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Resumen

Titulo: Generacién de la asimetria bariénica del universo a través de Leptogénesid]
Autor: Sergio Manuel Cubides PéreA?|
Palabras clave: Neutrinos, Esfalerones, Bariogénesis, Leptogénesis.

Descripciéon: A razén de las observaciones realizadas al fondo césmico de microondas,
CMB vy, también, las medidas de las abundancias primordiales de elementos ligeros como
el Helio, el Deuterio, el Tritio, etc., se presenta una asimetria entre materia y antimateria
que esté caracterizada mediante la razén barién a fotén n = (6,12 4 0,04) x 1071, Debido a
lo anterior, surge la necesidad de dar explicacién a esa asimetria barionica a partir de una
generacion dinamica de ésta. Respuesta que surge de modelos que requieren el
cumplimiento las condiciones de Sakharov [1]. Sucede, especialmente, que el Modelo
Estandar de la fisica de particulas carece de respuestas para justificar la presencia de éste
fenomeno, por lo que se requiere de la construccion de modelos que vayan mas alla del
Modelo Estandar. Por otra parte, el caracter masivo de los neutrinos implica, también,
extensiones o modificaciones al Modelo Estandar que permitan dar cuenta de esto. Dentro
de esas modificaciones, éste trabajo se centré en el estudio del modelo de Seesaw Tipo I.
Con ello se vio que examinar la naturaleza propia de los neutrinos lleva a la existencia de
modelos que, a su vez, pueden también dar wuna explicacion a la asimetria
materia-antimateria del Universo, dado que estos generan asimetria leptdnica
(Leptogénesis) que finalmente se puede convertir en la asimetria bariénica observada, a

través de los esfalerones electrodébiles.

!Tesis de Maestria
2Facultad de Ciencias. Escuela de Fisica. Director: PhD. Yeinzon Rodriguez Garcia (UIS-UAN). Co-director:

PhD. Nicolds Bernal Herndndez(NYU-Abu Dhabi)
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Abstract

Title: Generation of the baryon asymmetry of the universe via Leptogenesi{’]
Author: Sergio Manuel Cubides Pére|
Keywords: Neutrinos, Sphalerons, Baryogenesis, Leptogenesis.

Description: Based on the observations made at the cosmic microwave background, CM B
and, also, the measurements of the primordial abundances of light elements such as
Helium, Deuterium, Tritium, etc., it is presented an asymmetry between matter and
antimatter that is characterized by the baryon to photon ratio n = (6,12 £ 0,04) x 1071,
Due to the above, it is necessary to explain this baryon asymmetry based on its dynamic
generation. The answer to this arises from models that require the fulfillment of Sakharov’s
conditions [1]. It happens, in particular, that the Standard Model of particle physics lacks
answers to justify the presence of this phenomenon, which is why the construction of
models that go beyond the Standard Model is required. On the other hand, the massive
nature of neutrinos also implies extensions or modifications to the Standard Model that
allow this to be accounted for. Within these modifications, this work focused on the study
of the Seesaw Type I model. With this it was seen that examining the nature of neutrinos
leads to the existence of models that, in turn, can also give an explanation to the
matter-antimatter asymmetry of the Universe, since these generate lepton asymmetry
(Leptogenesis) that can finally be converted into the observed baryon asymmetry, through

the electroweak sphalerons.

3Master’s Thesis
4Facultad de Ciencias. Escuela de Fisica. Director: PhD. Yeinzon Rodriguez Garcia. Co-director: PhD.

Nicolds Bernal Hernandez
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1 Introduccion

En el universo observable hay s6lo materia y nada de antimateria. No es dificil evidenciar que
la Tierra y el sistema solar son todo materia, o bariones. La tnica fuente «considerable» de
antimateria en la Tierra esta presente en los laboratorios del CERN, de Fermi Lab, etc. En
general, la cantidad de antimateria observada en los rayos césmicos provenientes de fuentes
galacticas y extragalacticas dan cuenta de que su existencia se debe nada més que al resultado
de procesos secundarios, como la interaccién de los rayos césmicos con la atmosfera. Esto
supone una asimetria entre materia y antimateria no solo en el sistema solar o la Via Lactea,
sino en todo el universo observable. La mencionada asimetria es referida como asimetria

bariénica.

Maés detalladamente, la actual asimetria bariénica del universo, medida mediante la razon
barién a fotén, cuyo valor reportado a la fecha es de n = (6,12 4= 0,04) x 10719 [g], sugiere
que debe ser natural encontrar procesos fisicos que violen los niimeros cuanticos bariénico
(B) y leptémico (L), que violen las simetrias de conjugacién de carga (C') y conjugacién
de carga y paridad (C'P) y ocurran fuera del equilibrio térmico [1]; con la idea de generar
la asimetria bariénica de manera dinamica. La razén de esto es debido, en especial, a dos
motivos. En primer lugar, si a la asimetria baridnica fuese una condicién inicial, se presentaria
un problema de ajuste fino ya que, por cada 6 000 000 000 de bariones, deberia haber 6
000 000 001 de antibariones. En segundo término, la observacién del CMB lleva a pensar
en la existencia de una época de inflacion; época en donde cualquier asimetria primordial
habria sido exponencialmente diluida. Como caso particular, cabe ilustrar que en el Modelo
Estandar de la fisica de particulas, existen procesos que podrian cumplir las condiciones
arriba mencionadas: los esfalerones electrodébiles que violan B, el decaimiento de los kaones
neutros K y el decaimiento los mesones B, que violan C'P, y posibilidad de que la transicién
de fase electrodébil fuese de primer orden. Sin embargo, la violacién de C'P reportada en
los experimentos es insuficiente para dar respuesta a la asimetria bariénica [9-11] y la masa
del Higgs medida en el LHC [8] imposibilita el requerimiento de una transicién de fase
electrodébil de primer orden [12,|13]. Por esta razon, para encontrar un escenario que logre

dar respuesta al problema sobre el origen de esta asimetria, es necesario explorar escenarios



que se cimienten en fisica més alla del Modelo Estandar [3]. Por todo ello, proporcionar una
explicacion plausible al origen de esta asimetria es uno de los problemas mas importantes de

la cosmologia y la fisica de particulas.

Por otra parte, los neutrinos son parte de los desafios a resolver dentro de la fisica
contemporanea. Estos fueron postulados por Pauli [14] con el fin de poder resolver el
problema que se observaba en el decaimiento débil, (A, Z) — (4,Z £ 1) + %, de la
aparente no conservacion del momentum lineal en estos procesos, en donde él proponia la
existencia de una particula de espin—%, sin carga eléctrica y con masa muy pequena, lo que
la hacia muy dificil de detectar. Ya luego, en 1956, F. Reines y C. Cowan observan los
primeros neutrinos usando un reactor nuclear [15]. Luego, en 1962, L. Lederman y
compania descubren el neutrino muénico usando como fuente el decaimiento de los
piones [16]. Finalmente, en 1989, el experimento LEP en el CERN determina que el nimero
de especies de neutrinos ligeros es de N, = 2,9963 £ 0,0074 |17], confirmandose esto en el
2000 en donde el experimento DONUT en Fermi Lab observo por primera vez la existencia
del neutrino tauénico [1§]. Ademds de esto, en 1958 se determina que los neutrinos ligeros
son levogiros [19], y hasta la fecha no se han observado neutrinos dextrdgiros. Por ello,
dentro del Modelo Estandar sélo se ha incluido la componente levogira de los neutrinos,
debido, ademas, a la no evidencia que se presentaba de la masa de los neutrinos hasta hace
algunos anos. Sin embargo, esto dejé de ser consistente con los experimentos posteriores,
que dan cuenta de la presencia de oscilaciones entre sabores de neutrinos, lo que sera
expuesto en el Capitulo [5 Por esta razon, extensiones mas alla del Modelo Estandar son

necesarias para dar cuenta de la masa de los neutrinos.

A consecuencia de lo mencionado hasta el momento, dentro de todos los mecanismos
propuestos, esta aquél que logra obtener una violacién al nimero bariénico B mediante la
violacién del nimero lepténico L haciendo uso de la simetria B — L [20]. Lo interesante de
los escenarios que se basan en este mecanismo, denominado Leptogénesis, esta en que la
asimetria barionica del universo, producida de manera indirecta a partir de la asimetria
leptonica, se genera de manera natural a partir del estudio de la naturaleza de los
neutrinos. Es decir, surge a partir de los modelos que intentan dar una explicacion a las
propiedades de éstos, sumado a la naturaleza no trivial del vacio en el sector electrodébil
del Modelo Estéandar.

A razon de lo descrito, el modelo estudiado en el presente presente trabajo es aquel que se
presenta en el mecanismo de Seesaw Tipo I para la generacién de masa de los neutrinos
levégiros (los conocidos dentro del Modelo Estédndar). Este introduce una nueva familia de

fermiones neutros, llamados neutrinos dextrégiros, que ademés de participar en procesos



que violan C'P, introduce, a su vez, la violacién de la simetria C'P necesaria para producir
una asimetria lepténica remanente. Por supuesto, mencionado que, siendo la masa de los
neutrinos del Modelo Estandar bastante pequena, la masa de los neutrinos dextrégiros es
lo suficientemente grande como para que éstos decaigan antes de poder estar en equilibrio
térmico. Este tltimo es el ingrediente faltante de los necesarios para dar una explicacién a
la asimetria bariénica actual, haciendo uso de los procesos esfalerones presentes en el sector

electrodébil, que transforman la asimetria de leptones, en asimetria de bariones.

