles entre fermiones mediadas
por bosones de norma cargados W+, ademés, rompe la simetria de paridad debido al
término (1 — ), por lo tanto, solo permite interacciones donde intervengan fermiones
con quiralidad izquierda y/o antifermiones con quiralidad derecha.

Para las interacciones mediadas por el bosén Z° neutro en el Modelo Estandar se tiene
la densidad lagrangiana:

= _ 9 n*fu1_5f 7fu_1 4 sin? 5\pf
L, 4cos(9w);[”7( VW A+ O (=1 4 4sin®(0,) + °)
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2.5 Lagrangiano para interacciones débiles

- 4
+ @ (1 — isinZ(Qw) — ) ud +dy (=1 + 3 sin?(0,,) +~°)d’)Z, (2.4)

donde:

u’ es el espinor asociado al quark up de la familia f.

d’ es el espinor asociado al quark down de la familia f .
g es la constante de acoplamiento débil.

0., es el dngulo de Weinberg o dngulo de mezcla electrodébil (“electroweak mizing
angle”) definido como My = con M la masa del bosén Z° y My, la masa del

boson W).

MW (
cos(Ow)
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3 Neutrinos estériles y el modelo
izquierdo-derecho (“Left-Right”)

3.1. Neutrinos estériles

El neutrino estéril' (también llamado neutrino derecho) es una particula hipotética,
que de existir, permitiria resolver ciertas discrepancias que se han presentado a raiz
de los resultados de recientes experimentos y de ciertas observaciones del universo con
telescopios espaciales. Mas adelante, discutiremos algunas de estas discrepancias pero,
por lo pronto, presentamos algunas de las propiedades mas generales de los neutrinos
estériles :

= Masa: Actualmente, existen varios estudios, tanto teéricos como experimentales,
que sugieren que estos neutrinos pueden ser masivos. De ser masivos, los neutrinos
estériles podrian dar lugar a dos términos diferentes de masa: un término de masa
tipo Dirac, lo que implicaria que los neutrinos estériles no podrian ser su propia
antiparticula, y otro tipo Majorana, lo que indicaria que los neutrinos estériles
son su propia antiparticula. Uno de los mecanismos para explicar la masa de los
neutrinos en el Modelo Estandar es el mecanismo de sube y baja (“Sew Saw”),
este mecanismo requiere de la existencia de un nuevo neutrino masivo estéril.

= Interacciones: Los neutrinos estériles debido a sus ntmeros cuanticos, no inter-
accionan mediante las fuerzas o interacciones del Modelo Estandar, de ahi el
nombre de estéril. S6lo se verian afectados gravitacionalmente. Sin embargo, en
ciertas extensiones del Modelo Estandar, los neutrinos estériles podrian tener
ciertas interacciones aunque muy débiles. Un ejemplo de extensién del ME son
los modelos izquierdo-derechos, esta clase de modelos son un ejemplo de teorias
mas alla del Modelo Estandar donde los neutrinos si pueden interaccionar con
la materia. Con estos modelos izquierdo-derechos se pretende restaurar la sime-
tria de paridad a energias del orden de varios TeV’s lo que requiere una pareja
de quiralidad derecha por cada fermion izquierdo del Modelo Estandar. Entre
los varios modelos izquierdo-derechos existentes nosotros nos concentraremos en

1Se les llama neutrinos estériles debido a que, si bien, se pueden integrar al Modelo Estandar sin la
necesidad de hacer modificaciones, estos no interactuarian con ninguna otra particula del Modelo
Estandar.
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Capitulo 3 Neutrinos estériles y el modelo izquierdo-derecho (“Left-Right”)

el modelo minimo izquierdo-derecho, el cual consiste en reemplazar la simetria
SU(2)p x U(1)y por SU(2), x SU(2)r x U(1)p—r, donde B es el nimero ba-
rionico y L es el nimero leptonico. Gracias a este reemplazo esta extension al
Modelo Estandar, el modelo izquierdo-derecho, posee, ademas de las interaccio-
nes izquierdas del ME, otras del tipo derecho (cargadas y neutras) mediadas por
bosones derechos débiles cargados y neutros.

» Quiralidad: Los neutrinos estériles, en los modelos izquierdo-derechos, poseen
quiralidad derecha y corresponden a las contrapartes quirales del neutrino iz-
quierdo ordinario del Modelo Estandar. Al igual que los neutrinos del Modelo
Estandar los neutrinos estériles tienen carga neutra, espin % e isospin débil %,
esto debido a que, si bien, en el Modelo Estandar el neutrino estéril se puede
agregar sin hacer modificaciones, este tendria un isospin débil de 0, ya que forma
parte de un singlete y, por tanto, no interactuaria con ninguna otra particula,
pero en el modelo minimo izquierdo-derecho el neutrino estéril forma parte de un
doblete en la simetria SU(2) por lo que podria interactuar con otras particulas
del ME. Ademas, el neutrino estéril en este modelo tiene hipercarga —1 y no
tiene carga de color ya que no interactuaria con la fuerza fuerte.

Por otra parte, todas estas caracteristicas de los neutrinos estériles se pueden aprove-
char para resolver una serie de enigmas en la fisica moderna como los que se comentan
a continuacion.

3.2. El experimento LSND y MiniBooNe

La primera posible evidencia en torno a la existencia de los neutrinos derechos pro-
viene de los experimentos LSND y su sucesor el experimento MiniBooNE [11]. Estos
experimentos fueron disefiados para medir oscilaciones de neutrinos activos con dife-
rencias de masa del orden de Am? ~ 1eV2. En esta clase de experimentos se genera
un haz de neutrinos de cierta clase. Este haz se envia contra un detector, al final
del cual se colocan detectores para saber si aparecieron neutrinos de otra clase por el
fenémeno de oscilacién. Los dos experimentos obtuvieron mediciones sobre la oscila-
ciéon v, — V.. Adicionalmente, MiniBooNE obtuvo mediciones sobre las oscilaciones
v, — V.. Los resultados de los experimentos mostraron un exceso de neutrinos en la
oscilacion 7, — 7.. Por otra parte, el MiniBooNE también midié un exceso de neutri-
nos al final de la oscilaciéon v, — v,. Para explicar estos excesos de neutrinos en las
mediciones, se analizaron escenarios con neutrinos estériles, ya que un escenario de tres
neutrinos activos no explica los resultados de oscilaciones de neutrinos atmosféricos,
solares, y de aceleradores, simultaneamente. En particular, se estudiaron modelos con
3+ 1 neutrinos (3 neutrinos activos y 1 neutrino estéril) y 3+ 2 neutrinos (3 neutrinos
activos y 2 estériles).
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3.3 La anomalia del Galio

Para el escenario de 3 + 1 (3 neutrinos activos y 1 neutrino estéril) el mejor ajuste de
los resultados arrojé que la diferencia entre el primer estado de masa, vy, activo, y el
cuarto estado de masa, vy, estéril, es:

Am3, =0.92eV?

con un 55 % de nivel de confianza. Por otra parte, para el escenario 3 + 2 (3 neutrinos
activos y 2 neutrino estériles) se obtuvo que el mejor ajuste de los datos es descrito
con las siguientes diferencias de masa:

Am3, =0.92eV?
Ami, = 17eV?,

en donde Amy; es la diferencia entre el estado de masa del neutrino vy, estéril, y el
estado de masa del neutrino vq, activo, y Amg; es la diferencia entre el estado de masa
del neutrino vs, estéril, y el vy, activo, con un nivel de confianza del 69 %. Podemos
ver los ajustes para los casos 3+ 1y 3+ 2 en la Fig. 3.1.

Con estos resultados, los autores concluyeron que el escenario de 3 + 2 (3 neutrinos
activos y 2 neutrinos estériles) es el que mejor explica los datos.

3.3. La anomalia del Galio

Los detectores de los experimentos de neutrinos solares GALLEX y SAGe [6](que
contienen camaras de "*Ga) fueron calibrados colocando fuentes artificiales de radiacién
en los detectores. La calibracién se llevo a cabo usando las fuentes radiactivas >1Cr
y 37Ar. La fuentes producen los neutrinos necesarios mediante reacciones de captura
electrénica e~ +51 Cr =1V + v,y e~ +37 Ar =37 Cl + v,. Los neutrinos resultantes
de estas reacciones eran capturados por el "'Ga en las cdmaras de los detectores por
medio de la reaccién v, +* Ga =" Ge + e~

Al obtener la razén de neutrinos medidos respecto a los predichos teéricamente, se
encontré que en promedio dicha razén es RE* = 0.86 £ 0.05, lo que implica que el
numero de eventos medidos es 2.8c menor al predicho. A esta discrepancia se le conoce
como la anomalia del Galio.

Para explicar esta anomalia en el ritmo de produccién de ' Ge, se podria considerar
que parte de los neutrinos desaparecen. La desaparicion del neutrino del electron se
puede deber a oscilaciones a corta distancia. La probabilidad de superviviencia del
neutrino del electrén esta dada por

(3.1)

Ve—Ve

Am2L
PSBL (L,E)zl—sin22031n2< m >

4F
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Figura 3.1: Ajustes a los datos del experimento MiniBooNE. Se puede observar que
el modelo 3+2 (linea punteada) se ajusta mejor a los datos experimentales.

donde 0 es el angulo de mezcla, Am? es la diferencia cuadratica de las masas de la
pareja de neutrinos que participa en la oscilaciéon, L es la longitud del camino recorrido
por el neutrino y F es la energia del haz . Los mejores ajustes de los resultados del
experimento con la férmula (3.1) para el déficit anterior resultaron en:

sin? 20, = 0.50,
Amgf ~2.24eV2

En este caso Amif, esta bastante por encima de las diferencias para experimentos de
neutrinos solares y atmosféricos. Por ejemplo, los experimentos con neutrinos solares
dan Am?2, ~ 8 x 107°eV? y atmosféricos, Am2,, ~ 2 x 1073 eV2. Por lo que para
agregar esta nueva diferencia se necesitarfa un esquema de 4 neutrinos (3 activos y 1
estéril) debido a que los experimentos del acelerador LEP solo permiten la existencia

de 3 neutrinos activos.
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3.4 Deficiencia de neutrinos en reactores nucleares

3.4. Deficiencia de neutrinos en reactores nucleares

Los experimentos de neutrinos con reactores nucleares estudian las oscilaciones de
antineutrinos del electréon a corta distancia. Estos experimentos miden el flujo de an-
tineutrinos a cierta distancia del reactor y lo comparan con el flujo de antineutrinos
predicho. En particular los experimentos de antineutrinos de reactores nucleares miden
la desaparicion de antineutrinos debida a oscilaciones.

Para medir esta diferencia es necesario el calculo tedrico del flujo de antineutrinos
producido por el reactor (todos los antineutrinos producidos en el reactor son del tipo
7, debido al decaimiento beta inverso de los neutrones que se producen de forma
abundante como producto de la fisién nuclear).

Hasta finales del 2010, los resultados de los experimentos de oscilaciones de antineu-
trinos en reactores estaban en total acuerdo con la mezcla de los sabores de neutrinos
Ve, V), ¥ V; ¥ con la presencia de tres estados de masa con las diferencias de masas
|Am3,| ~ 2.4 x 1073 y Am3,/|m?%,| ~ 0.032. Por otra parte, el flujo de reactores
anteriormente estimado también estaba en acuerdo con el flujo medido, con una razén
entre flujo medido y predicho de

Roiq = 0.980 £ 0.024. (3.2)

Ahora bien, recientemente, durante los preparativos para el experimento Double Chooz
de neutrinos nucleares, el grupo Saclay reevalud el flujo de antineutrinos del reactor
Chooz y encontré que el flujo calculado por ellos es mayor que el estimado con ante-
rioridad en ~ +3 % obteniendo una razén de R = 0.927 + 0.023 [6]. En un intento por
explicar esta discrepancia entre el flujo medido y el predicho, se incluyeron escenarios
de 3+ 1 neutrinos (3 neutrinos activos y 1 neutrino estéril) con la finalidad de obtener
un Am?_, mayor, que produciria oscilaciones a muy corta distancia que modificar{an el

valor de R. Mediante el ajuste de la férmula de oscilacion de la ec. (3.1) se obtuvieron

los siguientes parametros
| Am?| =2.4eV?

sin® 260 = 0.14,

donde | A m?| corresponde a la diferencia de masa del neutrino estéril y alguno de los
neutrinos activos.

3.5. Mediciones del telescopio espacial Planck

Recientemente, el satélite espacial Planck expuso una potencial discrepancia entre
las observaciones del universo a valores altos y bajos del corrimiento al rojo cuando
las observaciones son interpretadas con el modelo Lambda-CDM de seis parametros
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[12]. En particular, Planck encontré un valor més alto de la densidad de materia en
la época de la recombinacién que la obtenida en mediciones previas. Estos ligeros
cambios medidos a grandes corrimientos al rojo (“redshifts”) afectan los valores de
las observables medidas en la época actual. En particular, el ritmo de expansion del
universo Hy al dia de hoy disminuiria y la formacion de estructura a escala cosmologica
se incrementaria. Estos cambios discrepan entre 20 y 30 con observaciones actuales
directas de Hy y mediciones de la abundancia de cimulos de galaxias, respectivamente.

