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Capitulo 1

Introduccion y objetivos

Dentro de la fisica experimental, uno de los campos que mayores impedimentos técnicos
encuentra para conseguir resultados concluyentes es aquel que se dedica a buscar pruebas de
nueva fisica, es decir, en las que se manifiesten comportamientos fisicos desconocidos respecto de
las teorias actuales. Con teorias actuales nos referimos principalmente a la relatividad general en
cosmologia o al modelo estandar en fisica de particulas, que como sabemos es una teoria cudntica
de campos. Los principales argumentos para la biisqueda de nueva fisica son principalmente dos:
que ya nos hemos topado con fisica fuera de estos modelos, como la oscilacién de neutrinos
que implica el hecho de que la masa del neutrino sea no nula, masa que el modelo estdndar no
es capaz de explicar, y la aparente incompatibilidad entre la relatividad general y la mecanica
cudntica. Esta segunda razén engloba un campo de estudio muy amplio, relacionado con la
llamada Gravitacién Cuéntica [I} 2], en torno al que se han ideado multitud de teorias, como
las teorias de cuerdas, entre muchas otras.

La confluencia de la gravedad con la fisica de particulas se da en sistemas donde la energia
es tan grande y las distancias tan pequenas, que la gravedad entre particulas es apreciable, lo
cual se cumple en la llamada escala de Planck, Ap; = 1/Gh/c3 [3]. Intentando explicar la fisica a
la escala de Planck es cuando la incompatibilidad es apreciable, y es un buen lugar para buscar
procesos de nueva fisica. Sin embargo, nos topamos directamente con el principal obstdculo: la
energia de la escala de Planck es demasiado grande para procesos entre particulas, inalcanzable
con nuestros medios actuales. No se pueden hacer experimentos a estas energias y las detecciones
de particulas mas energéticas provenientes de la radiacién externa tampoco se han acercado lo
suficiente hasta la fecha. Lo que si se puede hacer es buscar en nuestras medidas a energias mas
bajas consecuencias que se deban a posibles fendmenos a la escala de Planck, lo que se podrian
llamar reminiscencias, resultados ponderables de procesos desconocidos.

A la hora de formular un modelo fisico tedrico, es fundamental la posibilidad de que este pue-
da ser demostrable experimentalmente. Los posibles procesos a la escala de Planck, si existiesen,
no serian detectables directamente, sino que habria que encontrar sus consecuencias, con lo que
la principal dificultad es que no se vean enmascaradas por otras causas. Si se hace la busqueda
a partir de deteccién de particulas césmicas, cuanto mayor sea la capacidad de interaccién de
estas particulas, mayor serd la pérdida de informacién, con lo que serd una buena idea intentar
detectar particulas con poca posibilidad de interaccionar. Los neutrinos de altas energias son
potencialmente una herramienta muy util para la comprobacién de las implicaciones fenome-
nolégicas que puedan tener aquellos modelos que busquen explicar los fundamentos de la fisica
a la escala planckiana, debido a su escasa probabilidad de colisién. Aunque esta reducida inte-
raccién dificulta su medicion y los detectores de neutrinos actuales estan limitados por una cota
méxima en energias (en torno a los PeV en detectores como el IceCube), el desarrollo técnico
estd en constante evolucién y existen proyectos muy sofisticados.

Las teorias de gravedad cuantica generalmente mezclan muy diferentes aspectos de la fisica
moderna, desde descripciones del espacio-tiempo diferentes a las de la relatividad general, hasta
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concepciones de nuevas particulas que no entran dentro del modelo estandar. Una de las posibles
modificaciones de la estructura del espacio-tiempo que predicen algunas teorias a la escala de
Planck, es la idea de que la invariancia Lorentz no sea una simetria exacta y que haya particulas
que puedan viajar ligeramente por encima de la velocidad de la luz. Decimos ligeramente, porque
una desviacién muy grande seria algo demasiado evidente para que no se haya encontrado
ningin indicio de ello hasta ahora. Una de las formas en que esta violacién de la invariancia
Lorentz (Lorentz invariance violation, LIV') se describe es una extensién del modelo estandar
(standard model extension, SME), desarrollada en el contexto de teoria efectiva de campos
(effective field theory, EFT) que hace posible dicha descripcién. En ella, la relacién de dispersion
E? = p? + m? de una particula libre presenta un conjunto de nuevos términos, una serie de
polinomios p™*?2 /Mp,, donde Mp; es la masa de Planck. La relacién de dispersién modificada
queda (en unidades naturales ¢ = i = 1)

24n

o0
EQ—p2:m2+Zanp (1.1)
n=0

Mp,
donde los coeficientes a, son adimiensionales. Las modificaciones del lagrangiano afectan a la
fisica del neutrino de diferentes maneras. Aparecen correcciones a los elementos de matriz de las
interacciones ya existentes, pero mucho mas importante, la dindmica en el desplazamiento libre
de las particulas se ve modificada, pues la nueva relaciéon de dispersién permite desintegraciones
del tipo emisién de un par fermién-antifermién para un neutrino libre [4]. Un ejemplo es la
separacién de neutrinos (neutrino splitting, NSpl), v — v 4+ v 4+ U, que en ausencia de LIV es
una desintegraciéon prohibida por no cumplirse conservacién de energia y momento. Ocurre lo
mismo con la emisién de pares electrén-positréon en el vacio [I, (vacuum electron-positron pair
emission, VPE) v — v + e + e~. Estos serfan los dos procesos donde se producen particulas
de menor masa, y por tanto los mas probables.

El objetivo del trabajo es llegar a comprender de qué manera afectaria la existencia de estos
procesos a un flujo de neutrinos tedrico, de naturaleza extragaldctica y de altas energias, lo que
permitiria encontrar trazas de fisica en la escala de Planck sin tener que alcanzarla. En presencia
de LIV, los neutrinos cosmolégicos pierden energia debido a los procesos arriba indicados, VPE
y NSpl, ausentes en la cinemética usual de relatividad especial, y a la propia expansion del
universo, el llamado corrimiento al rojo (Redshift, Rsh). En el capitulo 2 hallaremos una ecuacién
diferencial para la evolucién de la energia de un neutrino, considerando los procesos de VPE o
NSpl, mientras que en el capitulo 3 haremos lo propio con el Rsh. La mayor dificiltad esta en
combinar el Rsh y los procesos permitidos por la LIV. Esto fue realizado de manera numérica
en 2015 por el cientifico de la NASA Floyd Stecker y colaboladores [7]. Dada una distribucién
de fuentes en funcién de la distancia a la Tierra y una distribucién de energia de emision, simulé
la atenuacién de los neutrinos a lo largo de su recorrido, obteniendo como resultado un espectro
del flujo recibido. Dedicaremos el capitulo 4 de esta memoria a revisar los resultados obtenidos
en esta simulacién de Monte Carlo y las medidas experimentales de neutrinos de alta energia en
que se apoya su estudio.

Nuestro principal interés, sin embargo, serd resolver analiticamente el problema de juntar
los procesos de violaciéon de invariancia Lorentz con la pérdida de energia por Rsh. Esto nos
proporcionara un mayor entendimiento de los ingredientes que costituyen el flujo de neutrinos
detectado. En el capitulo 5 realizamos esta labor y obtenemos una expresiéon analitica para
el flujo recibido. Este resultado original serd la principal aportacién de esta memoria. En una
posible continuacién de este TFG, podria emplearse dicha expresién (que necesita de integracién
numérica) para comparar esta aproximacion analitica con la de Monte Carlo usada por Stecker et
al. y llegar asf a una mayor comprensién de las conclusiones obtenidas en esta y otras simulaciones
similares.