Para todo lo anterior y con el fin de ahondar en la asimetria bariénica generada a partir del
mecanismo de Seesaw Tipo I, en el Capitulo [4] se presentan a los esfalerones electrodébiles
que se encargan de transformar la asimetria lepténica generada en el modelo por asimetria
bariénica. Seguidamente, en el Capitulo [5] se presentan las evidencias observadas que dan
cuenta de la masa de los neutrinos y de la necesidad de una extensién al Modelo Estandar
para proveer una explicacién a esta propiedad. Posteriormente, en el Capitulo [0}, se presenta
el modelo de Seesaw Tipo I para la masa de los neutrinos con el objetivo de, finalmente,
en el Capitulo , estudiar la generacion de la asimetria lepténica (y bariénica) que se puede

generar de manera natural dentro del modelo presentado.



2 Termodinamica del universo en

expansion

Para comenzar, es necesario asentar las bases matematicas y fisicas sobre las cuales se
cimienta el estudio de la evolucién, de las propiedades y las caracteristicas del Universo

primordial.

2.1. Espaciotiempo de Friedmann-Lemaitre-Robertson
-Walker

El universo es la variedad tetra-dimensional definida por el par (M, g), en donde M es el
espaciotiempo definido por la métrica, g, de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)
que, en las coordenadas {t,7,0,p}, en donde {r,0, o} son las coordenadas esféricas de R3,

viene dada por

g =dt ®dt — a*(t) dr @ dr 4+ r2df ® df + r*sin® fdy ® dy| , (2.1)

1 — kr?
en donde, t es el tiempo coordenado el cual es el medido por un observador en reposo en
el marco comdvil en donde las coordenadas espaciales son constantes, a(t) es el factor de
escala que da cuenta de la expansién isétropa y espacialmente homogénea, a grandes escalas,
del universo y k puede tomar valores de +1, —1 y 0 para espacios con curvatura espacial

positiva, negativa o cero, respectivamente.
Ahora, considerando la parte espacial de la métrica, es decir,
h = h;jd2’ @ da? = —g;;da’ @ da?, (2.2)

en donde 7,57 = 1,2, 3, las componentes de los tensores de curvatura espaciales y el escalar

de curvatura vienen dados por

3 k
Riji =—

a—(t) (hikhji — hithgj) (2.3)



2.2 Dinamica del universo en expansion )

2k

SR =——hi; 2.4
J ag (t) J ( )
6k
3
R=——— 2.5
a2(t)’ (2.5)
respectivamente.
Por otra parte, las componentes diferentes de cero del tensor de Ricci son
a
Rop=—3- 2.6
00 a ) ( )
.. N\ 2
a a 2k
Rij = — [a + 2 (a) + p Gijs (27)
y el escalar de curvatura del espaciotiempo de FLRW es
. . 2
k
R=—6 9+(9) + = (2.8)
a a a

2.2. Dinamica del universo en expansion

Para observar la dindmica del universo dotado con la métrica de FLRW (2.1)) se utilizara la
ecuacion de Einstein

1 1
R—-—-Rg=—T 2.9

2T Mz (2.9)
en donde R es el tensor de Ricci, T es el tensor momentum energia, el cual da informacion del
contenido material del universo y Mp, = 1/v/87G ~ 2.4 x 10'8GeV es la masa reducida de
Planck en unidades naturales (h = ¢ = 1) con G siendo la constante de gravitacién universal.

Esta ecuacién dard como resultado la forma que tiene el factor de escala a(t).

Teniendo definido el espaciotiempo que determina al lado izquierdo de la ecuacion hace
falta definir la forma del tensor de de momentum-energia. Para ello, cabe tener en cuenta
que la isotropia del espaciotiempo de FLRW implica que el tensor T sea diagonal y que sus
componentes espaciales, que son diferente de cero, deban ser iguales. Ademas, la
homogeneidad del espaciotiempo obliga a que las componentes de éste sean independientes
de las coordenadas espaciales. El tensor mas simple que da cuenta de lo anterior es aquel
que describe a un fluido perfecto, el cual estd caracterizado por su densidad de energia,

p(t), y su presién, p(t). Las componentes del tensor de momentum-energia estan dadas por

T} = diag(p, —p, —p, —p). (2.10)
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Con todo lo anterior, se especifican las ecuaciones que determinan la dindmica del universo

en expansion. A partir de las componentes (0,0) e (i,7) se obtienen, respectivamente, las

ecuaciones
at ok p
Z oy r 2.11
a? + a?  3M3E, ( )
a a® k P
22—+ — 4+ — = ——. 2.12
a + a? + a? Ml%l ( )

Ademads de éstas, la ecuacion de conservacion del tensor de momentum-energia, V, 7" = 0,
especificamente de la componente v = 0, arroja como resultado la conocida ecuacion de
continuidad de la cosmologia estandar, o la primera ley de la termodinamica, cuya expresion

es la siguiente:

d(pa®) = —pd(a®). (2.13)

Aunque se ha obtenido tres ecuaciones, sélo dos de ellas son independientes. Sumado a esto,
si se resta la ecuacion 2.11] a la ecuacién 2.12] da como resultado la ecuacién de aceleracion
a 1
—=——(p+3p). 2.14
a 602 ( ) (2.14)
Pl
Tomando en cuenta la ecuacién de estado p = wp, con el pardmetro de estado w siendo
independiente del tiempo, la densidad de energfa va como p oc a=3(1*%) y, en consecuencia, si
el universo estuviese dominado por un fluido descrito por la ecuacion de estado mencionada,

(1+w)/3 Como es familiar, se presentan varios casos interesantes

éste evolucionaria como a o< t2
para la ecuacion de estado como lo son:

1 4

p=3p P at, aoct? (2.15)
p=0, pxa?® —acxt¥? (2.16)
p=—p, poxconst., aoxexp(Ht). (2.17)

Estos casos corresponden a la radiacién, la materia y la energia de vacio, respectivamente.
Cabe mencionar que el universo temprano estaba dominado por radiacién, luego de esto, en
la época de formacién de los dtomos 50000 anos después del Big Bang, este pasaria a estar
dominado por la materia, para luego comenzar la época dominada por la energia escura,
época que estd en sus comienzos al dia de hoy. Como el objeto de estudio es el universo

temprano, se tendra en mente que este era dominado por la radiacién.

Definiendo el parametro de Hubble H = a/a, la ecuacién de Friedmann adopta la forma

H2 4 k

= — — — 2.18
3M3,  a*’ ( )
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que puede reescribirse de la siguiente manera:

k p
— —1=Q-1, (2.19)
H?a?  3MZH?

en donde (2 es la razén entre la densidad p y la denominada densidad critica pc = 3M3,H?,

es decir que

También se puede observar que, debido a que el denominador del término de curvatura es no
negativo, existe la correspondencia entre los signos de k y de €2 — 1 de tal manera que para
un valor de 2 — 1 = 0 se trata de un universo plano, y para valores negativos y positivos se

tratard de universo cerrado y abierto, respectivamente.

Por otra parte, si se integra la ecuacion de Friedmann, se puede determinar la edad del
universo desde el tiempo en el cual a(t) = 0. Como se vio anteriormente, para un universo
dominado por radiacién p o a™*, es decir, que p/py = (a/ag)~*, en donde el subindice 0
denota los valores actuales de la cantidad repectiva. De esta manera, la ecuacion de

Friedmann queda reescrita como

a\® k Po [ ao\?
— —_— = 1—) . 2.20
(ao) * at M3, ( a ) ( )

Con ello, la edad del universo estd dada, en términos de 1+ z = ag/a = 2, por

1 da Po 2 2 i

—_—— = | — 1) — H (Qy — 1 2.21
a/() dt |:3M%l( + ) 0( 0 ) ( )
1 dx _ 1/2
— = Q2=+ 1 2.22
H, di [0 o+ 1] (2.22)

1+ d
t:—/ . (2.23)
HO 0 [1 — Qo + Qol'_z]

Alli se evidencia como la escala temporal del universo estd mediada por el inverso del

parametro de Hubble, es decir, por la tasa de expansién del universo H; .

2.3. Termodinamica del Universo en expansion

El universo temprano estaba lleno de diferentes especies de particulas que interactuaban

entre si. Frecuentemente las tasas de interaccién entre las particulas era mayor que la tasa
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de expansién del Universo, lo que lograba mantener a todas las especies en el plasma en
equilibrio térmico y quimico entre si. Sin embargo, las interacciones en el plasma primigenio
eran débiles, de tal forma que el gas cosmico se puede considerar como un gas diluido y
débilmente interactuante. Por esto, es necesario definir, para este gas, la densidad de niimero

n y la densidad de energia p de cada especie de la que el plasma esté constituido, como

_ [P,
n =g [ G i) (224)
os =g / %fxpwp), (2.25)

en donde g; es el nimero de grados de libertad internos de la especie de particula respectiva,
fi(p) es la respectiva funcién de distribucion en el espacio de fase y E;(p) es la energia, la
cual satisface la relaciéon de Einstein, F?(p) = |p|*+m?, en donde m es la masa de la especie

de particula respectiva.