Los neutrinos masivos ofrecen una forma de reconciliar estas discrepancias con las
observaciones. Estos cambian el ritmo de expansion en la época de la recombinacién,
aumentando Hy. Ademads, la formacién de estructura a escala cosmologica se puede
disminuir si se consideran neutrinos derechos masivos.

Finalmente, ajustando las especies de neutrinos y su masa, asumiendo el modelo
Lambda-CDM de seis parametros, para obtener el valor de Hy y la formacién de
estructura medida previamente, se encontré una masa efectiva para el neutrino estéril
de m, = 0.62¢eV y para el nimero de especies de neutrinos de Ngsp = 3.73 | si los
neutrinos estériles estan distribuidos de forma proporcional al de los neutrinos activos
debido a las oscilaciones.

3.6. Experimentos en el LHC

Por otra parte, de los datos extraidos de experimentos en el LHC [13] se han impuesto
también limites a las masas tanto de los neutrinos estériles como de bosones de norma
Wr que podrian mediar interacciones con otros fermiones mediante corrientes derechas
en modelos mas alla del estandar. De los datos tomados con el detector CMS, la
colaboracién del experimento CMS obtuvo una regién de exclusién para las masas del
neutrino estéril y del bosén Wg correspondiente a los intervalos 0 < My, < 2500 GeV,
0 < M,,, <2000GeV . No se incluy6 en el estudio la region M, > My,.

La regién de exclusion determinada por la colaboracion del CMS para las masas de los
neutrinos estériles y de los bosones cargados derechos se puede ver en la Fig 3.2.
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electrodébiles derechas
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Figura 3.2: Regién de exclusion (lineas diagonales) para las masas de neutrinos esté-
riles establecidas por la colaboracion del experimento CMS del LHC con un 95 % de
nivel de confianza. La region més oscura es una regién no explorada por el experimen-
to. La regién ligeramente oscura es una region de exclusion dada por la colaboracion
del Tevatron.

3.7. Modelo minimo izquierdo-derecho y el
lagrangiano para interacciones electrodébiles
derechas

En el Modelo Estandar los neutrinos estériles son neutrinos derechos que se pueden
integrar sin la necesidad de hacer modificaciones a la teoria, pero en este caso los
neutrinos derechos no interaccionan por medio de las fuerzas electrodébil o fuertes,
solamente gravitacionalmente. Sin embargo, como se menciond anteriormente, existen
extensiones tales como las izquierdo-derecho que permitirian al neutrino estéril tener
algunas ligeras interacciones con la materia a través de nuevos portadores de fuerza [14]
(ver cuadro 3.1). Por otra parte, otro de los objetivos de los modelos izquierdo-derecho
es la restauracion de la simetria de paridad a energias del orden de varios TeV”’s, para
esto se requiere una pareja derecha por cada fermion izquierdo en el Modelo Estandar.

El modelo minimo izquierdo-derecho extiende el Modelo Estandar sustituyendo la si-
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metria SU(2), x U(1)y del ME por SU(2), x SU(2)gxU(1)p_r, donde B es el ntimero
barionico, L es el nimero lepténico y donde la hipercarga Y del ME es resultado de la
combinacién Y = Tyz + Z=L donde Typ es la tercera componente del isospin derecho
asociado con SU(2)g. El modelo minimo izquierdo-derecho es el que usaremos para
llevar a cabo los cédlculos en capitulos posteriores.

Las interacciones con corrientes débiles derechas requieren de un bosén de norma
derecho Wg para las interacciones cargadas y un bosén derecho neutro Z% para las
interacciones neutras.

TSU@). [ SUA |
(vi)r (Vz)L

ana)

Cuadro 3.1: Singletes y dobletes de los leptones bajo las simetrias SU(2);, y SU(2)r
dentro del modelo minimo izquierdo-derecho.

Como se menciond en este modelo, existen 3 sabores de neutrinos derechos en corres-
pondencia con los neutrinos izquierdos del Modelo Estandar.

Finalmente, el lagrangiano para interacciones débiles derechas cargadas, que tiene una
estructura similar al de las interacciones izquierdas excepto por la estructura quiral de
las corrientes, que ahora son derechas, es:

P 1 = 1
»CI = \/Q_R Z <€ZU&’Y#(1 + ’75)VZW§M + dﬁ“*(l + Ws)wjujwfgﬂ) +
2 5 2 2

w1
1=1

donde:

gr es la constante de acoplamiento para las interacciones débiles derechas cuyo valor
aun esta indeterminado, pero que en este trabajo tomaremos del mismo orden de
magnitud que la constante gl para las interacciones débiles izquierdas.

v; neutrino derecho de masa m;.

¢ representa un leptén cargado (e, u, 7).

d es el espinor asociado a un quark de sabor down.
u es el espinor asociado a un quark tipo up.

W32 es el bosén mediador de las interacciones débiles derechas. Al igual que con el
neutrino estéril atin se desconoce el valor que tiene su masa.
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Viy es la matriz CKM (siglas para Cabibbo-Kobayashi-Maskawa). En este trabajo
tomaremos esta matriz como diagonal, ya que no tomaremos en cuenta las transiciones
entre diferentes familias del quark.

Uy; es la matriz de Pontecorvo-Maki—-Nakagawa—Sakata de mezcla de neutrinos . En
esta tesis no consideraremos oscilaciones de neutrinos, por lo tanto, tomaremos Uy; = 1.

Por otro lado las reglas de Feynman para este tipo de interacciones son practicamente
iguales que las de las interacciones débiles izquierdas, los tinicos cambios se presentan
para el término del vértice que se reemplaza por

.9gRr #1 5
—i T (14 40),

y en el propagador del Wi, en donde la masa del bosén cargado W* del Modelo
Estandar se cambia por la masa del bosén derecho Wj—it, esto es M — My por lo que

el propagador es
. quds
(s
¢* — Mj
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4 Materia oscura y rayos cosmicos

Uno de los grandes enigmas de la fisica actual es la materia oscura. Actualmente no se
sabe cual es la naturaleza de la materia oscura, podria tratarse de particulas exdticas,
o bien, de algiin problema con la teoria de la gravitacién, es dificil saberlo debido a que
lo tinico que se ha podido detectar de la materia oscura son sus efectos gravitacionales
aunque podria tener interacciones débiles que le permitirian interaccionar con la ma-
teria, a ultra altas energias seria posible que los rayos césmicos interactuaran con ella,
lo que se veria reflejado en la forma del espectro de enegia. Uno de nuestros objetivos
es obtener limites para algunas de las propiedades de la materia oscura suponiendo
que esta formada completamente por neutrinos estériles, para esto es necesario revisar
algunas de las propiedades conocidas de la materia oscura, cosa que haremos a conti-
nuacion. En este capitulo, hablaremos brevemente acerca de la materia oscura, acerca
de las primeras mediciones que permitieron inferir su existencia y sobre su distribucion
en la Via Lactea, asumiendo que esta formada por particulas. Lo anterior para tener
una idea de las propiedades generales de la materia oscura y emplear parte de esta
informacion para nuestros calculos posteriores. Después exploraremos brevemente las
propiedades de los rayos cosmicos y presentaremos un método con el cual los rayos cos-
micos (originalmente propuesta por [7]) nos podrian ayudar a explorar la naturaleza
de la materia oscura, bajo la hipotesis de que esta tltima pudiera estar formada por
particulas exéticas (neutrinos derechos en nuestro caso) que interaccionan débilmente
con la materia.

4.1. Materia oscura

La existencia de la materia oscura ha sido inferida gracias a varias mediciones astro-
nomicas. Su existencia fue propuesta para resolver serias discrepancias encontradas al
estimar la cantidad de materia en sistemas astrofisicos. El problema fue senalado por
primera vez, en 1969 por Vera C. Rubin y W. Kent Ford durante el estudio de la curva
de rotacién de la galaxia M31 [15]. En dicha curva de rotacién, se presentaba la velo-
cidad del gas y las estrellas en funcién de la distancia, r, al centro de la galaxia. Ellos
encontraron que para distancias grandes al centro galactico, la velocidad del material
visible en dicha galaxia se mantenia aproximadamente constante con el radio (ver Fig.

41)).

41



Capitulo 4 Materia oscura y rayos coésmicos

4 0 ] ] L] L ] 4 ] 2 18 20 KRG 24
T T T T T T T T T T T

t

# t‘:i{'& ». ‘+:
+ ;

{RM/3EC)
- &

o L-]

T

-
o
o

-1
k-]
T

’

ROTATIONAL VELOCITY

4
¢
300 *

W NE

PO
" a{.\*a.ﬁ

i L L L M L 2
120 104 1 1] 40 0 n el 49 &0 ac 0y (-]
DI3TANCE TO CERTER  {[HINUTES OF ARC)

Figura 4.1: Distribucion de las velocidades de rotacion de la materia luminosa del
disco galactico de M31 medida por Vera C. Rubin y W. Kent Ford en 1979.

Vera C. Rubin y W. Kent Ford determinaron en base a la curva de rotacién medida
para M31 y a la ley de la gravitacion universal que la densidad de masa de la galaxia
debia ser uniforme a grandes distancias del centro galactico (mas alld de la regién que
concentra a la mayorfa de las estrellas). En particular, Rubin y Ford encontraron que
para explicar el comportamiento de las curvas de rotacion, la densidad de masa de la
galaxia debia variar de forma proporcional a r, esto es,

M(r) o r, (4.1)

lo que no era consistente con las observaciones de la densidad de materia luminosa en

la galaxia, la cual varfa de la forma v(r) o % (ver Fig. 4.2).

En 1979, Vera C. Rubin, W. Kent Ford y Norbert Thonnard [2], basados en las cur-
vas de rotacion de 21 galaxias, infirieron que la masa de las galaxias no se encuentra
concentrada en el centro y que existe materia mas alld de los limites visibles de la
galaxia (Fig. 4.3.) que no es visible y que es mas abundante que la materia que si
es visible. Esta fue una de las primeras evidencias verdaderamente importantes que
sugeria la existencia de materia oscura. Es importante mencionar que el término mate-
ria oscura engloba todo tipo de materia “invisible”, por ejemplo, cuerpos celestes poco
brillantes como para ser detectados por los modernos instrumentos astronémicos, entre
ellos podrian mencionarse los MACHOS, enanas cafés, agujeros negros, etc. Pero ain
considerando estos cuerpos dentro de la materia oscura, las observaciones astronomi-
cas indican que su contribucién no es suficiente para obtener la cantidad de materia
faltante que explique las discrepancias en las observaciones astrondmicas.
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Typical rotation curves
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Figura 4.2: Comparacion entre la curva de rotaciéon esperada (linea punteada) para
una distribucion de masa semejante a la de la materia visible contra la curva de
rotacion inferida (linea sdlida) de las observaciones astronémicas para la Via Lactea.

Actualmente se emplean varios métodos indirectos para inferir la existencia de la mate-
ria oscura y su distribucion. La mayoria consisten en estudiar los efectos gravitacionales
de dicha materia sobre la luz y sistemas astrofisicos. Algunos de estos métodos son: len-
tes gravitacionales, estudio de la formacion de estructuras a gran escala en el universo,
etc. En direccion al cimulo de Virgo se identificd lo que parece ser una galaxia formada
de gas y materia oscura (también llamada galaxia oscura), esto se logré analizando la
velocidad del gas de la galaxia a través de su corrimiento al rojo (“redshift”) [16]. El
estudio mostré que el gas de la galaxia al parecer esta girando en torno a un punto,
y que la masa inferida para explicar las velocidades observadas debia ser mucho mas
grande que la cantidad total de materia inferida. Esta galaxia oscura lleva por nombre
VIRGOHI21 y se encuentra en el cimulo de Virgo (Ver Fig. 4.4).

En cuanto a la naturaleza de la materia oscura no se sabe casi nada, no se sabe si
estd compuesta de particulas o es un problema en nuestra teoria de la gravitacion.
Algunas propiedades de la materia oscura son; no poseer carga eléctrica, interaccionar
débilmente, no interaccionar fuertemente e interaccionar gravitacionalmente. Entre los
posibles candidatos exoticos a materia oscura que cumplen estas caracteristicas estan:

WIMP “s: Siglas para “ Weakly Interactive Masive Particles” (particulas masivas débil-
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Capitulo 4 Materia oscura y rayos coésmicos

dark matter

Figura 4.3: Distribucién de materia en una tipica galaxia espiral inferida por el ajuste
a las curvas de rotacion.

mente interactuantes). Para ser materia oscura los LSP tienen que ser estables o tener
un tiempo largo de vida. Esto sucede en algunos modelos de supersimetria. Entre estas
particulas se encuentran las llamadas LSP “lightest supersymmetric particle” (parti-
cula supersimétrica mas ligera) que corresponden a las particulas mas ligeras en cada
modelo de supersimetria (un ejemplo de LSP es el neutralino con una masa arriba
de 100 GeV). Otro tipo de WIMP “s son los neutrinos derechos masivos y estables.
Los WIMP’s son una de las propuestas mas viables, ya que de forma natural, WIMP’s
como reliquias térmicas y seccion eficaz opom ~ 1072 em3s™! podrian explicar las pro-
piedades observadas de la materia oscura [17]. También pueden llegar a tener masas

de hasta la escala de Planck o de las GUT.