'Puesto que las cotas de LIV para e~ son més estrictas que para neutrinos [5L 6], consideramos relaciones de
dispersién modificadas solo para estos ultimos.



Capitulo 2

Produccion de pares

La principal suposicion del trabajo, en torno a la que giran realmente todos los objetivos y
resultados, es que los neutrinos incumplen la invariancia Lorentz y por ello pueden desintegrarse
durante su trayectoria en el espacio, lo que implica que pierden energia. Para describir esto se
emplea una teoria de campos efectiva dentro de la que se define el modelo estandar extendido
SME, que incluye estas posibilidades [§]. El lagrangiano £ del SME incluye un muy amplio
conjunto de nuevos términos respecto del modelo estandar, pero no vamos a entrar demasiado
en formalismos de teorias cudnticas de campos, mas que en las aproximaciones hechas y en las
repercusiones de la relacién de dispersién modificada de los neutrinos.

Estar hablando de que la relatividad especial no es correcta en este desarrollo hace preguntar-
se en qué sistema de referencia se podra realizar nuestra descripcién cinematica. Una referencia
muy comun y util para teorias de este tipo es aquella en la que la radiaciéon de fondo de mi-
croondas (cosmic microwave background, CMB) es isétropa, asumiendo el movimiento respecto
a ella como despreciable. Ademds se puede mantener la invariancia rotacional como simetria
basica, lo que simplifica bastante los términos del lagrangiano de la EFT usada, aunque en
nuestro analisis los apliquemos sin analizarlos uno a uno. La conservacién de energia y momento
(cuadrimomento) se mantiene también como simetria valida, mediante la ley de composicién
ordinaria.

Como ya hemos dicho, una consecuencia es que los neutrinos puedan superar la velocidad
de la luz, que sean superluminicos. Podemos deducir esta posibilidad empleando la definicién
de velocidad en un espacio de fases canénico v = JE/0p. Agrupamos todos los términos en
¢(p), sacando factor comiin p? a la derecha de y sin especificar la procedencia de sus
contribuciones:

E* —p* = m® + ¢(p)p? (2.1)

Despejamos primero E en funcién de p, sacando factor comtun y considerando solo términos
dominantes en la masa del neutrino y en la desviacion de relatividad especial:

2 1/2 2
B= et =p |1+ T e mpr i @)
y después resolvemos la velocidad
OF 2 /
p= 0By D) pe ) (2.3)

T op T 2 2 2

Para momentos altos, como la masa del neutrino es muy pequena, se puede despreciar la
contribuciéon m?/2p?. Los términos nuevos causan que el neutrino pueda exceder la velocidad de
la luz de la forma:

vy =1+ (2.4)
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En la ecuacién estamos teniendo en cuenta los términos de cualquier orden n, pero
es logico que pensar que uno de ellos serd el dominante, de forma que los demds se puedan
desestimar. Para todo elemento dominante de orden n se puede definir una desviacién (que ira
asociada a una ¢,, superluminica):

en(p) = an (ALY (2.5)

A partir de aqui se consideran despreciables todos los términos de n > 2. Las velocidades
superluminicas paran =0, 1 y 2 son:
Orden dominante n =0

y/
v:1+@+%:1+6—0:>50:60/2 (2.6)
2 2 2
Orden dominante n =1
aip p ap 1 D
! 3 Mp Py Mp; +alMPl L= 2.7)
Orden dominante n = 2
2 2
as p as Zp 3 p 3e2
PSR TPy T e T T 29

Como se ha dicho en la introduccién, esto solo lo vamos a considerar posible para particulas
tan ligeras como los neutrinos, ni para electrones ni positrones [5l [6]. En neutrinos superlumini-
cos, el exceso de energia que proporcionan los nuevos términos dependientes de p posibilita las
nuevas desintegraciones VPE y NSpl. Veamos el balance de conservacién de la energia en la
produccién de un par electrén-positrén por un neutrino v — v + et + e~. Definimos los mo-
mentos de las particulas implicadas, en nuestro sistema de referencia donde la CMB es isétropa:
neutrino inicial p, neutrino final p1, positrén py y eletrén p_. Despreciamos la contribucion a la
energia de la masa del neutrino m?2/2p y consideramos ¢(p) genérico:

e(p e(p
p+p(2) =p1+p (21) +\/m§+pi+\/m§+p2, (2.9)

Sin la presencia de la contribucién LIV es claro que esta ecuacién no tiene solucién debido
a la conservaciéon del momento. En presencia de LIV, la ecuacién si tiene solucién si la energia
del neutrino inicial es suficientemente alta. Para calcular esta energia umbral, consideraremos
que la reaccion debe ser colineal, pues toda contribucién al médulo del momento que no sea en
la direccién de la particula padre requerird una mayor energia inicial:

p=pi+ps+p_ (2.10)

Ahora bien, el caso limite para que sea posible es aquel en el que p; = 0, pues la contribucién
extra a la energia del momento del neutrino final desaparece y la del neutrino padre se ‘invierte’
unicamente en producir el par de particulas. En esta situacion umbral, por conservacion del
momento: py = p_ = p. = p/2. Realizamos la aproximacion /m?2 + p2 = pe/1+m2/p? =~
pe + m2/2p. para la energia positrén/electrén. En cuanto a la energia del neutrino hijo, esta
pasa a ser su masa en reposo m, =~ 0. Despejamos el momento del neutrino en la conservaciéon
de la energia:

[ )

2m?2 4m?2 4m
=p+ 76 = pe(p) = 76 = ppy =

e(p)

p+pS = (2.11)
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Figura 2.1: Derecha: proceso mediado por corriente cargada CC. Izquierda: procesos mediado
por corriente neutra NC [7].

per es el momento umbral para que un neutrino pueda desintegrarse por VPE. Como €(p)
y la masa del neutrino son pequenas, p = FE, y por tanto hemos calculado la energia umbral
Ey = pih.

También vamos a introducir un denominador diferente a la masa de Planck. Las desviaciones
respecto de la relacion de dispersion de la relatividad especial no tienen por qué ser exactamente
del orden de la escala de Planck y podrian aparecer a energias menores. En an serian las
variables que se ajustarian en funcién de ello, pero usando A podemos introducir esta escala en la
propia relacién de dispersién. Tendremos pues una relacion diferente segin el orden dominante
sean=1,2:
p2+n

An

Consideramos que la modificacién en la relacién de dispersion esta producida por nueva fisica
controlada por la escala A, con lo que descartamos el caso n = 0.

Cabe definir cierta masa efectiva, como masa en resposo modificada en la nueva relaciéon de
dispersion, que proporciona una conveniente forma de comprender el formalismo y aplicarlo. Se
tendra una diferente masa efectiva segiin el orden n dominante:

E? —p*=m?+

(2.12)

E? — p* =m2(E) = m? + e, (p) E* (2.13)

Otro punto importante es que la relevancia de uno u otro término con diferente valor de n
implica diferentes simetrias de la naturaleza. En el SME, las desviaciones de n impar implican la
violacién de la simetria CPT, al contrario que para n pares, donde se conserva CPT. Por tanto,
que uno domine sobre el otro tendria como consecuencia la prevalencia o no de esta simetria. Una
sutileza que presenta el proceso NSpl si no se conserva CPT, es que la propiedad de conjugacion
implica que si los neutrinos son superluminicos, los antineutrinos serdn subluminicos de forma
intrinseca, y viceversa, dando lugar a la necesidad de diferenciar neutrinos y antineutrinos y
haciendo mucho méas complicados los calculos.