Para el caso de la presion, se parte considerando un «gas» constituido por una particula que

choca entre dos muros paralelos al plano, digase, yz, separa dos por una distancia L, (ver
Figura [2.1)).

P

A
v

Ly

Figura 2.1: Particula con momentum p entre dos paredes que esta separadas una distancia
L,

El momentum de la particula en direccién hacia los muros es p,, de tal manera que éste
cambia una cantidad de 2p, cada vez que ocurre una colision. Ademads, en direcciéon x se

obtiene que; debido a las relaciones

Pz = YMU,, FE =ym,
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en donde v es el factor de Lorentz; la velocidad de la particula en la direccién x es
_Pa
ok

Dado que el tiempo entre dos colisiones con el mismo muro es 2L, /v,, la fuerza promedio

Vg

sobre el muro es

Ap, 2p, P 1 p?

Fom = = = = —== 2.26
P At 2L, /v, L.E/p, L, FE ( )

Ahora, teniendo en cuenta el area de los muros, de tal manera que se expresa como L, L., se
obtiene la presién de la particula ejercida sobre los muros, es decir,
2
Fo b= D
- - )
L,L, VE

en donde V' es el volumen encerrado por la caja con lados L, L, y L..

Si se estd lidiando con un nimero de particulas N, entonces la presion total ejercida sobre
el muro es

Np;

VE

Dtot =

Los numeros de ocupacién definen a N/V por estado de momentum de tal manera que

sumando sobre todos lo estados la presion ejercida sobre el muro, en direccién x es

d3 2
ptot:gi/ (27£3f(p)%. (2.27)

Sumado a esto, se estd considerando un universo is6tropo. Se tiene, entonces que |p|* = 3p?,

lo que lleva a que, finalmente, la presién de cada especie de particula 7 sea

p=a [ Gl fo) B (229

Por otra parte, para las especies en equilibrio quimico, f sera la funciéon de distribucion de
Bose-Einstein (—) o Fermi-Dirac (+),

f() = {exp [(E —p)/T) £ 1} (2.29)

Ahora, el postulado termodinamico de que en equilibrio dS = 0, en donde S es la entropia,
implica muchas cosas. Por ejemplo, en equilibrio quimico sucede que si se esta bajo

condiciones de volumen y energia fijos, el cambio en la entropia de un proceso quimico es

as=-Y %dzvj,
j=1
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en donde j etiqueta a las especies que participan en el proceso, o reaccion; pu; es el
potencial quimico de cada especie de particula y dV; es el cambio en el nimero de
particulas de las respectivas especies de particulas que, ademas, son proporcionales a los
coeficientes estequiométricos, h;, de la reacciéon. Siendo, entonces, dN el factor de

proporcionalidad, el cambio virtual en la entropia queda reescrito como
dN
ds = ‘Tzhj“j' (2.30)
J
El postulado de extremo de la entropia en equilibrio implica que, entonces,

> iy =0, (2.31)
j

de tal forma que se evidencia que el potencial quimico de una especie que esta en equilibrio
quimico esta relacionado con el potencial quimico de las otras especies con las que ésta

interactna.

Considerando las distribuciones en equilibrio para una especie con masa m y temperatura

T, la densidad de ntimero adquiere la forma

A S A 2 9 T Ip|d|p|
7“‘@@@4 [ f(p)lp[sinfdlp|dfde = 7 o34 / SO lE —p)/ T £ 1

y dado que, |p|> = E? — m?, entonces 2pd|p| = 2EdFE y por ende

* [E? —m?"? EdE
- [ =] . (2.3
27 ), expl(B— w)/T] +1
Por otra parte, la densidad de energia p se puede escribir como
yod /°° E|p|*d|p|
277 )y exp[(B—p)/T] £ 1
0[R2 _ 42 1/2E2dE
p=2 / [E” — m7] . (2.33)
2% [ exp[(E—p)/T]£1

Por 1ltimo, la presién, usando el mismo procedimiento queda escrita como

pod /°° [p[*d|p|
272 J,, 3Eexp[(E—u)/T]+1

g *  [E? —m?2dE
e /m exp (B — 1) /T] + 1 (2:34)
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Ahora, es importante analizar el comportamiento asintético de estas cantidades. En primer
lugar, en el limite relativista, en donde 7" > m, sin degeneraciéon (7' > pu), la densidad de

energia puede expresarse como

i ooEQ(EQ_mQ)l/QdE
272 ),  exp|E/T|+1

p= (2.35)

Ahora, al realizar el cambio de variable de integraciéon z = E/T, dE = dE/T se tiene que

272
q oo T4:E2($2 _ m2/T2)1/2dx

~on? m/T er+1

g /°° T222(T?x% — m?)V/?Tdx
P e e+ 1

m

Como T > m, entonces

gT4 o] 1'3
212 J, et £ 1

p= (2.36)

En el caso de los fermiones (+), para resolver la integral hay que tener en cuenta que

3 3,—=x e
T _ zr-e 3 —x ( n—na:_ 3 n+1 —nx
ez—l—l_l—}—e*‘”_:ve o

de tal forma que

[e'e} 3 [e's) ) [oe} 0o
/ x _ / 25 Z(_Dn—i-le—nzdx _ Z(_l)n—H / x3€—n:vdl,7
o e'+1 0 ! 0

n=1

y con el cambio de variable y = nx, dy = ndz se obtiene

i(_l)n_H /Ooo z_ze—yd% _ i( n+1 _ 62 n+1
n=1 n=1

Ademés, para encontrar el valor de la suma S =Y > (—1)"*!/n*, es necesario escribirla en

forma extendida:

S =1- 1+1 1+1 =1 1 1+1+1+ +1+1+
R L T - 24 24 34 T 3 5t T

1 11
—1—? (4)+§+§+....

Asi pues, se tiene que

1
S+ () = ((4) — 5:¢(4),
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y por ende
7 4 = zﬂ-_4‘
890
Con esto, la densidad de energia para los fermiones relativistas es
7 gTim? 7 (gT47T2 )

= — 6 g
P=g*%* o003\ 30

(2.37)

Andalogamente, para el caso de los bosones (-) la expresion para la densidad de energia da
como resultado

gT4 00 (L’3 gT4 gT47T2
272 J, e*—1 272 30

P

En resumen

gT471'2
30

P = 42
(gzow ) bosones.

% ) fermiones,
(2.38)

Siguiendo el mismo procedimiento para la densidad de niimero y para la presion, se obtiene

que, respectivamente:

% %) fermiones,
f 2.39
<&(23)9> bosones ( )
p
_r 2.40
P=3 (2.40)

en donde ((3) = 1,20205. ..

En la situacién de régimen no relativista, el aporte a la energia dado por el momentum es

mucho menor comparado con el aportado por la masa, por ello se usa la relacion de Einstein,

E = \/m? + |p|?, cuya expresién en dado limite toma la forma F = my/1+ |p|?/m? =~

m(1 + |p|?/2m?). Esto hace que la integral, para la densidad de nimero, sea

n:i/‘” p[*d|p|
21 Jo exp[(m+ |p[*/2m — 1) /T] £ 1

9 p[*d|p|
2n? Jo exp[(m + |p[*/2m — p)/T]

_ 9 -tmmyT /OO [p|2elPE/2m g
0

272

n =g (77217) e~ (m=w/T, (2.41)
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Analogamente, la densidad de energia y la presiéon tienen las expresiones

=mn 2.42
p , (2.42)
p=nT < p. (2.43)

Con lo anterior, se puede, por ejemplo, calcular el exceso de una especie fermionica sobre
su antiparticula, asumiendo que hay equilibrio quimico p, = u_ (debido a las reacciones
de aniquilacién part + antipart — -y + 7). De esta manera la densidad de nimero neto de

fermiones es

. -9 = 2 . 2N1/2 1 _ 1
ny —n-— _271-2 /m E(E m ) dE L —i—e(E_“)/T 1 _|_6(E+u)/T
T3 3
-SSP )] @ m (2.44)
T\ 3/2
2 (50) s () .

Por otra parte, si se tiene un conglomerado de diferentes especies relativistas con sendas
distribuciones en equilibrio a diferentes temperaturas T;, la densidad de energia y la presién
totales pueden expresarse en términos de una temperatura de referencia 7' (la temperatura

del fotén) de la siguiente manera:

pn=T" Y (AN /°° (w? — o) udu
T) 2n% /. evvi + 1

i=especie
4 Z T\ g [ (W?—22)*2du
PR =T T ; )
i=especie T Grr* Ti e k1

en donde z; = m;/T y y; = p;. Debido a que la densidad de energia y la presion de una
especie no relativista, para la que T' < m, es exponencialmente mas pequena comparado con
su contraparte relativista, cuya 7' > m, es una muy buena aproximaciéon incluir inicamente
a las particulas relativistas en la suma para pg y pr. Esto conlleva a las expresiones (ver
2.38))

2
Ty

p=551"9x (2.46)
P =5, (2.47)

en donde g, es el numero de grados de libertad efectivos asociados a la densidad de energia
(y presion) cuya expresion (ver [2.38]) es

9= > (?):g > g (%)4 (2.48)

i=boson i=fermion
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Cabe resaltar que, dado que el universo temprano estd dominado por la radiacién, p = pg,
pr = pr/3, el factor de escala estd dado a(t) ~ t'/2 (ver [2.15)) y por ende el pardmetro de

expansion es H = 1/2t. De ésto se sigue que

p
H?=—"_ 2.49
3M2, (2.49)
H :0,33lgi/2T—2 (2.50)
Mpy
10 Mpy

2.4. Entropia

En la historia temprana del universo la tasa de reaccion entre las especies del bano térmico,
I', era mucho mas grande que la tasa de expansion del universo, H, y por ello se mantenia
el equilibrio térmico y quimico. Con esto, la entropia por unidad de volumen se mantenia

constante.