Axiones: Estas particulas pseudoescalares surgen de un intento de explicar por que
la fuerza fuerte obedece la simetria CP. Entre otras cosas, la simetria CP evita que
el neutrén tenga un momento dipolar eléctrico muy grande. Sin ella es muy dificil
entender por qué no se ha detectado dicho momento dipolar. La mejor explicacién
para esto es la simetria cuya rotura espotdanea predice la existencia de una nueva
particula ligera y neutra llamada axion.

Ademas de estas propuestas existen otras mas entre las que se hallan los WIMPzillas,
Q-balls, los gravitinos, materia espejo y los neutrinos derechos, entre otros. Sobre estos
ultimos se enfoca esta tesis.

También se ha considerado la posibilidad de que la materia oscura esté formada de
neutrinos izquierdos relativistas del Modelo Estandar. En este panorama, se ha en-
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4.2 Modelo de Einasto de distribucién de materia oscura en la Via Lactea

Figura 4.4: La elipse muestra la region en la que se encontro la galaxia VIRGOHI21
compuesta de materia oscura en la direccién del cimulo de Virgo.

contrado que aunque los neutrinos son masivos sus masas no son lo suficientemente
grandes para contribuir en gran medida a la materia oscura y a pesar de que se puede
considerar que existe un gran nimero de neutrinos, el exceso de neutrinos disolveria
las estructuras observadas a pequena escala en el universo, como las galaxias.

Otra posible explicacion para la materia oscura son las teorias de dindmica newtoniana
modificada (MOND, por sus siglas en inglés). Estas teorias proponen una modificacién
a la segunda ley de Newton de tal manera que se puedan explicar las curvas de de
rotacion galactica. Sin embargo, presentan también serios problemas, por ejemplo, en
el caso de cimulos galacticos.

En la siguiente seccién se discutira un poco sobre la distribucién de materia oscura en
la Via Lactea.

4.2. Modelo de Einasto de distribucion de materia
oscura en la Via Lactea

En base a las observaciones astronémicas se han propuesto ya varios modelos que
pretenden describir la distribucion de la materia oscura en la Via Lactea y en galaxias
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como la nuestra. Uno de los méas conocidos, y el que usaremos en este trabajo, ya que
no diverge para valores pequenos de r, es el propuesto por Jaan Einasto [18] en 1963.
Originalmente este modelo aparecié para describir la distribucién de densidad de un
sistema estelar esférico, aunque también se usa para describir la densidad de materia
oscura en el halo galdctico [19]. La distribucion de Einasto estda dada por la expresion:

pE = psep (—Z K:)a - 1}) , (4.2)

donde:
r es la distancia medida desde el centro de la galaxia.

ps es la densidad al radio s que define un volumen que contiene a la mitad de la masa
total del halo.

« es un parametro que gobierna la forma en que se aglomera la materia en el modelo.

Ajustando los parametros de este modelo de forma que la formula (4.2) reproduzca las
estimaciones de materia oscura en el Sistema Solar (pg, = 0.039+0.03 GeV/em? [20])
se obtiene p, = 0.0715 GeV/cm?, ry = 21 kpcy a = 0.22 [21].

A continuacién hablaremos un poco acerca de los rayos césmicos, ya que nos interesa
investigar las posibles interacciones entre la materia oscura, que en nuestro caso esta
compuesta de neutrinos estériles, y las particulas que constituyen los rayos césmicos.

4.3. Rayos césmicos

Rayos cosmicos es el término dado a la radiacién de altas energias que llega a la
tierra, en forma de electrones, nicleos atomicos y neutrones, asi como sus parejas
de antimateria. Algunas de las particulas de esta radiacion puede llegar a alcanzar
energias del orden de 10% eV, aunque hay evidencia de rayos césmicos que pueden
tomar energias mucho mas elevadas. Muestra de esto es la llamada senal “Oh My God”
en donde se detecto un rayo césmico que posefa una energia del orden de 3 x 102’ eV
(3 x 108TeV).

Sabemos que esta radiacién proviene del espacio exterior, y también, que su intensidad
cambia con la latitud (a bajas energias) indicando que consiste, en su mayor parte, de
particulas cargadas que son afectadas por el campo magnético de la Tierra.

Los rayos césmicos estdn compuestos aproximadamente de un 89 % de protones, un
9% de particulas alfa (nicleos de Helio), un 1% de electrones y el resto, de niicleos
atémicos més pesados y particulas de antimateria. Los de bajas energias (£ < 10 GeV)
son generados por el Sol, los de altas energias (E < 10° GeV) se piensa que se originan
en explosiones de supernovas y los de ultra altas energfas (E > 10° GeV ) se cree que se
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originan en niicleos de galaxias activas, galaxias tipo “starburst”; etc. La colaboracion
del FermiLat ha comprobado que los remanentes de supernovas IC 443 y W44 son
fuentes de rayos cdésmicos con energias que pueden alcanzar hasta 100 TeV .

Resulta que para rayos césmicos de ultra alta energia formados por protones, existe
un limite a la maxima energia con que podrian ser detectados en la Tierra, de provenir
de fuentes extragalacticas de tipo astrofisico. Este limite se conoce como limite GZK
(Greisen—Zatsepin—Kuzmin). En 1966, Kenneth Greisen, Vadim Kuzmin y Georgiy
Zatsepin mostraron que este limite se debe a que los protones después de alcanzar cierta
energia (=~ 10' eV') son capaces de interactuar con los fotones del fondo césmico de
microondas. Estas interacciones le roban la energia a los protones generando un corte
en el flujo medido de rayos césmicos en el intervalo de energias ~ 10196 eV [22].

4.4. Descubrimiento de los rayos cosmicos

Los rayos césmicos fueron descubiertos en 1912 por Victor Hess. El encontré que un
electroscopio cargado eléctricamente se descargaba mas rapido mientras mas ascendia
en un globo aerostatico. El atribuyé esto a una fuente de radiacion que entraba a la
atmosfera desde el espacio exterior. En 1936 le fue otorgado el premio Nobel por este
descubrimiento. Por un tiempo se pensé que la radiacién era electromagnética (de aqui
el nombre “rayos”), sin embargo, durante la década de 1930 se encontré que la mayoria
de los rayos cosmicos debian estar cargados eléctricamente ya que eran desviados por el
campo magnético de la Tierra. Con esto se llegd a la conclusion de que en su mayoria,
esta radiacion estd formada por particulas cargadas y no de radiacién electromagnética.

Desde 1930 hasta 1950, antes de que se construyeran aceleradores que alcanzaran muy
altas energias, los rayos cosmicos sirvieron como fuentes de particulas para experi-
mentos en fisica de altas energias. Esta forma de emplear los rayos coésmicos llevé al
descubrimiento del positréon (por Carl D. Anderson en 1932) y del muén (por Carl D.
Anderson y Seth Neddermeyer en 1936).

4.5. Deteccion de rayos cosmicos

Cuando los rayos césmicos colisionan con atomos de la atmésfera producen cascadas (o
chubascos) de particulas secundarias que llegan a la superficie de la Tierra (ver. Fig.
4.5). Esta radiacién secundaria incluye piones (que decaen rapidamente en muones,
neutrinos y rayos gamma), ademds de electrones y positrones producidos por el decai-
miento de muones y piones neutros, y la interaccion de rayos gamma con los atomos
de la atmosfera. También hay niicleos atomicos y fotones. El nimero de particulas que
llega a la superficie de la Tierra es proporcional a E%, donde « es una constante.
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Los rayos coésmicos con energias mayores a 10'* eV son estudiados con grandes redes
de detectores al aire libre distribuidos sobre areas que pueden cubrir kilémetros, esto
debido al flujo extremadamente bajo de rayos césmicos de altas energias (E > 10'® eV/)
que es aproximadamente uno por km? por semana. El flujo de rayos césmicos disminuye
rapidamente conforme aumenta la enegia.

p = proton
L = muon

T = pion

V = neutrino

et = electron
e" = positron
¥ = photon

Figura 4.5: Cascada creada por un rayo césmico (en este caso un protén) que inter-
actia con alguno de los dtomos de la atmésfera [23].

En la actualidad, los rayos césmicos forman parte de un campo de investigaciéon muy
activa y para eso se ha disennado un notable niimero de experimentos y observatorios que
tienen como objetivo el estudio de esta radiacion. Uno de estos observatorios es el Pie-
rre Auger, disefiado para detectar rayos cdsmicos de ultra altas enegias (E > 1018 eV)
mediante la deteccion de los chubascos de particulas que las particulas primarias pro-
ducen en la atmésfera. Debido a que es uno de los més grandes en el mundo y tiene
una gran cantidad de datos medidos con bastante precisiéon usaremos parte de sus
mediciones en este trabajo.
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4.6. EIl observatorio Pierre Auger

Ya que los rayos césmicos de ultra altas energias se reciben a razén de 1 por km?
por siglo, el observatorio Auger fue disefiado y construido con un area de deteccién de
3000 km?[24]. El observatorio estd localizado en la provincia de Mendoza, Argentina,
cerca de los Andes. Este fue nombrado en honor del fisico francés Pierre Victor Auger.

Cuando una particula césmica alcanza la atmoésfera de la Tierra, su energia se disi-
pa creando miles de millones de particulas entre ellas protones, electrones y muones,
todas con velocidades cercanas a la de la luz. Estas particulas se esparcen de manera
perpendicular a la trayectoria de la particula cosmica, a la vez que avanzan en la direc-
cién de movimiento del rayo césmico original. Tal evento forma la asi llamada cascada
o chubasco de particulas secundarias (fig. 4.6). A medida que este disco o chubasco
de particulas se mueve a través de la atmosfera, la particulas que lo componen inter-
accionan con las moléculas de la atmoésfera dejandolas excitadas. Estas generan luz
ultravioleta al volver a su estado base, lo que se conoce como emisién fluorescente. De
esta forma, la cascada deja una traza en la atmosfera a medida que la va recorriendo.
El Pierre Auger puede detectar estas trazas de luz UV con telescopios especiales de alta
velocidad llamados detectores fluorescentes. Después, cuando las particulas alcanzan la
superficie de la Tierra, pueden ser registradas con detectores de particulas. En Auger,
también se usan detectores Cherenkov, formados por tanques de agua cada uno equi-
pado con 3 tubos fotomultiplicadores. Cuando las particulas relativistas del chubasco
atraviesan el agua del tanque generan luz por efecto Cherenkov que es captada por los
tubos fotomultiplicadores. El observatorio Auger cuenta con dos tipos de detectores:
fluorescentes y Cherenkov.

Figura 4.6: Cascada producida por una particula césmica que interactia con la at-
mosfera de la Tierra.
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4.7. Flujo medido por el observatorio Pierre Auger

El flujo de rayos césmicos reportado por la colaboracién del telescopio Pierre Auger [25]
tomando en cuenta los datos obtenidos por los detectores fluorescentes y los detectores
Cherenkov se puede ver en fig 4.7.
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Figura 4.7: Flujo reportado por la colaboracion del telescopio Pierre Auger utilizando
datos combinados de los detectores fluorescentes y los detectores Cherenkov.

En este trabajo utilizaremos el flujo medido por el telescopio Pierre Auger para los
calculos posteriores.
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5 Seccion eficaz neutrino-protén

Uno de los objetivos de esta tesis es el calculo de la seccion eficaz neutrino derecho
— nucleén en el marco del modelo Minimo Izquierdo-Derecho. En el presente estudio
tomaremos en cuenta la masa del neutrino derecho (que podrian llegar a ser muy
masivos) ademés de la masa del quark final. Adicionalmente, solo vamos a calcular la
seccion eficaz para reacciones mediadas por bosones débiles cargados derechos Wf%t con
transiciones entre la misma familia de quarks. Al final del capitulo haremos uso del
modelo quark-partones para obtener la seccion eficaz total neutrino derecho-proton.

5.1. Diagramas representativos para las interacciones
neutrino-quark

Las interacciones neutrino derecho-quark para las cuales se calculd la seccion eficaz
son las siguientes:

» vp+qq— ¢, + " (ver fig. 5.1. a)

» vp+G, — @4+ ¢ (ver fig. 5.1. b)

" Up+qu — ¢4+ (T (ver fig. 5.2. ¢)

» Up+q, — q,+ (" (ver fig. 5.2 d)
donde v, es el neutrino derecho, ¢,(q,) es el quark (antiquark) inicial de tipo up, ¢4(g,)
es el quark (antiquark) inicial de tipo down, ¢,,(q,,) es el quark (antiquark) final de tipo
up, ¢4(q,) es el quark (antiquark) final de tipo down, ¢ es el lepton cargado resultante
de la interaccion. Todas estas reacciones se llevan a través de interacciones cargadas

derechas en el marco del modelo Minimo Izquierdo-Derecho. De aqui en adelante se
omitira el subindice R en vy por simplicidad en la notacion.
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% / 4
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Figura 5.1: Diagramas correspondientes a los procesos cargados, a) vg+qq — ¢, +{~
yb)vr+7q, = G+ ¢ . Wg es el bosén mediador de las interacciones cargadas
débiles derechas.