Descartaremos las diferencias segin el sabor de los neutrinos, tomando la suposicién de que
los tres tienen los mismos coeficientes debidos a la LIV. Ademds, como estamos suponiendo
energfas relativistas muy altas p? > m?, tampoco es relevante la diferencia de masa entre ellos,
lo que es coherente con que hayamos despreciado la masa del neutrino en las ocasiones anteriores.

Respecto a los propios procesos NSpl y VPE, se trata de dos procesos débiles, mediados
por los bosones de la interaccién débil. La VPE es un proceso que puede debido a corriente
cargada (charged current, CC') o a corriente neutra (neutral current, NC'), mientras que el NSpl
es mediado por NC. La imagen [2.1| representa varios diagramas de Feynman posibles: una VPE
mediada por corriente cargada, y una VPE y un NSpl de neutrinos electrénicos mediadas por
corriente neutra. En el caso de la VPE, los canales CC solo son cinematicamente relevantes
para neutrinos electrénicos v,, para los muénicos v, y tauénicos v, se produciria un par pjfz o
TT respectivamente, leptones de masas demasiado altas que, como hemos calculado al obtener
, suponen una energia umbral mucho mayor. Debido a la oscilacién de neutrinos, si estos se
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propagan en largas distancias, 1/3 del camino el neutrino tiene sabor electrénico, tinica situacién
en la que un proceso CC es relevante. Ahora bien, como el proceso NC se puede dar para los tres
sabores del neutrino, podemos despreciar en primera aproximacién la contribucién del proceso
mediado CC frente al caso NC [7].

La anchura de desintegracion de la VPE por corriente neutra NC obtenida en [9] es:

2 5 3n
r— (1;52@3 (1-252)% + (25%)2} <’f> €0 (2.14)

Esta anchura nos proporciona una ecuacion diferencial resoluble analiticamente a partir de
la cual obtener la energia del neutrino en cualquier instante de tiempo, para unas condiciones
iniciales. Pero antes de desarrollarla vamos a analizar primero la expresién. La constante G%
proviene de que la desintegracion sea por interaccion débil, el término con dngulo de Weinberg
s%,[, es debido a la definicién del bosén Z° en la teorfa electrodébil, y el cociente 19272 es un
cociente cinematico propio de las reacciones a tres cuerpos. &, es el elemento de matriz, proviene
de la dinamica de la interaccién, que debido a ser una dinamica asociada a los términos de
la SME, no es trivial. Sus posibles valores vienen calculados en [9], y al igual que Stecker,
elegiremos los del caso més sencillo, el primer ejemplo de esa referencia. El factor ('%)3” viene
de la perturbacién LIV de orden n al cubo. Esto se debe al exponente de la energia: la masa
efectiva es m2(F) ~ ¢,(p)E?, luego €,(p) ird asociado a E2. El célculo requiere tomar el sistema

de referencia del neutrino para una masa efectiva /e, (p)E. Entonces, el factor de dilatacién

relativista necesario para volver al sistema de referencia CMB es v~ = /e, (p), y puesto que

la energia va elevada a la 5, tenemos que E5e§/ 2 (p)/+/€n(p), con lo que queda al final E%€3(p)
[10]. Ahora bien, el |]® se ha obtenido por argumentos dimensionales.

Otra forma de argumentar estos valores se desarrolla mas sencillamente buscando analogia
con una desintegracién conocida, demostrada experimentalmente y cuya probabilidad de de-
caimiento ha sido calculada y contrastada. Es el caso de la siguiente desintegracién del muén:
p~ — v, + Ve + e, que con un factor de dilatacion v,, de nuevo en el sistema de referencia en
resposo del mudn, tiene una probabilidad de:

_ -1 GEm,,
=~ 1025 (2.15)

Estd claro que E°e3(p) es analogo con el término de la masa del muén por el factor de
dilatacién: y~'m5. Los términos con el dngulo de Weinberg S%V no salen porque el bosén mediador
es el W™, y el término dindmico £ trivialmente tampoco aparece al no tratarse de un proceso
superluminico.

Volviendo a la energia umbral para esta desintegracion, tenemos que la dependencia en €(p)
hace que se necesite su valor para conocer F,, sin embargo no es una medicién posible. Al valor
de 6 solo se le pueden poner cotas, en concreto § > 5.2 x 10721, cota superior dada para los
neutrinos en la referencia [I1]. Este valor corresponde, dada una ¢ genérica, a una energia umbral
de VPE aproximada a F, = 10 PeV.

Nuestros calculos seran validos en el supuesto E, > FE,. Por otro lado, también se esta
asumiendo colinealidad del neutrino entre antes y después de la desintegracién, es decir, esta no
provoca que su direccion se desvie. El punto clave estd en que ambas aproximaciones estan liga-
das. La colinealidad requiere que la desviacién €(p) sea mucho menor que 1 y ademds la energia
sea, mucho mayor que la umbral, de forma que las masas de las particulas sean despreciables y
dichas energias se puedan aproximar al médulo de sus momentos. La conservacion de la energia
serd practicamente la suma de los médulos de los momentos, llevando a ignorar términos no co-
lineales. Asi, si la energia no es suficiente para aplicar las probabilidades de desintegracion aqui
presentadas, se dard el caso de que el neutrino saliente cambiard su direccién, ya no vendra hacia
nosotros y no lo detectaremos [9]. En siguientes apartados serd relevante indicar que estamos
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tomando una distribucién radial de fuentes, por consiguiente las trayectorias de llegada de los
neutrinos también y despreciaremos el flujo de llegada por otras direcciones.
Dada I' se obtiene la derivada temporal del momento lineal del neutrino, segiin la relacion:

d p G2 D 6 P 3n
o =Sl a2 esr] () e 2.16)
27(25 = —an BT (2.17)

donde ¢/, calculado en la referencia [9], es aproximadamente igual a &, por la energia promedio
perdida por interaccién, puesto que v da la probabilidad de interaccién por unidad de tiempo.
Es esta ecuacién diferencial la que nos proporciona la pérdida de energia del neutrino por VPE
en funcién del tiempo. La constante «, es:

__Gi&,
19273 A3

La ecuacién diferencial tiene solucién conocida, una integral entre la salida del neutrino y su
llegada a nuestro planeta, que se corresponden a energia y tiempos: F,, t. = 0y Ey, tq.

tq Ey
/ dt = —ay, / E7573p (2.19)
te=0 FEe

e=

an [(1 —252,)2 + (25%)? (2.18)

Conocidas la energia inicial del neutrino E. y la posicién en la que se emite r., se puede
calcular cuanto tiempo tarda en llegar ¢4 y con ello a qué energia F, lo hace a partir de .
Hay sin embargo una sutileza que como hemos dicho invalida esta resolucion, cuando la energia
del neutrino esté cercana al valor umbral dejard de perder energia por produccién de pares.
En nuestro formalismo, donde la energia cambia de forma diferencial con el tiempo, se puede
aproximar que va perdiendo energia ininterrumpidamente hasta que alcanza el umbral. Si el
trayecto del neutrino dura lo suficiente como para ‘atenuarse’ hasta F,, cuando lo haga dejara
de perder energia y llegara al detector con E; = E,. Dentro del formalismo, bastara con corregir
la energia de llegada E; = E, si recorre una distancia tal que deja de producir pares electrén-
positrén, es decir, la integral deja de ser aplicable fuera del rango umbral. Si no deja de producir
pares se emplea el valor obtenido de Eg4, y si se emite directamente por debajo del umbral es
obvio que llegara con la misma energia Fy = E.. Aunque el caso de un neutrino que solo presente
VPE es sencillo, casos donde se combinan pérdidas por otros métodos no lo son tanto. Ademas,
este es un primer indicio de lo importante que va a ser conocer la distancia a la que se encuentra
la fuente del neutrino, tema en el que profundizaremos mas adelante.