En el universo en expansion, la segunda ley de la termodinamica aplicada a un elemento de
volumen comévil (V' = a(t)?), implica que, considerando la existencia un cambio virtual en

la entropia,

TdS = d(pV) +pdV =d[(p+p) V] — Vdp. (2.52)

Partiendo de la condiciéon termodinamica de integrabilidad

%S %S

ovVoT — aTaV’ (2.53)

en el lado izquierdo de esta se presenta que
5 _ 0 (05\ _ 0 [(0S\ (op) ] _ 0 [1(0n) (o)
ovor ov \or), ov [\op),\9T/),] oV |T\dp),\9T/,
1 (0p 1 0% 1 (9dp
—__ - (&ZZ — — [ == 2.54
72 (av)TV+ Tovor’ T T (aT . (2:54)
En el lado derecho de ([2.53)) se obtiene que
028 g ([0S o [1 (0dp 1
aTov ~aT (W) ~ar {f (W)TV+ f“’*p)]

1 dp 1 [ 9% dp dp
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Igualar las expresiones, siendo que p sélo depende de T' da como resultado la relacion

dp p+p
T—= = = _Z4T. 2.

ar p+p o dp T d (2.56)

Lo siguiente es sustituir esta expresién en la ecuacién (2.52)), de tal forma qud[
_1 P+p) g _ g [PV v (p+p)V
ds —Td[(p+p)V] 72 dT =d 7 6(p+p)T2dT T2 dT
V

ds =d {%} . (2.57)

Por ende, la entropia por volumen comévil es, ademéas de una constante aditiva, S = a®(p +
p)/T. Por otra parte, el postulado de extremo de la entropia indica que en equilibrio dS = 0,
como consecuencia, la entropia por unidad de volumen comévil se conserva. Con esto también

es util definir la densidad de entropia

S p+tp

V T

s (2.58)

Para el total de un conglomerado de diferentes especies de particulas, la densidad de entropia

(gobernada por la radicacién)la expresion

oy (B [ [l
s = — ! =L
T 272 /. eu=vi +1 672 euv v +1

i=especie Zi

2 2
s :%Q*STS, (2.59)

en donde g, son los grados de libertad intrinsecos asociados a la densidad de entropia que

estan definidos por la ecuacién
T\ 7 T\’
*s — P - = i | = . 2.60
! i:%s:éng (T> +8i:fezrrr:néng (T) ( )

En la mayor parte del universo las diferentes especies de particulas estdn en contacto
térmico y tiene una temperatura comun entre si, de tal forma que g, y ¢.s son mutuamente

intercambiables.

2.5. Breve Historia Térmica del Universo

Los grados de libertad relativistas efectivos ¢, v ¢.s, son cantidades que dependen de la

temperatura y por ende evolucionan a medida que el universo se expande. Esto permite que

!Se ha asumido que el potencial quimico es cero, debido a que |u| < T [6].
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se pueda realizar una descripcion detallada de la historia temprana del universo a partir de
estas cantidades, de tal forma que esto logre dar cuenta de las épocas cruciales de la evolucion

del universo primigenio.

100 75 96.25 3.25 l ¢

QCD

L | I | L | 1 | 1 | L | | 1

10° 10* 10° 10° 10 1 0.1
T [MeV]

Figura 2.2: Evolucién del nimero efectivo de los grados de libertad g. (linea sélida) y gus

(linea punteada) asumiendo el Modelo Esténdar de la Fisica de Particulas [2]

Para detallar esto, se inicia mostrando en la Tabla los grados de libertad correspondientes
dentro del Modelo Estandar después de la transicién de fase electrodébil. Cabe mencionar
que hay 90 grados de libertad fermionicos y 28 grados de libertad bosénicos. Para dar cuenta
de los grados de libertad efectivos que estan presentes en diferentes épocas hay que tener en
cuenta la temperatura del plasma primigenio en donde la energia es insuficiente para producir

decaimientos inversos que produzcan las diferentes especies de particulas (ver Figura [2.2)).

Ademas de lo expresado anteriormente, todas las particulas del Modelo Estandar estdn
acopladas, manteniendo el equilibrio térmico entre si y causando g, = ¢., hasta que ocurra
el desacoplamiento de los neutrinos. Entonces, se comienza desde T' ~ 1 TeV, en este punto
gobierna el Modelo Estandar antes de la Ruptura Espontanea de Simetria Electrodébil. Alli
los bosones W* v Z% no tiene masa, por lo que hay 3 grados de libertad menos aportados
por ellos. Sin embargo, el doble de Higgs aportaria 4 grados de Libertad, el del bosén de
Higgs que se observa, sumado a los 3 bosones de Goldstone que luego seran los grados de
libertad longitudinales de los bosones W* y Z°. Por ende, los grados de libertad efectivos

iniciales, antes y poco después de la Ruptura de Simetria Electrodébil son:

7
g = gus = 28+ 90 = 106,75, (2.61)
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Tipos Part.4+Anti. Colores Proyecciones Total

de Espin
Quarks (u ,d ,c ,s ,b t) 6 2 3 2 72
Lept. cargados (e, u, 7) 3 2 1 2 12
Neutrinos (ve, v, v;) 3 2 1 1 6
Gluones (g) 1 1 8 2 16
Fotén () 1 1 1 2 2
Bosones W+ 1 2 1 3 6
Bosén Z° 1 1 1 3 3
Bosén de Higgs (H) 1 1 1 1 1

Tabla 2.1: Grados de libertad de las especies del Modelo Estandar, después de la ruptura

espontanea de simetria electrodébil.

Las demas épocas subsecuentes se presentan en la Tabla y se detallan en la Figura [2.1]
Es importante prestar atenciéon al momento de la transicion de fase hadrénica. Justo en este
momento ya han decaido los quarks mas pesados (top, bottom y charm), los leptones 7,
los bosones de gauge masivos (W y Z) y el Higgs. Ademas de ello, a partir de esta época,
los quarks restantes junto con los gluones dejan de tener la energia necesaria para estar
libres y pasan a hacer parte de estados ligados de quarks-gluones llamados hadrones. Casi
todos los hadrones resultantes, como protones y neutrones, por ejemplo, tienen una masa
~ 1 GeV, por lo que dejan de ser relativistas y se desprecian en el calculo de los grados de
libertad. Los tnicos hadrones cuyo comportamiento es relativista son los mesones 7% y 7°
cuya aniquilacién ocurre a T' < 135 MeV, similar a la de los leptones p*, T' < 105 MeV. De

esta manera, para este momento, 7'~ 100 MeV, se tiene que g, = g.s = 10,75.

Por 1ltimo, se tiene el desacoplamiento de los neutrinos. Previamente a su desacoplamiento,
los neutrinos se mantenian en equilibrio termodindmico con el plasma mediante reacciones
del tipo 7 + v <+ et + e~. La seccién eficaz para estos procesos débiles estd dada por
o~ G2T? [6], en donde G ~ 1,166 x 107> GeV ™2 es la constante de Fermi. La densidad de

numero, segin la Ecuaciéon m ~ T3 y por ello la tasa de interaccion es
Dint = nolv| ~ G217, (2.62)

De esta manera, la razon entre la tasa de interacciéon y la tasa de expansion es

Tine  GET° T\ (2.63)
H —T?/M2  \1MeV) '

Es decir que, a temperaturas mayores a 1 MeV, la tasa de interaccion era mayor que la de
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Evento Temperatura Gx Gxs
106.75 106.75

Aniquilacién de los quarks ¢t < 173,3 GeV

96.25  96.25
Aniquilacion del bosén de Higgs < 125,6 GeV

95.25  95.25
Aniquilacién del bosén Z° < 91,2 GeV

92.25 9225
Aniquilacién de los bosones W+ < 80,4 GeV

86.25  86.25
Aniquilacién de los quarks bb < 4190 MeV

75.75  75.75
Aniquilacion de los leptones 77 1777 MeV

7225  T72.25
Aniquilacion de los quarks ¢q < 1290 MeV

61.75  61.75
Transicion de fase hadrénica (QCD) 150 — 214 MeV

17.25  17.25
Aniquilacién de los mesones 7w~ < 139,6 MeV

15.25 15.25
Aniquilacién de los mesones 7° < 135,0 MeV

14.25  14.25
Aniquilacién de los leptones pu* ™ < 105,7 MeV

10.75  10.75
Desacoplamiento de neutrinos < 800 keV

6.863  7.409
Aniquilacién de los leptones eTe™ < 5110 eV

3.363  3.909

Tabla 2.2: Grados de libertad respecto a las diferentes épocas de evolucién del universo

temprano.