/ - \ ) // \

.
*,
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Figura 5.2: Diagramas correspondientes a los procesos cargados ¢) Vg +q, — ¢+ £
vd) Ur+q, — @, +{T. Wy es el boson cargado mediador de la interaccion.
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5.2. Definicion de la seccion eficaz diferencial

Se define la seccion eficaz diferencial para la reacciéon a +b — 14243+ ... +ny como:

do— 2 (T2} 65 s po - mlMP 1)
7T AF i\ f 2Ey | O NPT Pe T R '

donde F' es el factor de flujo de Moller que es invariante bajo transformaciones de
Lorentz

F = EaByvay =/ (pa - pv)? — m2m}. (5.2)

5.3. Amplitudes invariantes para los procesos
cargados vp+q; — ¢, + (" yvr+q, = q;+ 0~

Para calcular la seccion eficaz, como primer paso, es necesario obtener la amplitud
invariante M }1 Siguiendo las reglas de Feynman de la seccién 1.7 y 3.7, se pueden
obtener las amplitudes invariantes M }Z de los procesos vg+qq — ¢, +{" y vr+ G, —
g, + ¢~. Cabe mencionar que, a su vez, a partir de las amplitudes para estas dos
reacciones se pueden obtener las amplitudes de los procesosvg + ¢, — ¢ + (T y
Ug+q, — g, + ¢ aplicando los siguientes reemplazos:

VU,
q<q.

La amplitud invariante M }Z para el proceso vg + qq — ¢, + {~ es:

2 4uds
] ot T 1 —9us + 2 _ 1
— zMﬁ) = —1 {2 [uw“2(1 + 75)%] (q;_]\/[]\g) [%’762(1 + 75)%] } - (5.3)

Similarmente, la amplitud invariante My; para el proceso vg +q, — q; + {~ es:

2

(2 7 | — G+ AEN T 1
S = i [+ ] () ey e ]| G

en este caso, g es la constante de acoplamiento para las interacciones derechas, u, es el
espinor asociado al neutrino, u, es el espinor correspondiente al leptén final, vz (vg) es
el espinor asociado al antiquark inicial (final) g (7'), ¢, es el cuadrimomento del bosén
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Wy vy, finalmente, M es la masa del bosén referido. Ademas, gng es el tensor métrico
de Minkowski, esto es

1 0 0 0
o -1 0 o0
9B =10 0 -1 0
00 0 -1

Partiendo de la expresion 5.3, calculemos %ZS |M/;]* (la suma sobre los espines de
las particulas finales y el promedio sobre los iniciales, ya que estamos considerando
un blanco no polarizado, por otra parte, sumamos sobre espines iniciales del neutrino,
notando que el proyector de quiralidad derecha de la corriente tomara el espin correcto
para esta particula neutrino), esto es,

2

2
(3) S IMAP = 520 (%) b @™ (L + 77w ] [y (14 7w, ] -

9us9o9a goaQuQ& ‘I,u(hiqoqa
’ (gmsgcra — T e + ) ’

(5.5)

[T (U4 72 g) gy (14 7))
separando (5.5) tenemos

(982>2 o _1M2)2 A+ B+C+D)

) ZiP =52

s

En la expresion anterior se tienen los términos

Z A= Z Ty (147" ] [37° (1 4+ 7] (9usgoa) [Ty’ (1 +77)ug] [Tgr (1 +7")ug]

(5.6)

ZB Z e (14 9% ] [y (1 %] (=2 ) [y (19" ] [y (L %]

M2
(5.7)

ZC Z Uy (1 +7°)uy] [@ey? (1 4—75)1@}T (—%) [ﬂqq‘;(l + 7% ug) [Tgy*(1 +75)uqf,

(5.8)

ZD Z Uy (1 + 7w [1y” (1 +7%)u, ]’ (W) [Tg7° (1 + 7 )ug) [Ty (L +77)ug]

M4
(5.9)
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5.3 Amplitudes invariantes para los procesos cargados vg +q4 — ¢, + (" y
VR +y — Qg+ £~

Evaluaremos los términos anteriores por separado. Ahora, usando las identidades (70)2
I, 7% =A% 7 = uly? y ul = 4°Tu en el factor lepténico del lado izquierdo de la expre-
sion A, tenemos

— — 0 t — — a — — —0
S (a1 + ) [3y (1 + 7w | = T 5 Y we = Ty A7 e,
Su,s1=1,2
(5.10)

con v ="(1+7°), 7% =7"(14+7°) y 7‘1’; = ~99%14°. Sumando sobre los espines del
neutrino

_ _ _ot _ _ _o — o
D WYRWU R U= Y TV ( > UVUV) T = Ue’Yf%(]Z‘VﬂLmu)’YRTW, (5.11)

Sv,51=1,2 s1=1,2 sp=1,2

donde se usd

Z U Uy, = (py +m,).
sy=1,2
Renombrando I'*? = ’yﬁ(py + m,,)ﬁg y sumando sobre los espines del leptén cargado,
tendremos que la ecuaciéon (5.11) toma la forma

jt
S wrlyul =Y Uaul =Y Tl {ww}”-ré‘f{ > } = T2 (p, + me)”

s1=1,2 s1=1,2 s1=1,2 s;=1,2

=Ty [r“"(pz + mg)} : (5.12)

donde hemos trabajado con las componentes de los espinores y de la matriz I'*?. Sustitu-

yendo las expresiones correspondientes a ['*7, ﬂ% Y Yr se tiene que la expresion (5.10)
se convierte en

Y @+ )] @y (L] = T [W“(l +7°) (P, +mu)y (1 +7°) 10 (p, + mz)} ,

(5.13)

2 loa loa loa ag
usando (19)" = 7%, 1997 = =390, (4°)* = I, 77F = =7 y 1%97t = 4790 (estas
dos ultimas relaciones se cumplen cuando o # 0, en el caso ¢ = 0 las relaciones son
triviales) se tiene

> @ (04w [my (0 + )] =Tr [y (492, +m) (1 =227, + me)

(5.14)
con p, = P’y P, = pexy?, entonces

Y ()] @y (0w = T [ A2 s+ mu) (1= P (e + me)]
Sy ,81=1,2

(5.15)
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Capitulo 5 Seccién eficaz neutrino-protén

Finalmente, usando las identidades

Tr[y"y"9°] =0

Tr [y"4"4°5°] = 0
llegamos a la expresion

Z [Ty (14 7% )uy | [wey” (1+ 75)%]T = 2p,apexTr [7”76707’\] = 2pugpenTr [V“VﬁWU’YAVS] .
Sy,81=1,2

(5.16)

Ahora, con las relaciones
Ty [’7#71/7)\70] —4 (g;wgka o gp,)\gmf + g,ua 1/)\) 7

Tr [y = —4ie"" ™,

se encuentra la siguiente expresion:

Z [@ey"(1+ 75)%/] [@ey” (1 + Ws)uy]T = 8puaPer {9“59‘7A — gh gt + "GP + ie“ﬂ"’\} .
o (5.17)
Igualmente, para los factores hadrénicos del lado derecho de la expresion A, tenemos
> [ﬂq'75(1 + 75)%} [ﬂm‘”‘(l + 75)uqr = 8PgePy's {9569“5 — 99" + ¢y + z’eMS} :
S5 =1,2

(5.18)
Sustituyendo (5.17) y (5.18) en (5.6) y simplificando nos queda

A =8p,5pn {9797 = 979 + 99" + 1677} (9usgoa) 8Pacpys {979%° — 779" + 99" + i}

A =256 (pg - pv) (e - pyr) - (5.19)
5.19

Para calcular B procederemos a calcular primero el producto del término lepténico
con ¢,. Llamemos B; a este término, esto es:

> [+ )] [@r (1 + )] 4 = Buas. (5.20)

Sy,s1=1,2
Por conservaciéon de energia-momento

Qo = Pvo — Plo, (521)
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por lo que nos queda

Bi(poo —pio) = Y [@r" (1 + 7w [5r (1 + )] (e — pio) . (5.22)

Sv,51=1,2
Ahora separemos (5.22) y hagamos los productos individualmente, comenzando por

Bipwr= Y [m0"(1+ 7)) [17° (147w oo (5.23)

Suv,81=1,2

si desarrollamos (5.23) obtenemos

Bipwe = Y. A" (1 +")wul (1 + ") alpy., (5.24)

Su,s1=1,2

agrupando términos

Bip,s = Z Ty (1 + ¥ u il prey (1 — 75)@. (5.25)

Spv,s1=1,2

Por otra parte, consideremos las relaciones
Puo =Dl (5.26)

y la relaciéon
(V') = (myw,)" = ufpla™ = myuf, (5.27)

la cual se obtiene de (1.7). Usando (5.26) y (5.27) en (5.25) tenemos

Blpuo' = Z muﬂﬂ“(l + 75)ul/uz]:<1 - 75)EZ7 (528)

sv,81=1,2

sumando sobre los espines en (5.28) justo como lo hicimos en (5.11) y (5.12) llegamos
a

Bipus = m,Tr (7" (L+7°)(p, + mu) (1 +5°)(p, +mo)] - (5.29)

Despreciando la masa del leptén final (esta suposicién es valida ya que se estd traba-
jando con particulas a muy altas energias) en (5.29), tenemos

Bipuo = mTr [Y*(1+77)(p, + mu) (1 +7°)(p,)] . (5.30)

haciendo los productos dentro de la traza en (5.30), finalmente, obtenemos

Bipuo = 2mipinTr [1*(1+77)7*| = 2mpen(49") = 8mip}. (5.31)
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Capitulo 5 Seccién eficaz neutrino-protén

De la misma manera, el otro término de (5.22) es

Bipty = > [@"(1+")uy| [@r7(1+ 75)%} Pes = 8miply =0, (5.32)

Su,$1=1,2

esto ya que despreciamos la masa del leptén incial m; = 0. Por lo tanto, (5.20) nos
queda

Bup= Y [*(1+ 7)) [ar (1 + 7)) g = 8mZpt. (5.33)
Sy,s1=1,2

Siguiendo los mismos pasos podemos calcular el producto del término hadrénico en B
CON (,, esto es,

_ _ T
Y ta [uq/’y‘s(l + 75)uq} {uq/’y (1 +fy5)uq} : (5.34)
Sq,5qr=1,2
tenemos
:
> o [T 1+ 2P)ug) [Ty (1477 )ug| = 8mZph — 8m2p). (5.35)
sq,sq/:1,2

De (5.33) y (5.35), finalmente, obtenemos B

Gus 1

B = 8mip" <—]\Z2) (8m — 8mqpq) e [ 64m2mz (pe - pg) + 64memi(pe - py )] .
(5.36)

Procediendo de manera similar para C'y D tenemos:

1
C = e [ 64m? m (pe - pg) +64m m2 (pe - py )} (5.37)
D=3 ~—[64m>m? (pe - pu) (pg - py) — 64mZme (pe - pu) (g - Pg)

— 64mpmyg (pe - o) (Py - py) + 64mpmy (pe - p) (D - pg))- (5.38)

Sustituyendo las expresiones encontradas para A, B, C'y D, finalmente, %Zs |M }ZP
nos queda

2
;25: ‘M}zyz = (;) 92 (é) (qQ_:ljwz)Q[Q‘SG (pq 'pu) (PZ 'pq’)

128mimg (pe - p) — 128mimi, (pe - po)

+
M? ) (5.39)
64myme, (pe - pu) (pg - Py) — 64mym, (pe - ) (Pg - Py)
+ 7
—64m2m2 (pe - pv) (Pg - gr) + 64mZm2 (pg - o) (pgr - Pq)
+ e |-
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La seccion eficaz diferencial neutrino derecho-quark es

1 1 dgpe dgpq/ 64

1
F=Du = Dg)5 D IMy[ 5.40
4 E2E2—m2m2(277)22El 2E, (pe+py —p pQ)QZ‘ il ( )
vq vitq s

do =

y en el sistema de referencia donde el quark incial esta en reposo

F =\ p)? = mimi = \JEZE] —mim,

(esto ya que en dicho sistema de referencia 7, = 0). Usando

d3p / ya
T / / d'pyd(py —mg)0(Ey), (5.41)
¢ . E,
en (5.40) se tiene
* 3
dJ:/_OO/E 2-dEqd*pgs(p, —mgf)e(qu)\/ﬁ(gl)QdEfIf&(pe + Py’ — Pv — Pq) (%) Z|M}i‘2_
q’ vy —mimg (o7 -

(5.42)

En este caso, podemos evaluar la segunda integral sobre E, donde se toma E, > 0,

y, en consecuencia, §(E,) = 1. Evaluando ademés la integral sobre p, nos queda que
(5.42) se reduce a

1 1 d?
do zé(pg, - mg,) be

Z|M}z|27

(87)° \/EZ%E(? —m2m? Ee 5

1 1 d3py 1 2\’ 1
do =8(p% — m2. SN (L) [A+B+C+D,
(pq q >(87T)2 \/EBE(? _ mgmg E, 2 . ( 8 (q2 _ M2)2 [ ]
(5.43)
con
Py = Dv + Pq — Pe- (544)

Desarrollando A tendremos

(5.45)

2 2
q° +2E,v —m;
> A =256(pg-py) (pe-py) = EqZES ll - g ]

2E,E,

Se obtuvo (5.45) considerando al quark inicial en reposo, despreciando la masa del
lepton final, m, ~ 0, y empleando las relaciones

V= E,, - Eg, (546)
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Capitulo 5 Seccién eficaz neutrino-protén

Py =+ P2 q=q" +p;+2pg- v (5.47)

Donde (5.47) es debido a la conservacién del cuadrimomento. Por otro lado, para los
términos B y C' se tiene

128m2m? (pe - py) — 128m2m3, (pe - py)
> (B+C)= — ——

S

1 m? — ¢?
W {128m3m§ [VQ + E (B, —v)| —128m_m% E, (E, — v)

(5.48)

2 2
my—q

5 esta relacion se dedujo de la conservacion de cuadrimomento

donde se usé p,-p; =
(5.21) y (5.46).