En cuanto al NSpl, nos encontramos con que para esta reaccion no se ha calculado su anchura
de desintegracion I'. Darle una forma diferencial a la pérdida de energia también seria mas
complicado, puesto que habria que anadir que en cada reaccién se producen nuevos neutrinos.
Ademids, entrando en el caso n impar, habria que diferenciar entre los neutrinos y antineutrinos
producidos, provocando de nuevo la problemética de que unos fueran superluminicos y los otros
no. Aunque estos puntos quizd por si solos puedan ser resueltos, el hecho de combinarlos con
VPE y Rsh daria para un nuevo trabajo completo, y por tanto se deja para futuros estudios.
Analizaremos la pérdida de energia por redshift en el siguiente apartado.



Capitulo 3

Desplazamiento al rojo de los
neutrinos

El redshift es consecuencia de la expansion del universo, fenémeno explicado por la teoria de
la relatividad general de Albert Einstein [12]. El objeto de estudio de la relatividad general son
los fenémenos gravitatorios, interpretados como causa de la curvatura del espacio-tiempo que
produce la presencia de materia y energfa. A distancias por encima del tamaiio de los camulos de
galaxias, son apreciables consecuencias cosmolégicas sobre la geometria [I3]. La estructura a gran
escala del universo viene dada por el llamado principio cosmoldgico: el universo es homogéneo e
isétropo, todo observador lo percibira igual independientemente de su posicién y de la direccién
a la que mire.

La estructura y composicién del cosmos es explicada por el modelo cosmolégico estandar
ACDM (lambda-cold dark matter). Segin ACDM todo se inicié en el Big Bang [14], afirmacién
corroborada experimentalmente por el descubrimiento de la radiacién césmica de fondo [I5] y
por la expansién del universo, observada a partir del propio desplazamiento al rojo [16} [17];
e incluye ademaés el principio cosmoldgico, asi que enmarcaremos en él nuestro desarrollo. En
sintesis, la geometria del universo presenta una expansién homogénea y acelerada [I§].

En relatividad general el comportamiento del universo se modeliza a partir de su métrica.
Para un universo homogéneo, isétropo, localmente plano y en expansion uniforme, esta viene
definida por la llamada métrica de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) [19, 20]:

ds? = —dt* + a*(t) [ + r2d92] (3.1)

1 — kr2
donde se han empleado las llamadas coordenadas comoving. Se trata de coordenadas situadas
en el sistema de referencia de una galaxia considerada en reposo y con una eleccién apropiada
de la variable temportal. En un universo en expansion, homogéneo e isétropo, se da la excepcio-
nalidad de que en nuestra vecindad (la del observador) se puede tomar un tiempo de referencia
privilegiado, de forma que este sistema es idéneo para modelizar la métrica [13], donde ademas
la CMB es isétropa, lo que es coherente con la eleccién del apartado anterior. En la ecuacién
encontramos los siguientes términos: r es la coordenada radial, t es el tiempo propio, s es el
intervalo relativista, {2 es el dngulo sélido en coordenadas esféricas, a(t) es el llamado factor de
escala relativista, que marca la expansién del universo, y k es una variable que cambia segun la
forma del universo y que puede tener los valores k = —1,0,+1. Los valores de k se corresponden
respectivamente a universos hiperbdlicos, planos o esféricos. El nuestro, ademads de localmente
llano, también es practicamente plano a gran escala.

La expansién se define a partir de la Ley de Hubble, segtin la cual para cierto observador la
velocidad a la que se aleja un cuerpo y la distancia a la que se encuentra siguen una relacién de
proporcionalidad [13]:

11
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v=Hd (3.2)

donde H es el pardmetro de Hubble cuyo valor cambia con el tiempo y en la actualidad es
aproximadamente Hy = 67, 6Jr ¢ km sflMpc (obtenido por el Sloan Digital Sky Survey-III en
2016 [21]), conocido como la constante de Hubble.

El corrimiento al rojo es un aumento por efecto Doppler de la longitud de onda A de las
ondas (electromagnéticas) provenientes de fuentes que se estan alejando con cierta velocidad de
nosotros. Puesto que la expansién es uniforme, a mayor distancia mayor desplazamiento al rojo
de forma proporcional [I3]. El coeficiente de Rsh z es una magnitud adimensional que permite
caracterizar la velocidad radial a la que se aleja una fuente, y por tanto su posiciéon radial. El
procedimiento fundamental para medir z es a partir de lineas espectrales bien caracterizadas
cuya longitud de onda de emision sea conocida. Para la deformacién de la longitud de onda A,
de un fotén emitido en un tiempo t. que llega al observador en t4, el coeficiente de Rsh z es:

_ Ad — e _ a(ty)

Ae a(te)

que también esta relacionado con el factor de escala en los momentos de emision y recepcion.

El hecho de que la longitud de onda aumente implica que la energia del fotén disminuya, lo que

se cumple para cualquier onda en recorrido libre por el cosmos, y es por eso que los neutrinos
pierden energia mediante Rsh.

Sin embargo, estamos hablando del concepto de distancia de una forma clasica, en cosmologia
la expansion del universo hace que este concepto sea mas ambiguo. Observemos que la distancia
propia que recorre un foton desde una fuente cosmoldgica hasta nosotros, no es la misma que
la distancia que nos separaba de ella cuando el fotén se emitid, ni la misma que nos separa en
la actualidad: la fuente se ha ido alejando con el tiempo. Esto es muy relevante para nuestro
desarrollo, pues necesitamos calcular qué energia pierden los neutrinos, y para ello necesitaremos
conocer las posiciones de las fuentes de las que provienen y la longitud de la trayectoria que han
recorrido. Una muy buena forma de estudiar estas distancias es mediante el coeficiente z, pues
“cuanto mayor sea la distancia, mas rapido se alejard la fuente, y mas acentuado serd el aumento
de N’ [13]. Aunque z también depende de la velocidad relativa de las fuentes, a las distancias
que estudiamos no conlleva incertidumbres apreciables, pues la componente mas relevante sera

1 (3.3)

en la direccién radial.

Tomando coordenadas esféricas centradas en nuestro detector, consideramos direccién radial
de los neutrinos hacia nosotros. Para empezar el }(t)arametro de Hubble y el factor de escala en
un cierto momento ¢ estan relacionados: H (¢ Y donde el punto indica derivada temporal.