expansion y por ello los neutrinos estaban en contacto térmico con el plasma. A temperaturas
por debajo de 1 MeV la tasa de interacciones fue menor que la de expansion y las interacciones
de los neutrinos con el plasma se hicieron muy débiles como para que éstos se mantuvieran

en equilibrio térmico con el plasma y, por lo tanto, se desacoplaron de él.
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Poco tiempo después del desacoplamiento de neutrinos, la temperatura cay6 por debajo de

la masa del electrén y la entropia de los pares e*

se transfirié a los fotones, pero no a los
neutrinos ya desacoplados. Para T' 2 m,, las especies de particulas en equilibrio térmico
con los fotones son los pares e* para dar un valor de g, = 11/2. Para T < m, ya se han
aniquilado los electrones y positrones y el plasma sélo queda compuesto de fotones para un
valor de g, = 2. Para las particulas en equilibrio térmico con los fotones, S o g.s(aT)? debe

permanecer constante, por lo tanto

T 1\ ?
T:(Z> = 1,40. (2.64)

Por lo que luego de la aniquilacién de los electrones y positrones los valores de ¢, y gus

difieren, como se puede observar en la Figura [2,1] de tal forma que
- 4\ 43
gs =2+ g% 2 x 3 % (ﬁ) = 3,363, (2.65)

7 4
Gxs =2+ g% 2 x 3 % )= 3,909. (2.66)

Por otra parte, para la especies relativistas la densidad de entropia es proporcional a la
densidad de nimero. En particular, la densidad de entropia actual es proporcional a la
densidad de nimero de los fotones, en donde g = 2, debido a que

¢(3)

2

por lo tanto, al tener en cuenta (2.59)), se obtiene que

T3, (2.67)

Ny = 2

7.‘_4

_ s 22 1,800,570 2.68
* 7 3y 9™ GrsTly (2.68)

2.6. La ecuacion de Boltzmann

Aunque en gran parte de la historia del universo, los constituyentes han estado en equilibrio
térmico de entre si, ha habido un gran nimero de salidas del equilibrio entre las cuales
se encuentran el desacoplamiento de neutrinos, el desacoplamiento del CMB, nucleosintesis
primordial, inflacién, bariogénesis, etc. Estos momento de no equilibrio dejaron reliquias

importantes como el fondo de neutrinos, el CMB, el niimero bariénico neto,...

Para poder explicar la evolucién de las especies en equilibrio y su desacoplamiento, se debe

usar la ecuaciéon de Boltzmann, que se expresa como

~

L{f] = C[f] (2.69)
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en donde C es el operador de colisiones, y Lesel operador de Liouville, aplicados a la funcién

de distribucién en el espacio de fase f(p).

En el régimen no relativista, éste tltimo operador, para una especie de masa m sujeta a una
fuerza F' = dp/dt, es

d - 0 dx dv 0 F
dt =Ly a—i-g'vm—i-g'vv—@‘i‘v'vz‘i‘%'vv- (270)

Para el caso relativista este no es mas que la derivada direccional a lo largo del flujo de fase
d
d\’

es decir, el cambio a lo largo de una trayectoria en el espacio de fase con parametro afin A.

L= (2.71)

Con ello, siendo que f = f(z",p"), se tiene que

d dz* O dp* 0

i , 2.72
D Ay owr T o (2:72)
Ademas, la ecuacion geodésica,
dz* d2zH dz® dxﬁ
= rt 2.
o P T ey 0 (2.73)
implica que el operador de Liouville es
A d 0 0
L= * T . 2.74
o P Y 50 (2.74)

Como es de esperarse los efectos gravitacionales entran en la ecuacion sélo a través de la
conexion afin. Para la métrica FLRW la funcion de distribuciéon en el espacio de fase no
debe depender de la direccion ni de las componentes espaciales, al ser homogénea e isétropa:

f=f(pl,t) = f(E,t). En este espaciotiempo el operador de Liouville adquiere la forma

BB 0] =55 + aﬁpapﬂg—]fo
—Eg—{ — Hlp |2 af (2.75)
Por ende la ecuacién de Boltzmann queda escrita como
E?)—{ — Hlp \2 af = C[f]. (2.76)

Ahora, se divide entre E y se realiza la integral de volumen de la ultima ecuacién, es decir,

PP Of 5 _ [ arpndp
d3 H/ T g0 /C[f]f. (2.77)
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El segundo término del lado izquierdo se puede reescribir como

2 0
Ip[’ of +3H/fd3

H
E OF

L / er d|p|

Dado que f representa una distribucién, se cumple que cuando |p| — oo, f — 0y, en

consecuencia, la ecuaciéon de Boltzmann para la densidad de niimero es

d g d3p
En+3Hn (27r)3/0[f]f' (2.78)

En cuanto al término de colisiones, segiin la teoria cuantica de campos, éste se calcula de
la siguiente manera: si se quiere encontrar la ecuacién de Boltzmann para la densidad de
numero de una especie ¢ que participa inicamente de la interaccion v +i+7 — ...a+b+...,

el término de colisiones es

L/C[f]dgﬂ :—/dH¢dH dIl, . .. dILATL, . ..
(27T)3 Ew “ ’ J

x (2m) 0D (py + pa+py+ - —pi —pi-- )

X [[M@+i+j—...a+b+. )P fufs. . fo(LE fi)1Ef)
—M(i+j 4= ratbt. ) i

x (L fa)X£f)...], (2.79)

. 3. . . .
en donde dII; = (2*‘;1)4 g é’? es el elemento de volumen del espacio de fase invariante de Lorentz,

y M es el elemento matricial de dispersion.

Para lo que concierne aqui, es méas 1til trabajar con abundancias definidas por Y; = ny/s,
en lugar de las densidades de niimero. Sumado a esto, en este documento se parametriza la
evolucion el universo mediante la cantidad z = m;/T, en donde m; es la masa de la especie

1y T es la temperatura de los fotones. Por consiguiente,

. de nw m/,
Y, = Y 2.80
YTt s 82 ( )

en donde la conservacién de la entropia por volumen comévil, sa® = cte, implica que

(sa3) =0,
$a® + 3a*as =a® ($ + 3Hs) = 0,
§=—3Hs (2.81)

de tal forma que

. iy 3H
Y, = %1” + % (2.82)
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junto con
. de . dY¢ dz . dY¢ mw de
Y, =—= :——T:—<——> TH) = —zH, 2.83
TR T qart T U ) ) = (283)
lleva a que la ecuacion de Boltzmann tome la siguiente forma:
dY,
ssz—¢ — - / dIT,dIT,dIT, . . . dILAII, . ..
z

x (27)* 0" (py + pa+po+ - —pi—pi...)

X MW +it+j—.catb+.. ) fafs.. fu(lE i) £ S)

= M+ oY rat bt )RS

X (1t f)(XEfp)...]. (2.84)

Es comin, en la literatura, considerar que las distribuciones en equilibrio térmico de la
especies involucradas estan representadas por la distribucion de Maxwell-Boltzmann (MB)
y, ademas de esto, despreciar los factores de bloqueo de Pauli (para fermiones) y de emisién
estimulada (bosones). Ciertamente, el régimen de temperatura que se estd considerando da
a entender que los efectos relativistas juegan un papel importante como para considerar una
distribucion no relativista, sin embargo, con la finalidad de entender de manera sencilla los
efectos fisicos involucrados dentro de la generaciéon de la asimetria barionica o leptoénica, es
méas céomodo usar la distribucién de MB en lugar de las distribuciones de Fermi-Dirac y/o

Bose-Einstein.

Teniendo esto en mente, la ecuacién de Boltzmann se simplifica notablemente. Pero, antes
de llegar a la expresion, se define como la distribucién en equilibrio térmico a aquella dada
por fEQ = ¢ F/T en donde, convenientemente y sin pérdida de generalidad, se establece
que el potencial quimico de las especies en equilibrio térmico es nulo. Esto permite que la

densidad de nimero se escriba como

_ 9 3, 9 EQ _p/T A3, _ . EQ _u/T
= d’p = —— HIEdPp = " 2.85
n= o [ 1= [ 1T = e, (2.85)
en donde nf@ = L [ fE9d3p es la densidad de nimero en equlibrio térmico. Por ende,
_ fEQuuT _ " (BEQ

Ahora es posible escribir la ecuaciéon de Boltzmann, cuya expresion es la siguiente

dy,

ssz—w —— / I, dI1,dIl, . . . dILdIL, . . .
z

x (2m)*6Y (py +pa+po+- —pi—pi-..)
X [[MW+i+j—.catb+. ) fafo.. fo
= M+ s rat b+ )P ifi ] (2.87)
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= — /dedHade . dILAITG L

><(2%)45(4)(p¢+pa+pb+-~-—pz-—pi...)