De la misma manera,

ZD _84mimg, (pe -pv) (pq - pyr) — 64mEm2, (pe - pv) (g - Pg) N —64m2m2 (py - pu) (pgr - Py ) + 64mZm2 (pe - pv) (Pyr - Pa)
M= MA

S

64 my, — ¢> m2 — 2
=/ |:m,2JEq (v + Eq) (mg—i—mg,) ( ”2 ) _Qm?,mgmg, ( V2 .

(5.49)
Substituyendo (5.45), (5.48) y (5.49) en (5.43), obtenemos
_ L 1 d3py g° ¢?+2E,-v—m?
R R Ty e R R TE L G ).
1 m2 — q2

+3 [mﬁmg ( v2 + E, (B, — u)) —2mim? Eq (Ey - u)] (5.50)

+ o [mﬁEq (v + Eq) (m? +m2) (mu - q2> — 2m2m2m?, (m% - ¢ )} 1.
Ahora trabajaremos en coordenadas esféricas haciendo

d*pe = |po2d|pe|dY = |py|*d|py| sin 0,dbedpy = | Eo|*dEy sin 0,d0,dipy, (5.51)

tomando my ~ 0 y, por tanto, py = Ey, lo que es valido para altas energias. Integrando
sobre ; se obtiene:

/ ’Eg‘2dEg sin (ggdegd(pg = QWEECZE@ sin di(gg = QWEKZdEgd(COS 9@) (552)
e

Ahora llevaremos a cabo el siguiente cambio de variables, en particular, la transforma-
cion
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v :EV - Ef?
Q2 — q2 (553)
con la relacion )
E, my + @Q
cos by = — : (5.54)
E2—m2 2E,/E2—m?
La ecuacion (5.54) se obtiene considerando
m2 + Q?
Q= —(pe = pu)* = —mi =y + 20 py > propy =
tomando my ~ 0 y
L m2 + Q*
pe-py = EoE, — |pil|py| cos 0y = EyE, — Ep\/E2 —m2 cosl, = —
con |pg| = Ey. Con esto (5.52) se transforma en
2rE;dEd(cos 0y) = 21} —dvdQ?, (5.55)
QEZ pu|
con Ey = (E, — v). Entonces, tenemos que, usando (5.53) y (5.55) en (5.50)
_ 1 1 dvdQ? g2 —Q? +2E,v —m?2
do =0y = my:) (327) \ /E2E2 — m2m2 2|7 NCIISYDE 4B B (1 N QEVZJq )}
+ # |:2m12,m§ <m,2, ‘2|' Q> + Eq (B — V)) — Qmng,Eq (BEy — y):| (5.56)
my 2 m2 2
+ % |:m12,Eq(V+Eq)(m3+m§,) ( ‘Q“Q ) - 2mymam?, ( V;FQ )]}
Finalmente, introducimos las variables de Bjorken
2 2
xr = . __ @9 : (5.57)
2pn-q  2MyEyy
PN -q v
= = — 5.58
PN - DPv Ez/ ( )

en (5.55), con My la masa del protén el cual consideramos en reposo. Con esto (5.55)
queda como

2rE};

1
dvd(Q? = | 21 E? IMyE?ydxd .
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Para finalizar, empleamos los cambios de variables (5.57) y (5.58) en (5.56), simplifi-
cando, nuestra gran expresion queda

1 2Mpy E2ydxd 4 2E.E,y — 2MNE,xy — m?
do :(5(172, —mg, N Zy ray g . 3E3 1— qLivy NIy mg,
(327) | /E2ZE2 — mZm?2 2|p | (2My E,zy + M?) 2B, E,
1 m2 +2MyE,x
+ Vel |:2m,%m3 (l'2NVy +E4(E, — Eyy)) — 2m3mg,Eq (Ev — Evy)
1 my + 2Mpy Eyxy m2 + 2MyxE,zy
+ i (mlz,Eq (Evy + Eq) (mg + mg,) (%) - 2m12,m3m31 % ].
(5.60)

Ya que se considerara que el quark es parte del protén, es necesario introducir el
cuadrimomento del quark como una fraccién del cuadrimomento del protén, p, = py,
donde ¢ es la fraccién del cuadrimomento del protén py que se lleva el quark p, dentro
del protén. Teniendo esto en cuenta, la delta de Dirac en (5.60) nos queda

2 2 2 2 1 mg/ 7mg
5(pq/ - mq') =6((pv —pg +pe)” — mq/) = mfs E—x| 1+ m : (5.61)

De manera similar, usando p, = &py en (5.60) obtenemos la expresién final para el
proceso (5.1 a)

1 m2, —mg 1 1 2My E2ydzdy
do=——6|6—a |1+ =
2B, MnNy 2B My ) | (327) | /EZ(EMN)? — mZm2 2| |

. g* 2 72 _ zy m;
(2MNEsz+M2)2{|:4(£MN) E; (1 vt ot 2EV£MN>} +

(5.62)
" 1 [2 2,9 (mg—l—ZMNE,,my
viltq

+

> + €My (B — Euy)) —2m2m2 €My (B, — Eyy)

1 my +2MNEyx m2 +2MyE,x
+M4[mifMN(Euy+sMN)(m3+m§f>(” e ( = y)]}-

mym
2 2

Procediendo de manera similar que en el caso anterior, obtenemos la seccion eficaz
diferencial para el proceso de la figura (5.1 b):

2 2

1 me, —m 1 1 2M N E2ydxd

do=— 5 |e—a(14—2L 1 bk
2E, My 2E,Mywy ) | (327) | /EZ(€EMN)? — mZm2 2|y |

4 2
g 2 2 m;, Yy
: 4B (EMN)“(1—y) | 1+ -=
(2MNE,zy + M2)2{ o A ) 2E,E, ¢ 569)
1 m2 +2MyE,x
+taz [2m3m§ <112NV?/ +EMN (Ey — El,y)) —2mim? My (Ey — E,,y)}
1 my +2MyEyx m2 +2MyE,x
o [mﬁﬁMN (Buy + €M) (mg +m?,) (%) = 2mimgmy (gy }.
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5.4 Restricciones cinematicas

De esta manera, hemos encontrado las secciones eficaces diferenciales para los procesos
de las figuras (5.1 a) y (5.1 b). Similarmente, obtenemos las secciones eficaces para los
procesos de las figuras (5.2 ¢) y (5.2 d). El siguiente paso es integrar estas expresiones,
pero antes de eso debemos considerar los limites de integracién y el hecho de que los
quarks no se encuentran aislados en la naturaleza.

5.4. Restricciones cinematicas

Teniendo en cuenta la cinematica de los procesos de las figuras (5.1 a) y (5.1 b) se
pueden encontrar limites para = e y (méas adelante hablaremos de la fraccion ), después
utilizaremos estos limites para integrar las expresiones (5.62) y (5.63).

Lo primero que tenemos que notar es que la delta de Dirac de las expresiones (5.61) y
(5.62) nos indica

m2 — m?
= 1+ L 9, 5.64
f=v ( + 2EZ,MN:cy> ( )

Si consideramos la conservacion del cuadrimomento (despreciando la masa del leptén)
y haciendo |p;| = E; tenemos que

- =Q*=—(p, — pg)2 = —m,% +2E,FE, — 2|ﬁ,,||p;| cosf = —m?2 +2E,E, — 2|py|Epcosf. (5.65)

El valor maximo de ()? se alcanza cuando cosf = —1, por lo cual

Q* < —m?2 +2E,E, + 2|p, | Ey. (5.66)

Ahora, usando Ey, = E, — v, (5.57) y (5.58) llegamos a que

Q2

Sustituyendo (5.67) en (5.66) y desarrollando llegamos a que

(QEE + 2EV|Z7V| - m?/)

2 < Mz, 5.68
O At Byt ] v (5.68)

De igual manera, el valor minimo de () se obtiene para cos = 1,

(QEE B 2Eu ’ﬁu' B m,%)
MNQZ' + EV — ’ﬁ,/’

Q* > Myz. (5.69)
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Asi, procediendo como antes y usando (5.57) en (5.68) y (5.69) se obtienen los limites
para y

2F% + 2F,|p,| — m?
2E1/(MN37 + EI/ + ’puy)
2FE? — 2F,|p,| — m?
2E,(Myz + E, — |py])

Podemos encontrar la energia minima del neutrino, E,, para que las reacciones (5.1
a), (5.1 b), (5.2 ¢)y (5.2 d) se lleven a cabo. Trabajando en el sistema de referencia en
donde el quark esta en reposo consideremos la conservacion de cuadrimomento dada
por la relacion

Pv +p€ = Pyq + p:p (572)

reacomodando y elevando al cuadrado tenemos

(P — pa)* = (py — pe)°

(5.73)
mi+mg—2py-pq :m2,+m?—2pq/ - Pe
Por otro lado la energia minima para llevar a cabo la reaccién es cuando
De =Py = 0. (5.74)

Haciendo uso del hecho que el quark inicial estd en reposo, esto es, p, =0, en (5.73)

tenemos
m2 +mg —2E, - E; =m2, +mj — 2E, - E,. (5.75)

Ya que consideramos que el lepton resultante es producido en reposo, su energia es
aproximadamente su masa en reposo, esto es,

Eg ~ My, (576)

aplicando la condicién (5.76) en (5.75) y despreciando la masa del lepton resultante,
obtenemos la energia umbral que tiene que tener el neutrino en reacciones (5.1 a), (5.1

b), (5.2¢)y (5.2 d)

2 2 2
m,, +my — My

E, > , (5.77)
oF,
m2 4+ m2 —m?
B, >t (5.78)

Por otro lado otra condiciéon para la cinematica de nuestras reacciones se puede encon-
trar considerando la relacién (5.64) y el rango de valores que puede tomar la fracciéon
de cuadrimomento del nucleén

0<¢e<, (5.79)
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por lo que podemos restringir (5.64)

m2/ - m2
1>z|1+ L7 5.80
= ( * 2EVMny> ’ (5.80)
usando (5.57) obtenemos
m?2 — m?
1>z (1 + qQ2q> . (5.81)

Podemos despejar Q? para obtener la restriccion

> .
@ —1—z

(5.82)

Ademss, se puede considerar la energia minima que tiene que tener (Q® para interac-
cionar con un quark de sabor 7, esto es

Q* > m? (5.83)

)

donde i = u, d, s, c.

Una condicién adicional que podemos imponer a F, se obtiene teniendo en cuenta que
el neutrino interacciona con un protéon, esto impone un minimo en la energia que tiene
que tener el neutrino para poder resolver la estructura del proton, esta energia minima
es

E, >1GeV. (5.84)

Para finalizar esta seccion, mencionaremos que para nuestro calculo de la secciéon eficaz,
ademaés de las restricciones mencionadas, despreciaremos la masa del quark inicial m,,.
Esto debido a que las energias involucradas en la interaccién son varios érdenes de
magnitud mayores que la masa del quark incial por lo que su contribuciéon en este
contexto es despreciable (en caso de los quarks pesados, habria una contradicciéon con
la masa del protén si se toma la masa del quark diferente de cero).