Esto se calcula facil, pues si la distancia se deﬁne como d =ra(t) y v =ra(t), al despejar en
ra(t) = H(t)ra(t).

En astronomia lo que se mide es el flujo que llega de una fuente, de forma que conocida la
luminosidad que emite se puede hallar lo alejada que estd de nosotros. La luminosidad de una
fuente es la energia por unidad de tiempo que emite, y se puede relacionar con el flujo detectado
¢ (energia por unidad de tiempo por unidad de superficie) como:

L = 4nd*¢ (3.4)

Para distancias no cosmoldgicas, conocida la luminosidad y el flujo, se puede estimar la
distancia real. Se define también la distancia luminosidad dj, observable que los astréonomos
pueden medir y que se describe como la longitud a la que se encontraria una fuente si estuviera

en un universo euclideo:
I\ /2
dr, = | — 3.5
: (47@) (3:5)
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Vamos ahora a elegir las coordenadas de la fuente, centrando el origen en ella y con el detector
a una distancia r. Una fuente de luminosidad L emite de forma isétropa y esférica fotones de
frecuencia v, durante un intervalo de tiempo dt., cuando la coordenada temporal es t. y llegan
en tg. El namero total de fotones emitidos es:

Lét.
N = .
I (3.6)

Ya alcanzado el detector por el flujo de fotones, el area propia de la esfera centrada en la
fuente se define a partir de la integral:

/ a(ty)*r?dQ? = A = 4dra(ty)*r? (3.7)
T

Al llegar, los fotones se han desplazado al rojo un factor (1 + z) = a(ty)/a(te), la nueva
frecuencia vy es:

hv,
hvg = it (3.8)
y llegan en un intervalo de tiempo mayor
0tq
0t2) Ote (3.9)

Asi el flujo que llega en ese intervalo, considerando el detector puntual frente a la inmensa
esfera de propagacion, es:

~ Nhyg L
O ASty A(1 4+ 2)?
aplicando en la segunda igualdad el valor de la luminosidad (3.4) y la relacién entre frecuencias

e intervalos de tiempos de emisién y deteccion (3.813.9)). La definicién de distancia luminosidad
queda

®d

(3.10)

dr, =ra(ty)(1+ 2) (3.11)

Recordemos que esta distancia no es la que recorren los fotones, pero su definicién es indis-
pensable para relacionar el flujo medido con la distancia recorrida. En la métrica FLRW, para la
linea de universo de los fotones ds? = 0 y un desplazamiento radial dQ? = 0, podemos relacionar
ry z

dr dt dz

(1—&2)12 a(t)  a(tyH(2)
donde la segunda igualdad se ha obtenido al derivar la de z y los factores de escala en la
ecuacién (3.3) respecto del tiempo. El pardmetro de Hubble depende del tiempo, y por ello
también se puede encontrar una expresién dependiente de z, que se obtiene a partir de las
llamadas ecuaciones de Friedman [22]:

(3.12)

H = Ho[Qp(1 + 2)% + Q.(1 4 2)* + Qp + (1 + 2)4Y/2 (3.13)

Los cuatro términos dentro de la raiz son las contribuciones de las diferentes componentes del
universo, segin su pardametro de densidad €2: densidad de materia €2,,,, densidad de radiacién €2,
densidad de curvatura espacial €0 y densidad del vacio o constante cosmolégica 25. Aplicando
las propiedades del modelo ACDM, nuestro universo es casi plano y la densidad de radiacién
despreciable, luego Q =~ €, ~ 0, el pardmetro que usaremos sera [23]:

H ~ Hy[Qn(1 + 2)% + Qp]Y/? (3.14)
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Figura 3.1: Distribucién de fuentes en funcién del corrimiento al rojo, tomada de la referencia [11].

Volvamos al analisis sobre las distancias: la distancia actual entre fuente y detector ahora
es a(tq)r, y en el momento de la emisién era a(te)r. En un universo plano se pueden calcular a
partir del parametro de Hubble:

*odY (t) 1 *dd
a(te)r =
HEZ) Y T +2) Sy HE)
Como ya hemos indicado ninguna de estas distancias coincide con la recorrida durante el

viaje D, pero se puede hallar a partir de la diferencia entre los tiempos de emisién y llegada.
Empleando (3.12]) se logra calcular:

D—C/t:ddt—‘/zowfiﬁlz» - | we e (3.16)

La pérdida de energia por corrimiento al rojo es Eq = E./(1+2), de donde dE/E = dz/(1+2)
y, con la segunda igualdad de (3.12]), llegamos a la misma expresién que Stecker [7]:

(3.15)

a(tq)r =

_dInE
dt

Modelizada la pérdida de energia, ahora hay que tener en cuenta que lo que mediremos sera
el flujo que llega a nosotros. Cambiamos el sistema de coordenadas a uno centrado en nuestra
posicion. Los calculos anteriores tienen todos la misma validez, pues la expansién del universo
es uniforme y no se realiza en una direccién privilegiada, ignorando ademaés la velocidad relativa
de las fuentes.

En todo caso, es necesario emplear una distribucién de fuentes de neutrinos, a una cierta
distancia y con cierto espectro de energias, en concreto la misma que Stecker. La distribucién de
fuentes elegida es aquella que se corresponde con la que sigue la tasa de formacién de estrellas
(star formation rate, SFR) del articulo [24]. Dicha distribucién de fuentes viene mostrada en un
articulo previo de Stecker [I1], se corresponde a la ﬁgura y es de ahi de donde hemos sacado
la que hemos usado nosotros.

A partir de esta grafica hemos calculado la expresion matemética de esta distribucién de
fuentes, como densidad radial de fuentes en funcién de la distancia a la Tierra. Puesto que el
analisis de Stecker se limita a fuentes de valor z comprendido entre 0.5 y 2, el ajuste lo hemos
limitado a dicho intervalo.

= H(z) (3.17)

ps<ze) - eaz2+bz+c (3'18)
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donde a, b y ¢ son pardametros del ajuste matematico de la gréfica.
Dada la distribucién (3.18]), el niimero de fuentes de una corona circular de espesor diferencial
y radio a(ty)r es dN; = psdna?(ty)ria(ty)dr = psdma®(tq)r?dr. Asi, con la definicién del flujo

(3.10):
B dNL B td Ldr _ ps(ze)Ldz ze Ldz

Tras aplicar la relacién entre dr y dz obtenemos la 1ntegral a todas las fuentes en
funcién de la variable z. Esta integral contiene un cociente debido a la expansion del universo que
a primera vista entorpece enormemente el calculo de la integral. Los limites de integracion indican
para qué intervalo de z puede haber fuentes de neutrinos que contribuyan al flujo detectado.