Ny BQ Ma g "™ (E .
x [nEwaQnEQfaQnEbeQ...\M(¢+Z+] —.a+tb+..)f
(4 a b

— 517 EJQfJEQ...|M(z+j+---—>w+a+b+...)|2]
dYy Yy Yo Y pab i Y ij
spH % — Lolabe T i (2.88)
EQ\ EQ  EQ ije EQ v EQ pab... |
dz YOV Ry, vy,
en donde 7™ = [dldILdlL,...dILdI ... (27)%6@ (py + po +pj + -+ — pi — pj —

...)fofaEfoQ...|M(1/1+a+b+---—>z'—i—j—|—...)]2 es la densidad de interaccién.



3 Asimetria baridnica del universo

3.1. Nucleosintesis en el Big Bang

Por supuesto, es importante entender el origen de la razén barion-fotén, n = ng/n., ya que
este nimero emerge a partir de las medidas de las actuales abundancias de elementos ligeros,
en particular deuterio (D), helio (*He y *He) y litio ("Li). Los elementos ligeros como éstos,
y también el tritio (T) y el berilio ("Be), se formaron en el plasma primordial [21]. El primer

paso es la formacion de los niicleos de deuterio mediante el proceso
n+p—D+7, (3.1)

en donde n es el neutrén y p el proton.

En épocas tempranas, el proceso va en ambas direcciones; pero, ya que hay més de 10°
fotones por cada nucleén en el universo en el tiempo de nucleosintesis, cualquier deuterio
nuevo formado se disociaba antes de tener la oportunidad de capturar un neutrén o proton y
comenzar a construir un elemento mas pesado. Asi que no se acumulaba ninguna densidad de
deuterio apreciable. Esta produccion de deuterio persistié hasta que hubo muy pocos fotones
lo suficientemente energéticos como para disociar los deuterones antes de poder capturar

nucleones. Los nicleos de *He y 3H (T) se formaron entonces mediante

p+D —* He + 7, (3.2)
D+ D —® He +n, (3.3)
n +° He —* H + p, (3.4)

y el “He mediante
D+ T —* He + n, (3.5)

D +* He —* He + p. (3.6)

Ya que no hay nucleos estables con nimero de masa A = 5, la sintesis de ntcleos mas

pesados requiere que los nicleos de “He interactien con D, 3H o 3He, los cuales estdn
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positivamente cargados. La repulsién de Coulomb suprime las tasas de reaccién para dichos

procesos asegurando, de este modo, que todos los neutrones disponibles para nucleosintesis

terminen en %He, el nudcleo con mayor fuerza de enlace entre los mnicleos livianos.
)

Consecuentemente, los procesos que producen a los elementos de niimero de masa A = 7

forman 3He y también pequeias cantidades de litio y berilio.

El primer proceso (ecuacién es crucial, ya que una abundancia apreciable de deuterio
debi6 surgir antes de que los demas procesos pudieran llevarse a cabo; las densidades de
numero de los neutrones y protones son tan bajas como para permitir el surgimiento de
otras abundancias nucleares mediante procesos directos de muchos cuerpos. Claramente, las
abundancias originales de neutrones y protones determinan las abundancias de los
elementos ligeros generados a partir de los procesos primordiales mencionados. Sin
embargo, los elementos ligeros también se crean y destruyen en estrellas, supernovas,
kilonovas y otros procesos astrofisicos. En consecuencia, las abundancias de los elementos
livianos medidas hoy difieren significativamente de aquéllas creadas en la nucleosintesis
primordial. Debido a esto, las abundancias primordiales se pueden inferir a partir de datos
observacionales después de correcciones que permiten sustraer los efectos de la evolucion

quimica del universo.

La tasa para los procesos n +p — D + v excede la tasa de expansién del universo a
temperaturas del orden de 1073 MeV. Usando las densidades de ntimero no relativistas, se

obtiene la ecuacién de Saha para la abundancia de deuterio np

np ND ( 27rmD

3/2
= Ap/T 3.7
npny,  NpN, mnmpT) exp Ap/ (3.7)

en donde Np =3y N, = N,, = 2 son los grados de libertad respectivos, para el deuterio y

los nucleones, y
AD:mp—i-mn—mD:MeV (38)

es la energia de enlace del deuterio. Entonces las fracciones de masa correspondientes,

X, = 20 (3.9)

ny

en donde A, = A, =1y Ap = 2 son, respectivamente, los nimeros de masa de los nucleones

y el deuterio, y ny = n, + n, es la densidad de nimero total de nucleones, satisfaciendo

Xp  24¢(3)
XX, Vr

T\ 3/2
(—) nexpAp/T, (3.10)

mp
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en donde 1 es la razén barién a fotén. Un estimado de la temperatura 7, cuando
nucleosintesis inicia se puede hacer determinando en qué momento Xp/(X,,X,) llega a ser

del orden de uno. Asi

Ap 3. Ap
=—1 2 -1 . A1
T nn+ 6, 7+2 nTns (3.11)

Con el valor inferido de la razén barion a fotén, se tiene

A
T ~ 3—3D ~ 0,068 MeV. (3.12)

La temperatura a la que nucleosintesis comienza es mucho menor que la energia de enlace del
deuterén debido a que 7 es muy pequefio. Ya que hay del orden de 10'° fotones por nucledn,
hay suficientes fotones de alta energia para disociar los deuterones hasta que la temperatura

llegue a ser mucho menor que la energia de enlace.

Por otra parte, la relaciéon temperatura entre tiempo es

T -2
t~ 1,32 ( Me\/) s. (3.13)

Por lo tanto, nucleosintesis comienza cuando

tns ~ 1788 ~ 3minutos. (3.14)

Los neutrones que sobrevivieron cuando las interacciones débiles se desacoplaron se agotan
por decaimiento beta durante los periodos posteriores. Por consiguiente, la abundancia

relativa de los neutrones sobrevivientes hasta el comienzo de nucleosintesis es
Xn(tns) ~ X (y — oo)e_t“/T” ~ 0,12, (3.15)

en donde 7,, ~ 879,4 s es la vida media de los neutrones y y = m,, /T, siendo m,, la masa del

neutrén y 7' la temperatura del universo.

Como se mencioné anteriormente, casi todos esos neutrones terminaron en *He debido a su
gran energia de enlace. Si se asume que todos los neutrones se han capturado en “He, la

fraccion de masa de *He primordial, Y, (*He), estard dada por
Y,(*He) =~ 2X,,(t,s) =~ 0,24 (3.16)

en excelente concordancia con los datos.

Los célculos realizados muestran cémo la abundancia primordial de “He est4 determinada

por la asimetria bariénica 77 una vez la abundancia de helio ha sido medida.
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Figura 3.1: Predicciones de la teoria de nucleosintesis primordial (BBN) para las
abundancias primordiales de *He, D, 3He, "Li y los datos observacionales a
un nivel de confianza de 2o ,: errores estadisticos (lineas solidas) y errores
sistematicos y estadisticos juntos (lineas punteadas). Las incertidumbres teéricas
se muestran mediante el grosor de las lineas. El subindice p refiere a abundancias
primordiales. La abundancia de “He se reporta mediante su fraccién de masa
denotada, Y. Para las abundancias de deuterio y *He se reporta su abundancia

dividida entre la abundancia de Hidrégeno, asi como para el caso del 7Li.

La Figura muestra las predicciones tedricas de las abundancias primordiales de los
nucleones de “He, D, 3He, "Li en funcién del contenido bariénico del universo, asumiendo
que la vida media del neutrén es 7, ~ 879,4 s. Sumado a esto, en la linea vertical punteada
azul se muestra el resultado de la razén barion a fotén, 7, reportada en las observaciones
realizadas del CMB [8], con un valor de n = (6,12 £ 0,04) x 107'%. Alli se evidencia
concordancia con los datos experimentales tomados a partir de las mediciones de
abundancias primordiales de los nucleones mencionados (linea vertical punteada),

particularmente con la abundancia medida de *He y de Deuterio.

En algunas regiones del universo, las abundancias locales de algunos elementos dificilmente
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se mantienen inalteradas. Estas son regiones con baja tasa de formacion estelar: regiones

muy distantes en donde la formacion estelar no ha sucedido atn.

El deuterio tiene una baja energia de enlace comparada con la de los otros niicleos ligeros y
por lo tanto no se produce en nucleosintesis estelar; predominantemente se destruye.
Ninguna fuente sustancial de deuterio se conoce, asi que ninguna medida de abundancia
local de deuterio establece un limite menor en su abundancia primordial. Recientemente la
abundancia de deuterio ha sido medida por espectroscopia de nubes de alto corrimiento al

rojo que absorben luz de quasares distantes [22].

La abundancia primordial de helio-4 se mide mediante espectroscopia de nubes de baja
metalicidad (presencia de elementos pesados) de hidrégeno ionizado en galaxias enanas. La
produccion de helio-4 en estrellas se acompana por la produccién de elementos mas pesados,
asi que la ausencia de éstos en las nubes sugiere que el helio-4 es originado, en su mayoria,
durante BBN [23].

La abundancia de Litio-7 se determina por espectroscopia de estrellas viejas de baja
metalicidad en ctimulos globulares de nuestra galaxia [24]. La abundancia de Litio-7 aporta
una alta discrepancia, ya que la medida es mas alta que la calculada teéricamente, por un
factor de ~ 3 [25], como se aprecia en la Figura

No se ha encontrado en donde la abundancia de helio-3 se pueda medir y en donde éste sea,
mayormente, de origen primordial. La abundancia primordial de este elemento cuenta mas

acerca de la evolucion estelar y galactica que de BBN.

