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Material para hoy

¢Que son los neutrinos?

Interaccion de los neutrinos con la materia

¢ Como producir neutrinos de altas energias?

Rayos Cosmicos

Oscilaciones de neutrinos

¢ Por qué estudiar astrofisica de neutrinos de altas energias?

Aceleracion de Fermi



¢ Qué es una particula?

Una particula es un estado cuantico.

Puede tener numeros cuanticos definidos ...
Un electron tiene spin %.

... O no tener numeros definidos.

Un nucledn es una mezcla cuantica arbitraria de un proton y un neutron. No
tiene carga electrica definida o proyeccion de isospin (I5) definido.

Los neutrinos son particulas elementales.
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Interacciones de neutrinos

Si una interaccion es possible o no se puede determinar utilizando cantidades

conservadas.

Las interacciones débiles conservan la carga y el nimero leptonico. Hay mas
cantidades conservadas, pero ignoremos eso ahora.

e, U, 1 0 0 U., et 1 0 0
nwo, v, 0 1 0 Dy, W70 1 0
- 0 0 1 v, Tt 0 0 1



Interacciones de neutrinos con la materia

Corriente Cargada Corriente Neutra
' T ' TV :ZO
| |

tiempo

Los neutrinos interactuan directamente con otros leptones.
Noten que estos vertices basicos conservan numeros leptdnicos y carga.
Las interacciones con hadrones, son mediadas por bosones W o Z.



Interacciones de neutrinos con la materia (incompleto)

Corriente Cargada Corriente Neutra
). ) N
/f®§\ /f@}N S
votn—=p +X  Detp—e +£X vi+p—=v+p
Ve Dla q
W Resonancia de Glashow

- - v.+e — X Aqui X representa
un estado hadroénico.



Seccion Eficaz

v

b
nth? > tR?
Lancemos asteroides hacia la Tierra Lancemos asteroides hacia la Tierra
apagando la gravitacion. con gravitacion.

nR? : Seccién geométrica

ntb? : Seccidn eficaz

La seccion eficaz puede ser definida en Teoria de Campos para describir
interacciones de particulas
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Materia: “promedio” de
interaccion con protonesy
neutrones, mas la resonancia de
Glashow con electrones.

La seccion eficaz se puede
relacionar con la densidad
(numérica de nucleones) del
material y el camino libre medio:
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Seccion eficaz neutrinos-materia
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En la Tierra, el flujo de neutrinos
solares es:
1010 cm-2s1

Tomemos 10° eV como la energia
tipica. La seccion eficaz es
2x1018 mb = 2x10%°> cm?

Para el plomo:
A=82;p=11.34gr/cm3

El camino libre medio en plomo es:

9x107 cm =1 ano-luz

La deteccidon de neutrinos require instrumentos enormes

LaCoNGA | Ignacio Taboada

12



¢ Como producir neutrinos de alta energia?

Blanco
protones plones
>l
e {2 e {0
ot =t
T — U @

| ), > :
D
Fermilab, EEUU pre @

También se producen neutrinos en decaimientos beta. Por ejemplo *°K —% Ca + e~ + 7,
La escala nuclear (1 MeV) es baja comparada con el tema de estudio.
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¢ Como producir neutrinos de alta energia?

En general, la produccion de neutrinos de altas energias en aceleradores, la

atmaosfera o en objetos astrofisicos sigue el patron explicado antes (llamado Beam
Dump).

p + p — piones

Las particulas aceleradas pueden ser product de un acelerador o rayos cosmicos.

El blanco puede ser un bloque de grafito en un experimento, la atmosfera o
materia cerca de fuentes de rayos césmicos.

Las fuentes de rayos cosmicos son fuentes de neutrinos




¢ Como producir neutrinos de alta energia?

En ambientes astrofisicos, el blanco también puede ser fotones.

p+m

_|_
pty—A %{ n+4 "

En este caso, la interaccion procede via una resonancia delta.

Los neutrinos astrofisicos son producidos en interacciones p-p o p-gamma.
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Oscilaciones de neutrinos

Los neutrinos Ve, VY4, Y+ son auto-estados de la interaccion debil. Estos neutrinos
NO son autoestados libres. Los autoestados libres son v, v2, vs.