El flujo es el que llega para una energia E; dentro del intervalo espectral disponible; esto es
importante, porque el cdlculo debe ser necesariamente para una energia en concreto. Sea una
fuente genérica a una distancia z, todo neutrino emitido con energia E llegara al detector con
E/(14%), de modo que para el flujo ¢(Eq = E/(1+z)) contribuirdn los v emitidos por esa fuente
con energia E, como también lo hardn v de otra fuente a 2’ y E’ tal que E/(142) = E'/(1+2).
Esto obliga a introducir una dependencia de la luminosidad dentro de la integral:

_ ?2 ps(2e) L(Ee(ze, Eq))dze
HFa) = / (1 4 2

La contribucién de la fuente serd la de los v emitidos a E. = (1 4+ z)Ey4, con lo que antes
de calcular la integral serd necesario evaluar la luminosidad en funciéon de a qué energia se
quiera calcular el flujo de llegada. A diferencia de en el caso de produccién de pares, no hay
energia umbral, y sea cual sea la energia emitida el comportamiento serd analogo. Por tltimo,
el espectro de emisiéon de las fuentes ha sido elegido de forma que sigue una dependencia con
E~2 de acuerdo de nuevo con lo publicado por Stecker [7]:

(3.20)

L(Ee) = Lo (go) - (3.21)



Capitulo 4

Articulo de Stecker

El objetivo del trabajo pasa por averiguar una expresién analitica del mismo problema anali-
zado en el articulo [7], por lo que parece necesario resumir sus resultados para poder compararlos
con los nuestros. El articulo nos da ciertas bases sobre las que se ha realizado el trabajo y que
nos han servido como punto de partida para nuestro modelo. Debe notarse que dicho trabajo
presenta resultados obtenidos mediante simulaciones de Monte Carlo, mientras que nuestro en-
foque sera puramente analitico. La publicacién comienza hablando del formalismo usado para
caracterizar los procesos superluminicos de pérdida de energia, y define la probabilidad de un
proceso VPE de la misma manera que hemos hecho en el capitulo 2 . Sin embargo, para
NSpl aplica la misma amplitud solo que un factor 3 veces superior, considerando que es un
proceso similar que se puede dar para neutrinos de cualquier sabor. Explica después las 1iltimas
mediciones de neutrinos césmicos realizadas por el detector IceCube [25]. Estas van a formar la
referencia experimental para contrastar los resultados y analizar las limitaciones de su validez.

En IceCube se da la deteccién de neutrinos de cualquier tipo que llegan a él. Pueden haberse
producido en la interaccion de la radiacion exterior con la atmoésfera terrestre, en el Sol, en otras
regiones de nuestra galaxia o en fuentes extragalacticas, los llamados neutrinos astrofisicos. El
detector ha registrado 87ﬂé eventos de neutrinos astrofisicos por encima de los 10 TeV, cuya
incertidumbre es para energias por debajo de 60 TeV, obtenida de la sustraccién de los neutrinos
atmosféricos [26]. El espectro para energias superiores de 60 TeV se aproxima a seguir £ 2
[25] 26, 27]. La justificacién de que estos eventos sean causados por neutrinos extragaldcticos se
argumenta a partir de cuatro razones: 1) La distribucién de los 37 eventos registrados a E >
0.1 PeV es consistente con la isotropia del universo, sin una mejora significativa en la direccién
del plano galactico [25], 2) la direccién de al menos uno de los neutrinos que alcanza los PeV
viene de fuera del plano galdctico [25], 3) el flujo esperado de neutrinos galdcticos difundidos es
mucho menor, 4) los limites superiores para los destellos de rayos 7 galacticos (gamma ray burst,
GRB) difundidos en el rango de TeV y PeV no conllevan un flujo de neutrinos que explique las
medidas dadas [2§].

El espectro del flujo recibido puede describirse mediante E2(dN, /dE,) = 1078GeV cm 25~ 1.
Una tendencia mas pronunciada que E? no se ajusta a los datos obtenidos en el rango de 60
TeV a 2 PeV, y no hay eventos a partir de 2 PeV como seria de esperar al extender el espectro
desde lo medido hacia energias superiores. Pero hay algo que extrafia ain mads, la ausencia de
eventos asociados a la resonancia de Glashow. Debido a una reaccién 7z + e~ — W~ — shower,
en torno a la energia de esta resonancia tedrica (unos 6 PeV) deberia apreciarse un aumento de
la seccién eficaz de los antineutrinos electrénicos .. Esto desembocaria en que el area efectiva de
deteccién del IceCube en cuanto a 7 y v, aumentarfa en un factor ~10 [27]. Dadas las mediciones
del IceCube, suponiendo el mismo niimero de 7 y v, y extendiendo el espectro E, 2 a energia
altas, deberian haber sido detectados en torno a 3 eventos correspondientes a la resonancia de
Glashow entre 2 PeV y 6 PeV. Es mas, incluso sin la resonancia de Glashow serian esperables
mas eventos por encima de los 2 PeV. En conclusion, la falta de estos neutrinos esperados podria

16
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Figura 4.1: Espectro de neutrinos para n = 2 (color online). En azul VPE + Rsh, en verde NSpl +
Rsh y en negro los tres procesos. Energia umbral a 10 PeV. Incluido el espectro normalizado de los
datos de IceCube, en gris incluyendo los neutrinos atmosféricos y en negro tras sustraerlos [25].

ser indicativa de un cutoff en el espectro de neutrinos [7].

El espectro de los neutrinos emitidos es tomado proporcional a E;2 entre 100 TeV y 100
PeV, y el flujo recibido viene normalizado siguiendo E2%(dN,/dE,) = 1078GeVem 2s~lsr™t,
valores consistentes con lo medido en el IceCube. Tras concretar el espectro se incluye el proceso
Rsh y c¢émo es la pérdida que implica, junto a la distribucion de fuentes y el intervalo de z en el
que estas se encuentran.

Concretada ya la naturaleza de los neutrinos, se exponen los resultados obtenidos empleando
métodos de Monte Carlo para conocer el posible efecto aleatorio de los procesos VPE y NSpl en
el flujo de neutrinos superluminicos. La energia umbral para la VPE se ha elegido entre 10 PeV
y 40 PeV. Se han hecho por separado los casos donde predominan los términos que implican
conservaciéon (n = par) o no (n = impar) de la simetria CPT.

El caso mejor ajustado a las mediciones es el de n = par, conservacién de CPT, con energia
umbral de 10 PeV para el VPE, como se puede apreciar en la figura[d.1} Muestra el flujo recibido
segln la energia, tras la simulacién de Monte Carlo de las pérdidas en el transcurso del recorrido
c6ésmico, normalizado con el flujo detectado en IceCube. Los datos de IceCube, en negro y gris
respectivamente, marcan los eventos normalizados estimando el flujo con y sin la sustracion de
los neutrinos atmosféricos. Los tres espectros se corresponden a casos donde los procesos de
pérdida de energia de los neutrinos son: en azul VPE + Rsh, en verde NSpl + Rsh y en negro
los tres procesos; para los tres n = 2 es el orden predominante.

El resultado es consistente con los datos de IceCube, en el sentido de que hay un corte de
deteccion a partir de 2 PeV. El umbral E, = 10 GeV se corresponde a un § = 5,2 x 10721,
Cualquier célculo para E, < 10 PeV no se corresponde con el cutoff supuestamente observado
por IceCube, y por ello es descartado [11].

Los neutrinos llegados presentan un importante descenso del flujo hasta la energia umbral, y
con una acumulacién o pileup por debajo del entorno de esta energia, afectada por el corrimiento
al rojo segin la distancia z a la que producen el iltimo par de particulas. Para el caso VPE
+ Rsh lo que ocurre es que los neutrinos maés energéticos se propagan perdiendo energia. En
NSpl + Rsh es aiin més pronunciado, al producirse dos neutrinos nuevos en cada desintegracion.
Incluyendo las tres, la acumulacién es algo menor. Esta acumulacién seria un gran indicativo
de que los términos para n = 2 dominan sobre los demds, asi, con una mayor estadistica por
encima de los 100 TeV que la observara, podria encontrarse una senal de fisica en la escala de
Planck.