Asi que las predicciones de la teoria de BBN junto con los datos observacionales [4] estan en la
Figura [3.1] Estos resultados estdn en concordancia entre si con el valor de n = (6,12+0,04) x
1071° obtenido de los datos de la radiacién césmica de fondo, aunque las incertidumbres

sistematicas son muy altas.

3.2. Generacion de la asimetria barionica

Como se concluyé en el apartado anterior, hay una asimetria bariénica en el universo que
debe ser explicada. Dado que la abundancia de bariones se representa como Y}, la asimetria
barionica, naturalmente, se expresa como la diferencia entre la abundancia de bariones y la

abundancia de antibariones, Y3, es decir, Yz =Y, — V3.
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3.2.1. Condiciones de Sakharov

Entonces, para generar asimetria baridnica se necesitan interacciones que lleven a una

generacién de dindmica de niimero bariénico y que, por consiguiente]]
1. Violen el ntimero bariénico, B,

2. Violen las simetrias discretas de conjugaciéon de carga, C', y el producto de conjugacion

de carga y paridad, C'P,
3. Ocurran fuera del equilibrio térmico.

La primera condicién es cuanto menos obvia, dado que, al partir de un estado sin asimetria
barionica, B = 0, si no existiesen interacciones que violen el niimero bariénico, éste seguird

siendo cero eternamente.

Por otra parte, la segunda condiciéon es algo menos evidente. Para ello, por ejemplo,
considérese un bosén masivo X, con antiparticula X, que puede decaer en un estado final 4
con nimero bariénico B; = 0, o i con B;. Teniendo en cuenta que el nimero bariénico es
impar bajo transformacion de conjugacién de carga, entonces B; = —B;. La asimetria

barionica producida vendria siendo
Ypox Y BI(X —i)—> BT (X —1i).

Se puede observar con un simple vistazo que, en cuanto a la transformacién de conjugacion
de carga, si esta se conserva, se presenta que I'(X — i) =T (X — Z) y, por consiguiente, se
obtiene un nimero bariénico nulo. Sin embargo, la no invarianza ante C', aunque necesaria, no
es suficiente, porque con la conservacién de C'P (que por el teorema C'PT es invarianza ante
inversion temporal T') se tiene que I'(X — i) = ' (i — X)) y por el teorema (de invarianza
ante) C'PT, implica que I'(i - X) =T ()_( — E), lo que irremediablemente da lugar a un
niimero bariénico cero, ya que I'(X — i) = ['(X — 1).

Para la tercera de las condiciones, cabe mencionar que en equilibrio térmico el estado de un
sistema viene determinado por la matriz de densidad de estados = e /7, en donde H es el
operador Hamiltoniano del sistema. Entonces, al calcular el valor esperado para el niimero

bariénico en cualquier instante se presenta que
<B(t)> =Tr <e_ﬁ/TB(t)> =Tr (e—H/Te—iﬁtB(O)eiﬁt>

_ <ethe’H/Te’iﬁtB(O)> — (B(0)), (3.17)

'Las tres condiciones mencionadas en esta seccién se denominan condiciones de Sakharov [1].
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es decir que al partir de un estado de nula asimetria barionica, en equilibrio térmico esta

siempre cero.



4 Esfalerones en la teoria de las
interacciones electrodébiles, SU(2)

Se estudiara el efecto de la no trivialidad del vacio electrodébil, en particular, los esfalerones,
debido a que se explorara la generacion de la asimetria bariénica a través de la modificacion
o extension del sector lepténico dentro del marco de la teoria SU(2) del Modelo Estandar.
Sin embargo, antes de estudiar la fisica de los esfalerones en el marco de la teoria SU(2) de
las interacciones electrodébiles, es importante ahondar en un aspecto matematico, topologico
que desempeiia un papel importante para comprender el origen de los procesos instantones

y esfalerones.

4.1. Grupos homotopicos

4.1.1. Homotopia de bucles

Sea X un espacio topolégico e I el intervalo real [0,1]. Un mapeo continuo « : I — X se
denomina camino con punto inicial zy y punto final x; en X si a(0) = zo y a(l) = x;. Si
a(0) = a(1) = x, el camino se denomina bucle. Ahora, si z € X es fijo, un camino constante

estd definido como ¢, (s) =z, con s € I.

Ahora, sean a,w : I — X loops en xjy. Se dice que son homotopicos, si pueden ser
continuamente deformables entre si. En la Figura se ejemplifica de manera pictorica el
funcionamiento de la homotopia. Esto establece una relacién de equivalencia o ~ w. De
esta manera, el conjunto de todas los bucles que son homotopicos a «, forman una clase de

equivalencia que se denomina clase homotopica de a.

Sea X un espacio topoldgico. El conjunto de clases homotépicas de bucles con punto inicial

xo € X, se denota por (X, xy) vy se denomina grupo fundamental.

Asimismo, entre mapeos de espacios topologicos también se pueden establecer relaciones de

homotopia. Verbigracia, sean f,g: X — Y mapeos continuos entre espacios topoldgicos. Si
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Figura 4.1: La imagen « se deforma continua continuamente a la imagen de w en el espacio
X 19

existe un mapeo continuo F' : X x I — Y tal que F(z,0) = f(x) y F(z,1) = g(x), se dice

que f es homotépico a g, denotado f ~ ¢g. El mapeo F' se llama homotopia entre f y g.

Sean X y Y espacios topoldgicos. Se dice que X y Y son del mismo tipo de homotopia,
denotado X ~ Y si existen mapeos continuos f: X - Y yg:Y — X tal que fog ~idy
y go f ~idy, en donde idx y idy son los mapeos identidad de X y Y respectivamente. El

mapeo [ se llama equivalencia homotopica y ¢ es su inverso homotdpico.

«Del mismo tipo de homotopia» es una relacion de equivalencia entre el conjunto de espacios

topologicos.

Por otra parte, siendo X y Y espacios topoldgicos del mismo tipo homotopico, si f : X =Y
es una equivalencia homotopica, entonces (X, zg) es isomorfo a m (Y, f(zo)). En donde

(X, xg) es el conjunto de clases homotdpicas en xg

Cabe considerar un ejemplo de primordial ayuda para lo que concierne a este documento.
Exprésese S (circunferencia) como {z € C | |z| = 1}. Por supuesto, esto define un mapeo
p: R — S! mediante p :  — €. Bajo p, el punto 0 € R se mapea a 1 € S', que se tomaré
como el punto base. Puede verse esto como que R se enrolla alrededor S! bajo p. Si z,y € R
satisfacen que r —y = 27wm con (m € Z) ellos se mapean a el mismo punto en S*. Entonces
se escriben como x ~ vy, haciendo referencia a que se establece una relaciéon de equivalencia
definida como [z] = {y|x —y = 2wm, m € Z} identificada con un punto e € S'. De aqui

sucede que S! es isomorfo a R/27Z. Ahora, sea otro mapeo continuo, esta vez f R — R tal
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que f(0) =0y f(xz+2m) ~ f(z), lo que, por supuesto, indica que f(z + 27) = f(z) + 2nx
conn € Z.Six~y(xr—y=2mwm), se tiene que

f(x) = f(y)

fly+2mm) — f(y) (4.1)
f(y) + 2mmn — f(y) = 2mmn, (4.2)

y por lo tanto f(z) ~ f(y). En consecuencia, f define tnicamente un mapeo continuo
f:R/2nZ — R/27Z mediante f([z]) = po f(z). Nétese que f deja fijo el punto base 1 € S*.
En cambio, dado un mapeo f : St — S* que deja fijo a 1 € S', se puede definir un mapeo
f:R—=Rtalque f(0) =0y f(z+27) = f(z) + 2mn [5)].

La idea que es aqui hay una correspondencia uno a uno entre el conjunto de mapeos de S! a
S con f(1) =1y el conjunto de mapeos de R a R tal que f(0) = 0y f(x+27) = f(x)+2mn.
El entero n se denomina grado de f, deg(f). Mientras que x rodea a S* una vez, f(z) rodea

a S n veces.
Entonces, suceden dos situaciones:

1. Si f,g:S"— S'tal que f(1) = g(1) = 1. Entonces deg(f) = deg(g) si y solo si f es

homotoépica a g.
2. Para cualquier n € Z, existe un mapeo f : ST — St tal que deg(f) = n.

Lo que esto nos dice es que al asignar un entero deg(f) al mapeo f : S' — St tal que
f(1) = 1, existe una biyeccién entre el conjunto de clases de equivalencia de S! con base en
1, m(SY, 1), y Z. Adema4s, es un isomorﬁsmo[],

m (S 2 Z. (4.3)
Una forma de ver esto es suponer que se rodea un cilindro con una banda elastica. Si este
enrolla al cilindro n veces, la configuraciéon no puede deformarse continuamente a una que

tenga m # n envolvimientos. Si una banda eldstica encierra un cilindro primero n veces y

luego m veces, entonces esta encierra al cilindro n + m veces.