La transformacion de base mas genérica (casi) en un espacio de Hilbert en 3
dimensiones puede ser escrita como (matriz PMNS)

cosfis sinfio O 1 0 0 cos 613 0 sinfi3e™
U= — sin 912 COS 912 0 0 COS 923 sin 923 0 1 0
0 0 1 0 —sinfy3 cosbos —sinfy3e?® 0  cosfis
Ve V1
v, | =U | v2
Vr V3

Los angulos son conocidos como angulos de oscilacion. La fase esta relacionada con
violacion de simetria CP.



Oscilaciones de neutrinos

Vamos a calcular oscilaciones en 2 dimensiones para simplificar.
Llamemos v, , v, los autoestados libres. Y v, , vg los autoestados de interaccion.
Salvo una fase global, la matriz de cambio de base mas general en 2D es:
[ cos 0 sin 6
~ \ —sinfcosb

Calculemos la probabilidad de producir neutrinos tipo o y observar
neutrinos tipo 3



Oscilaciones de neutrinos

En la fuente se producen neutrinos tipo o.. Este estado también puede ser escrito
en la base de propagacion como:

v >= cosB|vy > +sinf|vg >

Después de propagacion libre un tiempo t, el estadoes (A =1 ¢c=1):

—1 o

e My, >= cosfe "1y > +sinfe 2 vy >

La probabilidad de observar el estado [3 después de un tiempo t es:
P(vg — vg) = | <vgle ™ vy > |2

Usando t =L:

Pvy — vg) = | < vgle "y, > |?



Oscilaciones de neutrinos

Utilizando el estado final:  |vg >= —sinf|v; > +cosf|vy >

Y un poco de trigonometria:
, (B — By)L
2
Ahora observemos que la masa de los neutrinos es muy pequena:

By — By = \/m} + p? = \/m3 + |5
2

\/m2+\ﬁ‘2%p(1+2—pg)

> ENm%—m%NAmgl
S = 2F
p

P(vy — vg) = sin® 20 sin

E~np



Oscilaciones de neutrinos

De modo que:

o Am3, L

P(v, — — sin” 20 si
(v v3) = sin” 260 sin o

Observaciones:
Las oscilaciones son posibles sélo si los neutrinos tienen masas distintas.
En general, las oscilaciones dependen de todos los parametros:

2 2
Amsy, Amis, 812, 013, 023, 0

Pero en muchos casos (neutrinos atmosféricos, etc.), el caso 2D es buena
aproximacion.



Oscilaciones de neutrinos — distancias astrofisicas

En el limite L — o0

1
P(vg = vg) = 5 sin” @

Pero, en este caso, si es apropriado usar los 3 savores.

Para distancias astrofisicas:

(sin demostracion) P(vy — vg) Z Ui |?|Uss|?



Oscilaciones de neutrinos - distancias astrofisicas

Recordemos la produccion de neutrinos via piones
T —>/L+—|—VM—>€+—|—V6—|—VM—|—5M
T O —u +tU,—e +Vetv,+V,
El primer decaimiento es a 2 particulas y las energias estan determinadas por complete. La

cinematica del 2do decaimiento es tal que los 3 neutrinos, en promedio tienen la misma
energia. Es decir:

q)Ve‘Hje . q)yu+pu . (I)VT+777- =1:2:0
Utilizando:
P(vg — vg) Z Ui || U3
Encontramos que, en la Tierra:

Qv Puprp, Py g, =1 01 0 1



Oscilaciones de neutrinos - distancias astrofisicas

Sin embargo, la vida media de un pion es ~100 veces mas corta que la de un muon
T —>/L+—|—VM—>€+—|—V6—|—VM—|—5M
T O —u +tU,—e +Vetv,+V,
Si el ambiente astrofisico incluye campos magnéticos intensos, los muones pueden perder

energia, via radiacion sincrotron antes de decaer. En ese caso, solo el primer decaimiento
resulta en neutrinos:

O, 45 CID,/MJF,;M :®, 45 =0:1:0

Utilizando:
P(va = vg) =Y |Uail*|Usil?