No tan esperanzador es el resultado para n = 1. La consecuencia principal de la violacion
de la simetria CPT es que, si un v es superluminico, el 7 serd subluminal, y viceversa. Tanto
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Figura 4.2: Espectro de neutrinos para n = 1 (color online). En rojo 100 % subluminicos, en
azul 50 % de ambos tipos y en negro 100 % superluminicos. Energia umbral a 10 PeV. Se mues-
tra también el espectro normalizado de los datos de IceCube, en gris incluyendo los neutrinos
atmosféricos y en negro tras sustraerlos [25].

en VPE como en NSpl se produce un par leptén-antilepton, una de las particulas hijas seria
superluminal y la otra subluminal, una interactuaria y la otra no. Esto concierne también a las
fuentes, pueden tener una diferente proporcion de v o 7, si se emiten con el mismo espectro de
energia pero unos no son superluminicos, estos perderdan energia tinicamente por Rsh y no daran
lugar al cutoff. IceCube no distingue entre v y v, por lo que en el resultado de la simulacién
tampoco se diferencian. Sin embargo, esto seria una excepcién si se hubieran registrado trazas
de la resonancia de Glashow, pues esta solo se da para antineutrinos electrénicos 7.

En el resultado espectral de la imagen se presentan los dos casos limite de que sean
superluminicos el 0% de los neutrinos o el 100 % (en rojo y en negro respectivamente), y un
caso mds realista con 50 % neutrinos y 50 % antineutrinos (en azul). Para todas, al darse una
pareja v — 7, salen uno superluminico y el otro subluminico.

La simulacion en ausencia de LIV es méas bien una comprobacién, sélo se produce Rsh y por
tanto la forma del flujo recibido serd la misma que la del emitido. Con un 100 % de v (o de 7),
el caso mas extremo, se da una reduccién del flujo por encima del cutoff, pero sin llegar a haber
un corte como en n = par, debido a que en un NSpl uno de los neutrinos hijos no volverd a
dividirse y la energia de llegada serd la energia con la que se ha emitido, reducida por el Rsh.
Para 50 % de particulas y antiparticulas, la disminucién del flujo es menor, al haber una menor
cantidad de particulas originalmente superluminicas.



Capitulo 5

Resultado analitico y conclusiones

Hasta ahora hemos obtenido ecuaciones diferenciales que nos proporcionan la posibilidad
de calcular la pérdida de energia de un neutrino por unidad de tiempo para los procesos VPE
y Rsh . Tenemos también una expresion del flujo detectado, solo que esta incluye
unicamente el proceso Rsh . Hemos descartado la inclusién del NSpl al final del apartado
segundo, al no ser un proceso con un estudio analitico previo e implicar nuevas dificultades no
analizadas. Solo nos queda por tanto combinar VPE y Rsh. Para continuar, primero vamos a
buscar una férmula del espectro del flujo pero con pérdida por VPE. En este caso la ausencia
de expansion del universo hace la integral mucho mas simple, se prescinde del denominador de
la ecuacion . Asi, el flujo para cierta energia detectada seréﬂ

o(E) = | () L(Ee(re, Ea))dr, (5.1)

1

Del mismo modo que con el Rsh se toma la luminosidad de la fuente segin su distancia, y
a la energia emitida que se corresponde con la energia del flujo de llegada que se quiere medir,
con la VPE sucede lo mismo, siendo la relacién entre ellos la solucién de la ecuacién diferencial
deducida en el capitulo 2. Si F, < E, tendremos que E. = Fg4, el neutrino estd fuera del
rango de validez de la ecuacién; o si £y = FE,, la contribucién serd de neutrinos de multiples
fuentes y energias tal que se alcance el umbral antes de llegar al detector.

Ahora bien, veamos el problema de juntar los dos procesos. Al perder energia por ambos
simultdneamente, la ecuacién diferencial resulta complicada e irresoluble analiticamente. Para
llegar a ella, primero es necesario introducir la pérdida de energia por VPE en funcién
del pardmetro z, para lo cual utilizamos (3.12)):

1dE  1dEa(tg)H(z)  1dE(1+2)H(2)
Fdat~ Fde alty ~ Ede 1
de forma que la pérdida para ambos procesos, aplicando la ley de composicién ordinaria, se

obtendrd simplemente sumando (5.2)) y (3.17)), tras despejar dt en (3.12) de nuevo:

= —q, BT (5.2)

1 OénE5+3n 1
—dE = d d .
E TarER) T 1" (5:3)

La ecuacién se puede simplificar mucho si se hace un cambio de variable E=E /(14 z2), es
decir, E es la energia desplazada al rojo por un redhisft de parametro z:

dE  ap(1+2)*3ndz .
E6+3n H(z) (54)

1Usamos 7 en vez de z, ya que aqui no consideramos el redshift.
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La variable E es una energia efectiva que resulta ser invariante bajo el corrimiento al rojo, de
modo que mientras E si disminuye por Rsh, E solo lo hace por VPE. El elemento a la derecha
de la ecuacién final no tiene solucién analitica exacta, aunque se puede aproximar en varios
tramos. Para simplificarlo se pueden hacer dos cambios de variable sencillos. El primero seria
1+ z = z, donde despejando el pardmetro de Hubble, queda:

dE 4+3n g
B (5.5)
F6+3n HO /me?) + QA
y el segundo cambio es 2> = t, con la consecuente diferencial 3x%dx = dt
dE  Lont?3tm=2Bdt 1 ant?Atrdt (5.6)

E6+3n 3 Hoo/Qmt + Qa3 Ho/Qt + Qa

Ya teniendo la ecuacién diferencial simplificada, podemos pasar a calcular la forma del flujo
por energia detectada ¢(FEy), considerando cémo se desarrolla la pérdida de energia del v en
funcién de donde y con qué energia ha sido emitido. Si nos centramos en la dindmica de un
neutrino, habra tres casos posibles: emitido por debajo del umbral solo sufre pérdida de energia
por (Rsh), emitido por encima del umbral de forma que alcanza el umbral antes de llegar al
detector (Rsh + VPE / Rsh) y emitido por encima pero sin alcanzarlo antes de tiempo (Rsh
+ VPE). La diferencia principal serd el método de célculo de la luminosidad correspondiente, y
aunque el primer caso es simple y el tercero no requiere més que de manejar , el segundo
necesita introducir el concepto de z,: la posicién a la que un neutrino llega al umbral segin z.
vy Fe.

Ahora bien, si nos centramos en los parametros con los que definimos cada neutrino en la
integral, su posicion z. y energia de emisién E., tenemos cuatro posibilidades: que se emita por
debajo del umbral (Rsh, igual para toda z.), que se emita de forma que no llegue al umbral para
ninguna z permitida (Rsh + VPE, para toda z.), que para todas las fuentes llegue al umbral
antes que al detector (Rsh + VPE / Rsh, para toda z.) o que para algunas fuentes llegue y
para otras no (VPE + Rsh / Rsh, diferentes segin z). Si separamos estos cuatro posibles casos,
tendremos cuatro intervalos de valores E4 para los que calcular el flujo recibido, cada uno con
su correspondiente integral a las posiciones de las fuentes z.