5.5. Funciones de distribucion partonicas

Hasta este momento hemos calculado la seccion eficaz diferencial para la dispersion
neutrino derecho-quark, sin embargo en la naturaleza, a bajas energias, los quarks se
encuentran atrapados en los nucleones (fenémeno conocido como confinamiento). Para
altas energias los quarks dentro de los nucleones se comportan como particulas libres
(fenémeno conocido como libertad asintética). A un quark dentro del nucledén se le
asigna una fraccion del cuadrimomento del nucleén 0 < ¢ < 1, con esto, el quark
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puede tomar un amplio rango de momentos para cada valor de Q?. Para describir
como se distribuye el momento del nucleén entre los quarks que lo constituyen se
usan las funciones de distribucién, P(¢,Q?). Estas funciones de distribucién describen
la probabilidad de que un quark de cierto tipo tenga una fraccién del quadrimomento
total del nucleén entre & y £+d€ para cierto valor de Q%. Estas funciones de distribucién
no dependen del proceso considerado, solamente dependen del hadrén, por lo que las
funciones obtenidas en un proceso dado pueden ser usadas en cualquier otro proceso
(en este caso una dispersion) mientras que se considere el mismo hadrén. Ya que los
partones se comportan como particulas libres para valores grandes de Q%, entonces la
seccion eficaz puede calcularse como la suma incoherente de las secciones eficaces de
un neutrino con los quarks correspondientes 7, donde el factor de peso lo proporcionan
las funciones de distribucion parténica. En el caso de la dispersién inelastica v;(7;)p
la seccion eficaz se puede escribir como:

d*o, T Ov@p 2 2
=y [ denea)’y +Z/d£P§Q

(5.85)

donde la suma corre sobre los sabores de quarks que pueden participar en la interaccion
con el neutrino o antineutrino. Las reacciones que se pueden presentar en el caso de
una interaccion cargada del neutrino con los protones son:

Vetig— 0+, veti, = 0 +ig (5.56)
Up+ 1y =0T +ig, Uty — 0 +1ig4 ‘
con i, = u, c e ig = d, s. Cabe notar que en nuestro calculo no tomaremos en con-
sideracion el quark top ya que las interacciones con este quark son despreciables en
comparacion con la de los otros quarks. En este trabajo utilizaremos las funciones
de distribucién partonica CTEQ6 a primer orden para nucleones que se obtienen de
ajustes a datos experimentales con aceleradores en donde se analizan varios tipos de
reacciones de dispersion.

Las funciones de distribucién parténica dependen tanto de Q? como de x. Experimen-
talmente las funciones de distribucién parténica CTEQG6 tienen los limites siguientes:

10°%<z<1, (5.87)
1.3 < @ < 10* (GeV). (5.88)

Para obtener la distribucion de partones para valores que se salen de este rango em-
plearemos la llamada aproximacion doble logaritmica [26] (DLA, “Double Logarith-
mic Approximation” ) ya que estas tienen un comportamiento menos singular cuando
x — 0. Esta aproximacion tiene la forma:

N

P(z,Q*)pra = C(Q%) [2@;%)1 ’ exp [2(s — 0)p] 2, (5.89)
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con:

¢ —Inln [m'er\M] , (5.90)
o =5(@) =c[(13Gev)?, (5.91)
- (2 ).

donde se tiene que:
N¢ es el nimero de colores de un quark en QCD, esto es Ngo = 3.

ng es el nimero de quarks de distinto sabor presentes en el mar. Como no estamos
considerando al quark top ni al quark bottom entonces ny = 5.

C(Q?) es una variable de normalizacién tal que en xy = 107° las distribuciones de
quarks DLA y CTEQ6 coincidan, esto es, P(xo, Q*)pra = P(x0, Q*)crE0S6-

Con esto tenemos los elementos necesarios para calcular la seccion eficaz cargada neu-
trino (antineutrino)-protén que se usara después en el estudio de la atenuacion del
flujo de rayos césmicos por las interacciones con los neutrinos estériles, la técnica que
emplearemos para el calculo de la atenuacion la presentaremos en la siguiente seccion.
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6 Metodologia e hipotesis

6.1. Hipotesis de trabajo

En este trabajo se asumird la existencia de neutrinos derechos, estables', masivos y
tipo Dirac que interaccionan con la materia mediante el modelo Minimo Izquierdo-
Derecho descrito en la seccion 3. También se supondra que estos neutrinos conforman
toda la materia oscura, la cual se distribuye en nuestra galaxia de acuerdo al modelo
de densidad de Einasto (ver seccion 4), el cual pretendemos estudiar mediante el uso
de rayos coésmicos ultranenergéticos. La posible existencia de neutrinos estériles es
sugerida por resultados de experimentos de oscilaciones de neutrinos (ver seccién 3) y
la posibilidad de que sean un componente de la materia oscura parece ser respaldada
por las observaciones del telescopio Planck. Sin embargo, su densidad y propiedades
aun no estan determinadas.

Se propone un método de escrutinio de la materia oscura, asumiendo que esta formada
por neutrinos derechos, basado en el uso de los rayos césmicos de energias extremas y
propuesto, por primera vez, en la referencia [7] para restringir nueva fisica. Se explorard,
asi mismo, el alcance del método y que tan eficaz y sensible podria ser para establecer
cotas y limites sobre las propiedades de la materia oscura en el marco del modelo aqui
estudiado. El método estd basado en el estudio de la posible atenuacién del flujo de
rayos cosmicos ultraenergéticos en el fondo de materia oscura a diferentes energias.

Se considerara que los rayos cosmicos de ultra-altas energias estan en su mayoria cons-
tituidos de protones. Esto, sin embargo, es aun incierto. El flujo de rayos césmicos
que emplearemos sera el reportado por la colaboracion del observatorio Pierre Auger.
Dejaremos de lado, por lo pronto, las mediciones del Telescope Array, las cuales pre-
sentan algunas diferencias con las del observatorio Auger y poseen menor estadistica.
Ahora bien, puesto que las interacciones débiles cargadas del neutrino derecho, en el
contexto del modelo Minimo Izquierdo-Derecho, son mas probables que las neutras,
entonces despreciaremos estas ultimas en nuestros cdlculos de la seccion eficaz total
del neutrino derecho con la materia. A continuacién, se describira de forma breve el
método empleado para explorar las propiedades de la materia oscura y de los neutrinos
estériles.

IExisten algunos modelos (ver ) izquierdo-derechos que predicen la existencia de neutrinos estériles
estables.

69



Capitulo 6 Metodologia e hipotesis

6.2. Atenuacion del flujo de rayos césmicos

El método consiste en calcular la longitud de atenuacién del flujo de rayos coésmicos
en el halo galactico de materia oscura de nuestra galaxia, asumiendo que esta formado
por neutrinos estériles y bajo la presencia de interacciones débiles cargadas derechas
(ver seccién 3). Con la longitud de atenuacién encontraremos la modificacion que
experimenta el flujo observado de rayos cosmicos ultraenergéticos bajo la presencia
de materia oscura dentro del modelo que estamos estudiando. Si la modificacién al
flujo observado esta dentro de los limites de error experimental para una combinacion
my, py, M, de pardmetros del modelo, dicha combinacion de parametros es entonces
permitida, de lo contrario, es rechazada con cierto grado de probabilidad (ver siguiente
seccion).

Para esto supongamos que en cierta region de la galaxia la densidad de neutrinos
estériles es p(r), donde r es la distancia desde el punto de referencia hasta donde se
mide la densidad. En torno a este punto tomemos un volumen diferencial de area A, y
ancho Ar, con N, el nimero de neutrinos contenido dentro de la caja. Sea o, la seccién
eficaz de los rayos césmicos con dicho medio (ver figura 6.1).

(o}

Figura 6.1: Volumen diferencial de area A, ancho Ar con un nimero fijo de particu-
las blanco N de seccion eficaz o. ¢; es el flujo de particulas incidente normal a la
superficie A y ¢; es el flujo saliente de particulas.

Consideremos ahora un flujo de rayos cosmicos incidente ¢;. Este flujo incidente se vera
atenuado debido a las interacciones con los neutrinos del volumen diferencial (como
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6.3 Parametros a estimar

se menciond en la seccién 6.1) mientras atraviesa el medio. Llamaremos ¢y al flujo
atenuado que emerge de la caja. Definiremos la probabilidad de interacciéon del flujo
dentro de la caja como:

— b A

po_fi=% _ 50 (6.1)

o; b
Por otra parte, la probabilidad de interaccién se puede encontrar también a partir
del cociente entre la seccion eficaz de interaccion (drea blanco efectiva) de todas las
particulas blanco, A,, y el drea total A expuesta por la caja al flujo, esto es:

A, No (p(r)AAr)o

P = Vi 1 = p(r)oAr, (6.2)

entonces igualando 6.2 con 6.3 nos queda
AN
b;

p(r)oAr, (6.3)

tomando el limite A¢p — 0y Ar — 0, tenemos la ecuacién diferencial

a9 _

T p(r)odr, (6.4)
resolviendo, obtenemos el flujo atenuado
¢(X(]> — (bie_ngL p(r)dr — ¢ie—0X0’ (65)

con Xy, densidad superficial de particulas blanco en particulas/cm? y o, la secciéon

eficaz débil cargada neutrino estéril-protén, en cm?.

6.3. Parametros a estimar

Nuesto objetivo es estimar, con cierto nivel de confianza, la densidad de neutrinos
estériles en forma de materia oscura en el medio interestelar para determinados valores
de m, y M,,. Para este fin, introduciremos un parametro que nos permitira modificar los
valores de la densidad para el que calcularemos nuestro nivel de confianza. Llamaremos
« a este parametro que estard definido como:

X

p (6.6)

o= —
Xo’

donde Xy es la densidad superficial de materia oscura que se obtuvo asumiendo el
modelo de Einasto (ec. 6.5) para cierto valor de m,, y la densidad local de materia oscura
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observada en nuestra galaxia 0.22 &+ 0.07 GeV/em? [27] correspondientes mientras que
X, es la densidad superficial de materia oscura, también en particulas/cm?, estimada
para cualquier valor galactico local de densidad volumétrica con distribucién como la
del modelo de Einasto. Dada la definicién (6.6), el pardmetro a se relaciona con la
densidad volumétrica, psy, del modelo de Einasto de la siguiente manera:

Xp Psp
o= = —, 6.7
Xo Ps0 ( )

donde ps, es un parametro libre en nuestro andlisis asociado con X, y definido como
la densidad volumétrica del modelo de Einasto, mientras que py es la densidad volu-
métrica de la que se obtiene X y definida de forma tal que reproduce el valor local de
densidad de materia oscura en nuestra galaxia en el modelo de Einasto. Con esto, el
flujo de rayos césmicos atenuado por la densidad superficial X, de neutrinos estériles
en el halo de la Via Lactea es

Or(Xo) = €27, (6.8)

donde ¢¢(Xj) sera el flujo de rayos césmicos ultranenergéticos observado en la Tierra
después de atravesar la densidad superficial, « Xy, de materia oscura en nuestro halo
galactico.

Como podemos ver, si encontramos «, automdticamente se obtiene el valor de X, y
de aqui, el de p,. En nuestro trabajo estimamos o con cierto nivel de confianza para
diferentes valores de la masa del neutrino estéril, m,,, y diferentes valores de la masa
del boson WRi. Para calcular el intervalo de confianza utilizamos la prueba de hipétesis
x? de la cual hablaremos en la siguiente seccién.

6.4. Niveles de confianza

Para el calculo de los niveles de confianza (CL) utilizaremos la prueba de hipétesis
x?2. El problema consiste en indagar si dentro de los errores sisteméaticos y estadisticos
del flujo observado de rayos césmicos ultraenergéticos en la Tierra existen efectos de
atenuacion compatibles con interacciones del espectro de rayos césmicos, dentro del
modelo Minimo Izquierdo-Derecho, y un halo de neutrinos estériles que pudiera existir
en nuestra Via Lactea. Sea ¢(E;) el flujo atenuado de acuerdo a (6.8) vy ¢ops(E;),
el flujo medido en la Tierra, ambos a una energia F;. Ademas, sea d¢us(E;) €l error
experimental del flujo asociado con ¢us(E;), entonces se define la funcién x?* de la
siguiente manera:

, & [0 (E))~os(E))]
X =2

& bomlER (69
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6.5 Densidad promedio de materia oscura en la Via Lactea

Si el flujo ¢¢(E;) es consistente con el flujo medido ¢ups(E;) entonces el valor de x? es
pequeiio. En caso contrario, se espera un valor grande de x?. Para una muestra de N
puntos, la densidad de probabilidad para la distribucién x? es

2N72

T YWNre (6.10)

p(x*N) =

llamaremos nivel de confianza (CL) a la cantidad dada por:
X2

CL(x* N) = /_ p(xX? N)dx"”. (6.11)

Por lo tanto, (6.10) es la probabilidad de obtener un valor menor o igual que x?* de
forma aleatoria. Un valor de C'L muy grande implica que el valor estimado de « tiene
una probabilidad baja de ser consistente con los datos experimentales dentro de las
incertidumbres respectivas. Para nuestras estimaciones de o emplearemos los siguientes
niveles de confianza: 68, 90 y 99 %. Los resultados serdn presentados en el siguiente
capitulo.