Medir la tasa de flujo de sabores

Encontramos que, en la Tierra: informa sobre las condiciones
astrofisicas de la fuente.

O, 45 CID,/HJF,;M :Q, 4y =1:2:2



El Universo a altas energias

Detectar rayos gamma es mucho mas facil que detectar neutrinos. Por qué darse
mala vida con los neutrinos?

El Universo es opaco a fotones de alta energia

Las fuentes de rayos cosmicos producen rayos gamma. Pero hay maneras
adicionales de procudir rayos gamma



El Universo es opaco a Altas Energias
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El Universo es opaco a Altas Energias

Las interacciones foton — fotdn son posibles...
Y4y —e +et
... cuando la masa invariante del sistema es el doble de la masa del electron.

El Universo esta lleno de fotones.

Para fotones del fondo microondas de 2.7 K (2.4x10“ eV), una colisidon con un fotén
de 10%° eV (PeV) tiene una masa invariante del doble de la masa del electron.



El Universo es opaco a Altas Energias

radio/microwave infrared/optical X-rays gamma-rays neutrinos cosmic-rays
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Como producir rayos gamma

La aceleracion de electrones ha sido observada ampliamente.

La aceleracion de electrons explica, por ejemplo, el espectro (no térmico) en radio
de galaxias con nucleos activos o la emision de pulsares. Estos electrones producen
radiacion de sincrotrén (que no es de alta energia).

Interesantemente los electrones acelerados pueden interactuar también con
radiacion local (fondo de radiacion de microondas, los mismos fotones de
sincrotron, etc) via:

e y—~e +7
Este proceso se conoce como Compton inverso.

Las fuentes de rayos gamma no son necesariamente fuentes de rayos cosmicos.




Aceleracion de Fermi

Las supernovas son, probablemente, las fuentes de rayos cosmics galacticos.

Supernova de Tycho SN 1572
(SN tipo la)
Azul/Rojo: Rayos X
Amarillo: IR

Amarillo: Inestabilidad Rayleigh-Taylor
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Remanentes de supernova

El shock frontal se mueve supersonicamente hacia el material interestelar.
El shock reverso se propaga hacia el material expulsado port la supernova (que no
es supersonico). En los shocks, los campos magnéticos son muy intensos.

v(x)

|
||
<

Shock\

reverso

Material
interestelar

N
7

;
Cerca del shock frontal Shock frontal




Aceleracion de Fermi

La energia cinética del plasma cerca del shock es transformada en energia cinética
de particulas cargadas.

Analogia
Y
+~—@
Pared 2 N
Colision elastica
u
Y
Pared 2U+v

Colision de una particula de

Colision elastica prueba con el shock
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Aceleracion de Fermi

Consideremos repetidas colisiones de una particula cargada con un shock.
Asumamos que en cada colision, la energia de la particula cambia como: AFE = ¢FE
Después de n colisiones, la energia es: E,, = Fy(1 +¢€)"

Sigue que el niUmero de colisiones para alcanzar energia E es: n =log(E/Ey)/log(1l + €)

Digamos que P, es |la probabilidad de escape en cada collision. La probabilidad de
permanecer atrapada después de n colisiones es: (1 — P...)"

Entonces el numero de particulas que alcanza energia E al escaper es:

T Pesc)n
Pesc

NEE) xS (1= Paym = 1



Fermi Acceleration

Recordando que a'°8® = b'°8® y ytizando el valor de n explicitamente:
1 FE dN

N(Z E) . Pesc(EO) dE

Donde

1 PGSC
7 =log(g—p—)/log(l +¢) ~

Se puede demostrar que v ~ 2 + 0 donde 4 es una cantidad pequena.



Resumen

Los neutrinos son dificiles de detector debido a la interaccion debil.

Los neutrinos son el Unico mensajero astronomico de altas energia

Solo los neutrinos puden identificar las fuentes de rayos cosmicos

Observar la tasa de flujo de diferentes neutrinos permite estudiar las condiciones
de la zona de produccién de neutrinos

Rayos cosmicos son acelerados en sus fuentes en shocks
(En realidad hay alternativas, como reconeccion magnética — observada en el Sol)