Pasemos a la ecuacién diferencial con Rsh y VPE y su resoluciéon por medio de una
integral entre la emisiéon del neutrino y el final de la sitacion VPE + Rsh, que puede darse
cuando alcanza el umbral o cuando llega al detector. El principal problema de esta ecuacion es
que el lado izquierdo solo puede ser integrado de forma numérica, aunque el derecho se trate una
integral polinémica. Elegimos provisionalmente un limite inferior sin definir al que llamaremos
“final”, indicado por un subindice f. Veamos qué ocurre:

/Ee dE 1 < 11 > 1 /<1+Ze>‘°’ tmd 5
By anBOHn  —an(5+3n) \ g2 g3 Jaaye Hov/Qt + 2 '
donde m =2/3 +n

Los limites inferiores cambiaran segun llegue el neutrino al umbral antes de z = 0 o no.
Como puede llegar en dichos dos casos, se definen las dos siguientes integrales:

1 [O+ze)® gy 1 [OFze)® ymgy
J(ze) = = e JeE)—g [ I 5y
3 1 \/th+QA 3 (E*/Ed)3 \/th+QA

donde claramente J(ze, E4) es la que incluye la posibilidad de que se dejen de producir pares
durante el recorrido, pues el limite inferior es z, + 1 = E, /E~d. Despejando de (5.7) las dos
situaciones anteriores, dando el valor a la energia final £y = F, o Ky = E4, y deshaciendo el
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cambio de FE, se obtienen dos definiciones de la energia de emision con las que se podra dar el
valor de la luminosidad correspondiente:

Ee(ze B) = (14 20) [ > = J(2)(5 + 3n)an) Hy 1|75 (5.9)

B (2, Bq) = (14 2)[E7>™" — (20, Ba) (5 + 3n)an) Hy | 575m (5.10)

Veamos ahora las contribuciones del flujo para los cuatro intervalos definidos.
E4 > FE,, el neutrino es emitido por encima del umbral para todas las fuentes. A lo largo de
todo su recorrido se dan los procesos VPE y Rsh

?2 05(ze)L(Ee(ze, Eyg))dze
oum) = [ "
Z1 € €
E./(1+2) < Eg < E, (donde z; = 0.5), para todos las fuentes el neutrino alcanza el umbral

antes llegar al detector. Es posible VPE hasta que alcanza el umbral, entonces solo pierde por
Rsh

(5.11)

$(Eq) = / 52 r <Z;€;§éfz+ i”)l;) = (5.12)

E./(1+4 2z2) < Eg < E,/(1+ z1) (donde zo = 2), dada E, para neutrinos emitidos en una
fuente en z, los que estén mas alejados que z, alcanzaran el umbral y los situados més cerca no
lo hardn. Habra pérdida por VPE y Rsh en todo momento, salvo para los casos en que alcanzan
el umbral, situacién a partir de la cual dejardn de presentar VPE

[ ps(ze) L(E] (2, Eg))dze # ps(ze) L(Eq(1 4 2))dz,
PEa) = / Hzo) (1 + 20)? / Hzo) (1 + 2

E; < E,./(1422), el neutrino es emitido por debajo del umbral. Se da unicamente corrimiento
al rojo, con lo que se calcula empleando ((3.20))

$(Eq) = / 52 £ S(Zgé(jdl(iz)l)dze (5.14)

El hecho de que para resolver J(z¢) v J(ze, E4) sean necesarios métodos numéricos entorpece
hacer estimaciones rapidas del flujo obtenido. De forma cualitativa, podemos ver claro que para
energias por encima del umbral, la cantidad de neutrinos recibidos serd menor a mayor energia,
pues estos la iran perdiendo por dos métodos diferentes. Por otro lado, aquellos que alcancen el
umbral pasaran a perder energia inicamente por Rsh. Es posible entender una acumulacién por
debajo de la energia umbral. Si no hubiese redshift, la acumulacién se produciria exactamente a
la energia umbral, debido a neutrinos de distintas energias y fuentes, que alcanzan esa energia
umbral antes de llegar al detector; al incorporar el redshift, seguird habiendo una acumulacion,
pero ahora por debajo de la energia umbral, aunque para entender su forma concreta habria que
resolver las ecuaciones anteriores. La diferencia cualitativa entre n = 1 y n = 2 dependeria de la
proporcién entre v y v, superluminicos o subluminicos respectivamente o vicesersa. Si el 100 %
fueran superluminicos (caso ideal), el espectro recibido serfa andlogo. En todo caso, para conocer
mejor los resultados obtenidos seria necesario resolver las integraciones numéricas y comprobar
si se producen el cutoff y el pileup. La resolucion y posterior analisis se dejan pendientes para
futuros trabajos.

Una ultima estimacion que si se puede hacer es respecto al orden de magnitud del término
A, segtn el cual se obtiene la escala a la que la LIV es apreciable. En Stecker et al. se le confiere
a la energia umbral un valor E, = 10 PeV correspondiente a las cotas superiores de una posible
contribucién superluminica §, y a partir de ello se puede calcular el orden de magnitud de A. A
partir de la ecuacién [2.11

(5.13)
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_n_

2 E, " 9 2 Ay =1 P A 2+n
E:\ — | =4mi = E, = (dmZA")2n = (dm_Mp;) 2+ | — (5.15)
A Mp,

Se puede hallar un valor para A en funcién de la masa de Planck paran = 1y n = 2, dando
valores a me = 0.5 MeV, E, = 10 PeV y Mp; = 1,2 x 10! GeV

A \1/3
n=1-E,=2x 104GeV<> = A~ 10°Mp; (5.16)
Mpy
A\ /2
n=2-E, = 108GeV<> = A~ x10"2Mp, (5.17)
Mpy

Un umbral = 10 PeV como efecto de gravedad cuantica solo seria razonable para n = 2, ya
que para n = 1 la escala deberia ser mucho mayor que la escala de Planck.

En conclusion, en este trabajo hemos analizado los mecanismos de pérdida de energia de
neutrinos cosmolégicos en un escenario de violaciéon de invariancia Lorentz que da lugar a una
relacion de dispersion modificada para el neutrino, y teniendo en cuenta la expansién del univer-
so (capitulos 2 y 3). Estos mecanismos fueron tenidos en cuenta mediante simulaciones de Monte
Carlo de la propagacion de estos neutrinos en el trabajo de Stecker et al. que hemos analizado en
el capitulo 4. Nosotros, en cambio, hemos construido en el capitulo 5, en lo que constituye el re-
sultado principal de este TFG, una aproximacién analitica al problema, obteniendo expresiones
matematicas que permitirian obtener el flujo detectado. Este trabajo, que incluye la resolucion
numérica de las integrales obtenidas, y que permitiria realizar una comparacién con los resul-
tados de Stecker, queda para una futura extension de lo aqui presentado. Dadas las medidas
de IceCube, la simulacién de Monte Carlo y nuestro andlisis cualitativo, podemos decir que si
la deteccién de neutrinos extragaldcticos sigue dando cierto corte en el expectro para futuras
mediciones por debajo del entorno de 10 PeV, la posibilidad de estar frente a fenomenologia
de la escala de Planck no es descartable. En todo caso, falta mucho trabajo y estudio de los
procesos y cédlculos que han quedado en segundo plano, lo que debe servir como incentivo para
no dejar de lado esta investigacion.
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