6.5. Densidad promedio de materia oscura en la Via
Lactea

Ahora procederemos a obtener la densidad superficial promedio de materia oscura que
veria una particula que se dirige a la Tierra y que se encuentra con el halo de materia
oscura de nuestra galaxia. Para esto consideremos el modelo de Einasto dado por la

ec. (4.2): .
pe(r) = pso exp (—2 KT> — 1D . (6.12)

Ts

En el modelo de Einasto r, es la distancia del centro de la Via Lactea al punto de
observacion. Ya que la Tierra no se encuentra en el centro galactico haremos un cambio
de sistema de referencia de tal manera que la Tierra sea el origen. La transformacion
esta dada por:

r= \/7“’2 + R2, — 2Ryer’ cos(0) (6.13)

donde:

r’ es la distancia medida desde la Tierra a un punto de observacion definido por el
vector 7.

r es la distancia del centro de la Via Lactea a un punto de observacion.
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R, es la distancia del centro de la Tierra al centro de la Via Lactea , esto es R, =
92 kpc.

cos 6 es el angulo formado por el vector R;C y el vector =

Introduciendo esta transformacién en (6.12) e integrando se obtiene la densidad su-
perficial promedio Xy, esto es,

1 27 pRgccos 9+\/Rf}c cos 92+r,2Lg—Rgc ™
/
Xo= - /0 /O /O pE [\r? + R2, — 2Rer’ cos(6)] dr'dodo,
(6.14)

en donde rp, es la distancia del centro de la Via Lactea al halo galactico. Después de
integrar la expresion (6.14) se tiene:

Xo = 1.03927 x 103 v
C

)
m2

(6.15)

suponiendo que la materia oscura esta compuesta de neutrinos estériles de masa m,,,
la densidad superficial de particulas p estda dada por

my

p (6.16)
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[ Resultados y discusiones

En este capitulo expondremos los resultados obtenidos utilizando las ideas presentadas
en los capitulos 4, 5 y 6. De manera mas especifica primero expondremos algunos de los
resultados obtenidos al integrar la seccion eficaz neutrino estéril-quark que se obtuvo
en el capitulo 5. Después, utilizando las funciones de distribucién parténica (descritas
en el capitulo 5) obtendremos la seccién eficaz neutrino estéril-protén. Finalmente,
estimaremos la densidad superficial promedio de materia oscura permitida en el halo
galactico de la Via Lactea para differentes niveles de confianza de acuerdo a la técnica
descrita en el capitulo 6.

7.1. Seccion eficaz neutrino estéril-quark

Integrando las relaciones (5.62) y (5.63) en el sistema de referencia en el que el quark
se encuentra en reposo y tomando en cuenta las restricciones de la seccion 5.4 se
obtuvo la seccién eficaz para las interacciones neutrino estéril-quark(antiquark). Los
resultados se grafican en las figuras 7.1, 7.2 y 7.3. La grafica 7.4 corresponde al calculo
estandar de la seccion eficaz v + ¢4 — e~ + ¢, (nuestra referencia) en donde m, = 0,
My, =80 x 10° eV | se desprecian las masas de los quarks involucrados y la masa del
lepton cargado resultante, en este caso, la del electron. Notese que la secciéon eficaz no
varia mucho si la interaccion se produce con un quark o un antiquark.
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Figura 7.1: Seccion eficaz en funcion de la energia del neutrino obtenida con m, =
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1 eV,mg, =23 x10° eV, m,, = 4.8 x 10° eV y My = 10 GeV para las reacciones
VR + qq — e + ¢, (grafica superior) y vg +q, — ¢~ + g, (grafica inferior).



7.1 Seccién eficaz neutrino estéril-quark
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Figura 7.2: Seccién eficaz en funciéon de la energia del neutrino obtenida con m, =

1eV,my, =23x10°eV, m,, =48 x10% eV y My = 10* GeV para las reacciones
VR + qa — € + ¢, (gréfica superior) y vg +q, — ¢~ + @, (grafica inferior).
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Figura 7.3: Seccién eficaz en funcion de la energia del neutrino obtenida con m, =

107 eV, my, =2.3x10% eV, m,, = 4.8x10% eV y My, = 10 GeV para las reacciones
VR + qq — e + ¢, (grafica superior) y vg + G, — ¢~ + @, (grafica inferior).
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Figura 7.4: Seccion eficaz v + ¢4 — e~ + ¢, en funcion de la energia del neutrino
obtenida para my = my =m, =0 eV y My =80 GeV.

A muy altas energifas, la transferencia de cuadrimomento ()? tiende a dominar el pro-
pagador sobre el término M3,, limitando el crecimiento de la seccién eficaz y evitando
que esta siga creciendo, dando lugar al comportamiento plano observado en las graficas
a muy altas energias. El punto donde este comportamiento se presenta, se incrementa
con el valor de M2, como se aprecia de las figuras.

Se puede notar de las figuras 7.1 y 7.2 que la seccién eficaz disminuyo6 en gran medida
al aumentar la masa My, esto se debe a que en el propagador de la seccion eficaz, My,
va cobrando importancia, esto es especialmente notable si comparamos 7.1 y 7.2 con
el calculo de referencia cuya grafica se muestra en la figura 7.4. Ademas, comparando
las figuras 7.1 y 7.3 se puede ver que la secciéon eficaz no varia de forma importante
respecto a la masa del neutrino estéril, m,. En la fig. 7.5 se muestran juntas las graficas
7.2, 7.3 y 7.4 para la reaccion vg + qq — { + ¢,
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logO'{cm:l
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Figura 7.5: Seccién eficaz para la reaccién vg +qq — e~ + ¢/, con my = 2.3 x 10% €V,
m, = 10" eV, My = 10 GeV (grafica punteada), my = 2.3 x 10° eV, m, = 0,
My =80 GeV (gréafica continua) y my = 2.3 x 105 eV, m, = 1 eV, My, = 10* GeV
(grafica discontinua).

7.2. Seccion eficaz total

Integrando la ec. (5.85) y tomando en cuenta las restricciones expuestas en la seccion
5.4, se obtiene la seccién eficaz total para la dispersién vgy(Vgre) +p — £+ X donde, ¢
y X son el lepton cargado final y los hadrones resultantes, respectivamente. Antes de
presentar las secciones eficaces totales neutrino derecho-protén obtenidas tenemos que
considerar el rango de energias en el cual deben ser calculadas.

Con la finalidad de estudiar la atenuacion del flujo de rayos cosmicos, es necesario
obtener la seccién eficaz de los mismos en el fondo de neutrinos estériles del halo
galactico en el rango de ultra altas energias en donde se tienen mediciones del flujo
y pudieran ser mas importantes las interacciones. El flujo de rayos cdésmicos medido
por la colaboracién Pierre Auger (multiplicado por la energia al cubo para apreciar los
detalles del espectro) fue presentado en la fig. 4.7. Como podemos ver de dicha figura
el rango de energfas de rayos césmicos esta entre 10'® y 102 eV/. A estas energias,
la probabilidad de interaccién del flujo de rayos cdésmicos con el fondo de neutrinos
estériles se espera sea mayor que a mas bajas energias. Dado que nuestra seccién eficaz
fue calculada en el sistema en donde el protén esta en reposo tendremos que cambiar,
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7.2 Seccion eficaz total

mediante una transformacién de Lorentz, al sistema de laboratorio donde el protén
se encuentra en movimiento y el neutrino estéril estd en reposo (asumiendo que las
particulas de la materia oscura tengan poca energia cinética, como parece ser el caso).
Haciendo este cambio de sistema de referencia, se obtiene la relacion:

B, = B, J\TZN

(7.1)

donde:
E, es la energia del neutrino en el sistema de referencia donde el protéon esta en reposo.

EY es la energia del protén en el sistema de referencia donde el neutrino esta fijo. Las
mediciones del telescopio Pierre Auger cubren el rango Fy = 10'® — 10 eV

m,, es la masa del neutrino estéril.
My es la masa del protén, esto es My = 10°eV.

Las secciones eficaces cargadas neutrino derecho-protén obtenidas usando (5.85) para
el rango de energias Ey = 10'® — 10% eV, calculadas de acuerdo a la expresién (7.1),
se pueden ver en el cuadro 7.1 para diferentes valores de m, y My,. Por otra parte,
algunas de las graficas resultantes se presentan en la figura 7.6.
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El, =10'8 my[eV]
My [eV] 1 10° 107 10° 1013
1010 | 4.7593 x 1073% | 4.1519 x 10733 | 3.8875 x 10733 | 3.8787 x 10733 | 3.7852 x 10733
1001 | 4.8468 x 10739 | 3.8055 x 10735 | 4.3364 x 10735 | 4.4370 x 1073 | 4.3376 x 10~ 3°
1012 | 4.8476 x 10743 | 8.8127 x 10738 | 4.3812 x 10737 | 4.7182 x 10737 | 5.4732 x 1037
1013 | 4.8476 x 10747 | 1.1854 x 1074 | 1.0786 x 10732 | 4.9128 x 1073% | 6.1960 x 10~ 3°
10'% | 4.8476 x 10751 | 1.1893 x 10~4% | 1.4776 x 1043 | 1.2698 x 104! | 6.2192 x 10~ 4!
10'% | 4.8476 x 1075% | 1.1894 x 10~%4% | 1.4828 x 10~%7 | 1.7640 x 10~*° | 5.1069 x 10~*3
Ef = 10182 my[eV]
My [eV] 1 10° 107 109 1013
1010 | 4.0662 x 10734 | 3.7374 x 10733 | 3.6895 x 10733 | 4.8704 x 10733 | 3.5502 x 1033
1011 | 4.4341 x 10738 | 4.0764 x 10735 | 4.4647 x 1073% | 4.6472 x 1073 | 3.8393 x 1073
1012 | 4.4381 x 10742 | 1.8304 x 10737 | 4.4888 x 10737 | 4.7239 x 10737 | 4.6867 x 10~37
1013 | 4.4381 x 10746 | 3.9589 x 10~4! | 2.1363 x 10739 | 5.0014 x 10739 | 5.6297 x 10739
10'% | 4.4381 x 10750 | 4.0015 x 10~4% | 4.8618 x 1043 | 2.4261 x 104! | 6.4131 x 10~ 4!
10'% | 4.4381 x 1075% | 4.0019 x 10™4% | 4.9167 x 10~47 | 5.7577 x 10~%° | 6.5315 x 10~43
E}v =10 my [eV]
My [eV] 1 10° 107 109 1013
1010 | 4.9366 x 10734 | 4.9368 x 10733 | 3.7905 x 10733 | 3.6878 x 10733 | 3.4217 x 10733
1001 | 6.1702 x 10738 | 4.3052 x 10735 | 4.2975 x 1073% | 4.3813 x 1073 | 3.5790 x 10~ 3°
10'2 | 6.1858 x 10~%2 | 2.7167 x 10737 | 4.8203 x 10737 | 5.1969 x 10737 | 4.0656 x 10~37
1013 | 6.1859 x 10746 | 1.2912 x 10740 | 2.9308 x 10739 | 4.8229 x 1073° | 4.6056 x 10~ 3°
10'% | 6.1859 x 10750 | 1.3358 x 10™4* | 1.5695 x 10742 | 3.0730 x 104! | 5.2260 x 104!
105 | 6.1859 x 10724 | 1.3363 x 10~4® | 1.6264 x 10746 | 1.8443 x 10-%* | 5.7727 x 10~ 43
Ely = 1019-5 my[eV]
My [eV] 1 10° 107 10° 1013
1010 | 1.2284 x 10733 | 3.7252 x 10733 | 4.3451 x 10733 | 3.6877 x 10733 | 3.7902 x 10732
101 | 2.1774 x 10737 | 4.2395 x 1073% | 4.1911 x 1073% | 4.0304 x 1073% | 3.8269 x 1073°
1012 | 2.1953 x 10~4! | 3.6442 x 10737 | 5.0516 x 10737 | 5.1928 x 10737 | 4.1256 x 10757
1013 | 2.1955 x 1074% | 4.0060 x 10740 | 3.7937 x 10739 | 5.4660 x 10739 | 4.3295 x 10739
10™ | 2.1955 x 10749 | 4.4544 x 10~%* | 4.8032 x 10742 | 3.7051 x 10~ %1 | 4.4996 x 10~ 4!
1015 | 2.1955 x 10723 | 4.4593 x 10~%® | 5.3658 x 10746 | 5.5960 x 10~%% | 4.6403 x 10~ 43
E;V = 1020 my[eV]
My [eV] 1 10° 107 10° 1013
1010 | 2.2119 x 10733 | 3.8875 x 10733 | 3.8787 x 10733 | 3.9196 x 10733 | 4.1049 x 10~33
10 | 7.1970 x 10737 | 4.3364 x 1073% | 4.4370 x 1073% | 4.0547 x 1073% | 4.4311 x 1073°
1072 | 7.3941 x 1041 | 4.3812 x 10737 | 4.7182 x 10737 | 4.6260 x 10737 | 4.8733 x 1037
1013 | 7.3961 x 10745 | 1.0786 x 10739 | 4.9128 x 10739 | 5.7246 x 1073° | 5.1211 x 10 3°
10M | 7.3961 x 10749 | 1.4776 x 10743 | 1.2697 x 10~%1 | 5.1680 x 10~%! | 5.2435 x 10~ 4!
1015 | 7.3961 x 10753 | 1.4828 x 10~47 | 1.7640 x 10~ | 1.4609 x 10~43 | 5.2671 x 10~43

CuadI‘O 7.1: Tabla de valores obtenidos para la seccién eficaz cargada neutrino derecho-protén o para energias del protén
E}\] = 1018, 1018'57 1019, 1019-5 y 1020 eV. En la parte superior se muestra la masa del neutrino estéril en eV, en la parte izquierda

se muesta la masa del bosén Wg en eV. Las energias estdn en unidades de eV y la seccién eficaz en ecm=.
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7.3 Niveles de confianza para la densidad de neutrinos estériles
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Figura 7.6: Secciones eficaces cargadas neutrino derecho-protén para el rango de ener-
glas Ejy = 10" — 10% eV. De mayor a menor: m, = 103 eV y My, = 10 GeV,
m, =1eVy My =10 GeV, m, = 1013 eV yv My = 10° GeV ym, = 1 eV y
MW = 106 GeV.

7.3. Niveles de confianza para la densidad de
neutrinos estériles

Se generaron superficies para o de tal manera que sus niveles de confianza fueran
del 99 %, 90 % y 68 % (se eligieron estos niveles de confianza ya que son usados con
bastante frecuencia), como se puede ver en la fig. 7.7, empleando la técnica descrita en
la seccion 6.4. Podemos notar que los valores de a difieren en menos de un orden de
magnitud entre los diferentes niveles de confianza obtenidos para valores fijos de m,, y
Mw.

Los valores de o y su nivel de confianza se pueden apreciar en el cuadro 7.2.
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Figura 7.7: Superficies de nivel a generadas para los niveles de confianza del 99 %,
90 % y 68 % mediante el analisis descrito en la seccién 6.4.

Figura 7.8: Superficies de nivel o generadas para los niveles de confianza del 99 %,
90 % y 68 % mediante el andlisis descrito en la seccién 6.4 en escala logaritmica. Hay
que mencionar que en este caso las tres superficies se superponen.
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my[eV]
My [eV] 1 10° 107 10° 10'3 CL
51.5228 588843 6.4565 x 107 5.1286 x 10° 6.8233 x 1013 68 %
1010 57.9428 663743 7.2945 x 107 5.7809 x 10° 7.7090 x 1013 90 %
66.8343 765596 8.3945 x 107 6.6680 x 109 8.8715 x 1013 99 %
422699 5.8613 x 107 5.4701 x 107 5.2722 x 10T 6.3386 x 101° 68 %
1011 477529 6.6069 x 107 6.1517 x 109 5.9429 x 1011 7.1614 x 101 90 %
552077 7.6032 x 107 7.0957 x 10° 6.8548 x 1011 8.2413 x 101 99 %
4.2072 x 109 1.1694 x 1010 5.2966 x 1011 4.9888 x 1013 5.2722 x 1017 68 %
1012 4.7533 x 109 1.3182 x 1010 5.9566 x 1011 5.6234 x 1013 5.9566 x 1017 90 %
5.4954 x 109 1.5170 x 1010 6.8706 x 101! 6.4863 x 1013 6.8548 x 1017 99 %
4.2072 x 1013 2.7542 x 1013 1.0280 x 1014 4.8528 x 1015 4.4668 x 1019 68 %
1013 4.7533 x 1013 3.1117 x 1013 1.1614 x 1014 5.4827 x 1015 5.0350 x 1019 90 %
5.4954 x 1013 3.5974 x 1013 1.3365 x 1014 6.3095 x 1015 5.7942 x 1019 99 %
4.2072 x 1017 2.5585 x 1017 2.2698 x 1017 9.2896 x 1018 3.9264 x 10%T 68 %
1014 4.7533 x 1017 2.8973 x 1017 2.5703 x 1017 1.0471 x 1018 4.4157 x 1021 90 %
5.4954 x 1017 3.3573 x 1017 2.9785 x 1017 1.2078 x 1018 5.0933 x 1021 99 %
4.2072 x 10%T 2.5585 x 1021 2.1086 x 1021 1.9408 x 10T 3.7670 x 1023 68 %
1015 4.7533 x 1021 2.8973 x 1021 2.3933 x 1021 2.1928 x 1021 4.2461 x 1023 90 %
5.4954 x 1021 3.3573 x 1021 2.7669 x 102! 2.5409 x 1021 4.8977 x 1023 99 %

Cuadro 7.2: Valores de a con sus correspondientes niveles de confianza para dife-
rentes valores de m, y My . o se obtuvo mediante la técnica descrita en la seccién
6.4.

Adicionalmente, en las figuras 7.9 y 7.10 se grafican los limites estimados de a para
distintos valores de m, y My, a un 99 % de nivel de confianza. En la fig 7.9 podemos
notar que los valores de o para m, 10'? eV son més grandes que en el caso de
m, = 1 eV. Esto puede parecer algo contradictorio si tomamos en cuenta que la
seccién eficaz es mayor cuando m, = 103 eV (lo que parece requerir un valor de
a menor para que el factor de atenuacién nos de el mismo CL), pero si observamos
con mds detenimiento el exponente del factor de atenuacién (ec. 6.8), —aop, y lo
escribimos en términos de la densidad superficial de neutrinos estériles dado por la ec.
(6.16), —ao = X0 obtenemos que el exponente del factor de atenuacién contiene la masa
del neutrino esterll como denominador y aunque la seccién eficaz aumenta con la masa
del neutrino estéril este aumento no es suficiente como para compensar la disminucion
dada por la masa del neutrino estéril, resultando, que para mantener el mismo nivel de
confianza, se necesita un valor de o mayor para m, = 10'? eV, que para m, =1 eV.

Por otra parte, en la fig 7.10, comparando los valores de «, se puede observar que
para valores grandes de My, el a requerido es mayor y crece mas dramaticamente con
m,,. Este comportamiento se debe principalmente a que la seccion eficaz disminuye en
gran medida conforme aumenta My, por lo que o aumenta para obtener el mismo CL,
por otra parte, el exponente del factor de atenuacion disminuye conforme aumenta m,,
aumentando mas el valor de a.
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Figura 7.9: Grafica de los limites estimados sobre a como funcién de My, para m, =
1 eV (arriba) y m, = 10'3 eV (abajo), con un 99 % de nivel de confianza.
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Figura 7.10: Gréfica de los limites estimados sobre a como funciéon de m,, para My, =
10 GeV (arriba) y My, = 10* GeV (abajo), con un 99 % de nivel de confianza.

Recordando la definicién de « (ec. 6.7), podemos ver del cuadro 7.2 que la densidad
necesaria para atenuar el flujo de rayos césmicos de manera apreciable es muy alta para
valores grandes de My, > 102 GeV o m, > 107 €V en comparacion con la densidad de
materia oscura esperada por el modelo de Einasto. Por otro lado, para valores pequenos
de My, y m, la densidad estimada usando « y la ec. 6.7 es mas cercana a la estimada
por el modelo de Einasto. Esto nos sugiere que este método puede no ser el adecuado
para estudiar los neutrinos derechos, cuando estos son muy masivos m, > 107 eV, o
cuando My es muy masivo My > 10° GeV.

En la fig. 7.11 se presenta el factor de atenuacién para diferentes valores de m, y My,
usando los valores obtenidos de v con un 99 % de nivel de confianza. Con esta grafica
podemos ver que la atenuacion que sufrirfa un rayo césmico ultraenergético en el fondo
estimado de neutrinos estériles del halo galdctico seria en general pequena para valores
grandes de My, v m,,. Como ejemplo, para los valores My = 10 GeV, m, = 103 eV, la
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grafica nos muestra que la atenuacion es practicamente despreciable e independiente de
la energia del rayo césmico primario (E};). De igual manera, la atenuacién permanece
practicamente constante para My, = 106 GeV y m, = 10 eV, pero a diferencia del
caso anterior, la atenuacién es ligeramente més pronunciada, siendo de entre el 3% y
el 4%. Para el caso My, = 10 GeV y m, = 1 eV se tiene que el flujo a bajas energias
(Ey ~ 10" V) la atenuacién no es importante (= .5%), pero conforme la energia
aumenta, la atenuacion se incrementa de manera considerable, superando el 10 % para
Ey\ = 10% eV. De la figura 7.11 también se observa que el flujo inicial sufrirfa una
mayor atenuacion para valores pequenos de m, y valores grandes de My, a las mas
altas energias. Por ejemplo, para My, = 10° GeV y m, = 1 eV, a bajas energfas
(E) ~ 10" eV) la atenuaciéon es muy poca (=~ .5 %), sin embargo a energias extremas
(E}y ~ 10%° V) la atenuacion llega a ser del ~ 35 %.

g-eopimy

IR v

0.95+

0.90+

0.801

0.70+

18.5 19.0 19.5 20.0 E'wleV]

Figura 7.11: Graficas del factor de atenuacion para un flujo de rayos césmicos ultra-
energéticos (protones) que interacciona con los neutrinos estériles del halo galéctico,
segun la ecuacién (6.8), como funcién de la energia del rayo césmico, E)y. Se toma-
ron los valores de « obtenidos de nuestro estudio a un 99 % de nivel de confianza.
La linea discontinua corresponde a My, = 10° GeV y m, = 10 eV, la linea gris
corresponde a My, = 10 GeV y m, = 10'3 eV, linea formada por cuadros y lineas
corresponde a My, = 10 GeV y m, = 1 eV y la linea formada por tridngulos y lineas
corresponde a My = 108 GeV y m, =1 €V.

88



8 Conclusiones

8.1. Conclusiones

De los datos presentados en el cuadro 7.2 es facil notar que conforme los valores de m,,
y My aumentan, el valor de o aumenta draméaticamente, también se puede observar
que los valores de « para los distintos niveles de confianza no varian en mas de un
orden de magnitud, esto se debe a que la seccion eficaz o obtenida para cualquier
combinacion de My, v m, es tan pequena que practicamente no hay mucha diferencia
si se trabaja con un intervalo de confianza de 68 %, 90 % 6 99 %.

Por otro lado, si recordamos como definimos « (Eq. 6.6), valores grandes de a equivalen
a valores grandes de la densidad de neutrinos estériles en el halo galactico de la Via
Lactea. Por el cuadro 7.2 podemos ver que el rango de valores de o abarca desde
66.83 (para My = 10 GeV y m, = 1 €V) hasta 4.8 x 10% (para My = 10° GeV y
m, = 10" eV) con un 99 % de nivel de confianza. Hay que notar que el limite obtenido
de v = 66.83 es fisicamente improbable ya que involucra un bosén derecho de masa
My, = 10 GeV que ya habria sido detectado. Los valores tan grandes de a se deben a
que la secciéon eficaz neutrino estéril-protén es muy pequena, lo que implica, a su vez,
valores pequenios para la probabilidad de interacciéon en este caso. Esta probabilidad
se vuelve ain menor considerando valores grandes para m, y My, ya que el valor de
la seccion eficaz disminuye conforme estos parametros aumentan.

Otro de los objetivos de esta tesis es la de ver el potencial de la técnica propuesta
para estudiar las particulas de la materia oscura del halo galactico. En nuestro caso, la
materia oscura estd compuesta totalmente de neutrinos derechos. Aunque obtuvimos
restricciones a la densidad de neutrinos derechos, en el caso m, > 10° eV o My >
102 GeV la densidad obtenida sobrepasa por mucho los valores esperados en promedio
en nuestro halo galactico de acuerdo al modelo Einasto de nuestra galaxia, lo cual entra
en conflicto con las estimaciones de este modelo. Sin embargo, si tenemos en cuenta
el comportamiento de valor de « (ver cuadro 7.2) para diferentes My, y m,,, se puede
notar que para valores pequenos de My < 10 GeV o m, <1 eV el valor de «a se hace
pequeiio (< 10?%), por lo que la densidad encontrada se acerca a la densidad estimada
por el modelo de Einasto. De esto tltimo hay que notar, que si bien los valores de
a disminuyen conforme My, v m, disminuyen, existen limites inferiores para estos
parametros de masa, algunos de los cuales estan dados por experimentos en el LHC
(ver sec. 3.6). En particular hay que notar que los experimentos en el Tevatron excluyen
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m, =1 eV y My = 10 eV esto, en nuestro estudio, corresponde a valores pequefios
de a (< 10?%). Lo anterior descarta los valores de o estimados en este trabajo que estan
mas en acuerdo con la densidad de materia oscura estimada del modelo de Einasto
(ver fig. 3.2). Estos resultados sugieren que esta técnica no es la mas apropiada para
el estudio de neutrinos derechos del halo galactico debido a que su seccion eficaz de
interaccion con la materia es muy pequena. Sin embargo, es probable que el método sea
mas preciso en cuanto a sus resultados si se manejan particulas con secciones eficaces
mayores.
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