4.1.2. Grupos homotépicos generales
Denote I™ (n > 1) el n — cubo unitario I x I x I x -+ x I,

I" = (s1,...,5,)[0 <5, < 1(1 <7< n). (4.4)

1Como para S' siempre hay un camino que conecta dos puntos cualesquiera zg,yg € S', esto implica que
los grupos fundamentales con base en sendos puntos, 71 (S, 2¢) y 71 (S, 21), son isomorfos entre si, por

lo que no es necesario especificar el punto base del grupo fundamental 7 (S?1).
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En el grupo fundamental, la frontera OI de I es I = [0,1] se mapea al punto base x.
Similarmente, se asume que centrard en mapeos continuos a : I" — X, que mapean la
frontera 0I™ al punto z, € X. Ya que la frontera es mapeada a un solo punto zy se ha
obtenido entonces S™ a partir de I". Por ende, si I"/JI"™ denota al cubo I™ cuya frontera
OI™ ha sido mapeada a un solo punto, se tiene que I"/0I™ = S™. El mapeo se llama n-bucle

en xg.

Ahora se puede definir el grupo n-homotépico, denotado m, (X, zy) en 2o € X, como el

conjunto de clases homotdpicas de n-bucles, S™, en xg .

Por ultimo, y llegando a lo que se necesita para este documento, sucede que el conjunto de

clases homotépicas de n-bucles S™ en S™ es isomorfo a Z, es decir que [5]

(SN =Z n>1. (4.5)

4.2. Instantones

Los instantones son soluciones de las ecuaciones de movimiento de la teoria clasica de campos

sobre un espacio tiempo euclideo, es decir, en coordenadas tipo esféricas,
gp = —(dt ®dt + dr @ dr + r*df ® df + r*sin fdy @ dp), (4.6)

en donde el signo menos aparece por cuestiones de la signatura que se esta usando en este

documento.

4.2.1. Instantones en la teoria cuantica

Entonces, considérese el lagrangiano de una particula sin espin y con masa unitaria bajo un
potencial V(z), dado por la Figura [4.2] es decir,

L= % (i—f)Q V() (4.7)

La amplitud en mecénica cuantica para que la particula vaya de un minimo, desde z = —a

a a, a otro estda dada por la integral de camino, esto es

(ale™h) —q) = N/[dx]e_is/h, (4.8)
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V(x)

Figura 4.2: Potencial con minimos en —a y a

en donde N es el factor de normalizacién y S es la accién dada por

S = /dt E (i—f)Q - V(a;)] | (4.9)

El inconveniente recae en que no hay camino clésico posible para ir de —a hasta a, es decir que
no hay camino clasico que describa el tunelamiento. Asi que el truco para obtener la amplitud

viene de usar la rotacion de Wick, que no es mas que la transformacién de coordenadas
t — —iT, (4.10)

lo que transforma el espacio tiempo de Minkowski en el espaciotiempo euclideo [4.6], en donde

la amplitud cuantica esta dada ahora por
(ale ™ — ) = N / (dz]eSe /" (4.11)
en donde

s far [ (-22) ~vea]. o

La ecuacion de movimiento en este espaciotiempo euclideo es

d?x ,
2 = V(@) (4.13)
lo que representa una particula moviéndose a través del potencial —V(x) con energia total
1dx
E=—-———-V(x). 4.14
- V() (114

A estos caminos clasicos euclideos o en un tiempo imaginario se les llama instantones y

representan el tunelamiento entre dos estados ubicados en los minimos del potencial.
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4.2.2. Instantones en la teoria cuantica de campos

Entonces, la idea es identificar como esto se manifiesta en el vacio de una teoria cuantica de

campos. Para ello, considérese el lagrangiano en el vacio, de una teoria de gauge general [26]

1
L= ) Tr [F,,F*], (4.15)
en donde F), = 0,A, — 0,A,, + [A,, A)] es el tensor de esfuerzos del campo, siendo [4,,, A, ]

el conmutador de los campos A, y A,. La acciéon usando la rotaciéon de Wick viene dada por

Sp = / %d‘*a;Tr [F, F*™]. (4.16)

Se tiene como objetivo determinar soluciones de vacio de energia finita. Para ello, andlogo
al procedimiento usado en el electromagnetismo clasico, se mapean los minimos de la teoria
al infinito del espaciotiempo (euclideo) para evitar obtener valores de energia inﬁnita.E] Asi
pues, se desea que

|z|—o0

Se podria pensar que para tener obtener una valor nulo en el tensor de esfuerzos, se requiere
que el campo de gauge A, sea cero en el infinito espacial. Sin embargo, generalmente se debe
dar que A, m éU 0,U! en donde U es un elemento del grupo de gauge de la teoria.
Aqui es en donde tiene lugar la teoria de grupos homotdpicos, ya que estos U mapean el
conjunto infinitos de R* (que justamente es isomorfo a S?) al grupo de gauge G de la teorfa.

Para el grupo SU(2) es sencillo de observar, dado que

SU(2) = { (i _a@> ca,w € Claf 4 |w = 1} (4.18)

y si se escribe o = x; + 1y;, entonces se presenta la condicién
|12+ |22f® + [2s]? + |2af* = 1, (4.19)

lo que claramente evidencia que el grupo SU(2) es isomorfo a S?, es decir, SU(2) = S3.

Los mapeos U : 8% — S3, como se mencioné anteriormente, estan categorizados por lo que

se denomina grado homotépico de U, v = deg(U).

2En electromagnetismo esto se traduce en definir como cero el potencial evaluado en el infinito.
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Para el caso del grupo fundamental 7;(S') con mapeo f, el grado del f se puede calcular
mediante la integral de Cauchy

1o/ 1 df(e

deg(f) = “3 /. d@m%.

Por otra parte, la generalizacién para mapeos U : S* — S? viene dada por la expresion
1

2472

que puede ser expresada en términos de F),,. La forma o el camino para obtener esto es a

(4.20)

v =

/ d61d0d05e7* Tr [UO,U U, U UGU ], (4.21)

partir de la definicién de una corriente dependiente de gauge que viene siendo

KH = 4eMP? Tr {A,japAg — ;igAVApAU (4.22)
cuya divergencia viene dada por

Oudy = 2Tx | Fu P (4.23)
en donde F" = SEMPTE,
Integrando la divergencia mediante la aplicacion del teorema de Gauss se tiene que

/ 0, K+d'r = / do, K", (4.24)

v oV

en donde V representa el volumen todo el espacio euclideo R* y OV representa el conjunto

de infinitos del espacio. Entonces, dado que en el infinito A, es puramente de gauge, se tiene

que alli
4
KV = —e"" Tr [U&,U_IU@,U_IU&,U_I} . (4.25)
392
y, por consiguiente,
32 - 1672
/ do, K" = —2=20 / Te | B | ate = - =25 (4.26)
g g
A partir de la condicién de positividad de la norma del espacio euclideo se presenta que
. \2 .
Tr / (B Fu) d'e =Tr / (2B P 4+ 2, F™) d'z > 0, (4.27)
y, en consecuencia, se obtiene la desigualdad
~ 1672
Tr / F, F™d'e > |Tr / B, P = ”—2‘”’ (4.28)
g
Entonces, la acciéon esta acotada por debajo, es decir,
1 , 872 |v|
SE' = §/FHVF'LL d4$ Z 77 (429)

y esta alcanza su minimo cuando

F. = FL,. (4.30)
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4.2.3. Grado homotadpico del vacio

Los instantones se interpretan como la transicién entre estados de vacio con diferentes grados
homotdpicos, ya que son topologicamente diferentes entre si. Entonces, a partir de la accion
euclidea [4.16, se puede escribir el hamiltoniano como

1

= / & [Fo(2)). (4.31)

Por supuesto, la energia més baja se obtiene cuando F),,(z) = 0, es decir, cuando
A (z) = LU8,U(2). (4.32)
g

Como se mencioné en el apartado anterior, los U son funciones que van de R* al grupo
de gauge. Ademas, para obtener las integrales de camino se debe sumar sobre todas las
configuraciones fisicas posibles de A, que conecten dos estados de vacio. Por ello, es necesario
fijar el gauge en A, para evitar redundancias debido al sobreconteo de configuraciones de

A, que sean fisicamente equivalentes.

Para este caso, se usa el gauge temporal

el cual no fija el gauge completamente porque las transformaciones de gauge independientes

del tiempo son cero para el gauge temporal, es decir,
Ay(z) = “U@)WUV(F) = 0, (4.34)
g
de tal forma que el vacio queda descrito por la configuracion independiente del tiempo

i
Ai(x) = Ay(%) = ~U(@)o,U (D). (4.35)

g
Una vez se impone el gauge temporal, los elementos U(Z) pasan a mapear R* al grupo de
gauge GG. Por supuesto, estos mapeos se pueden clasificar al usar la libertad de gauge que
queda luego de haber aplicado el gauge temporal. Entonces, se impone que en el infinito

espacial’

Ai(|z] = 00) =0, esdecir que  U(|z| = o0) = 1. (4.36)

3En realidad, se puede imponer cualquier constante para el comportamiento de U en el infinito. Sin embargo,

el valor 1 permite visualizar la clasificacién de los mapeos de manera més sencilla.
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El espacio R? con infinitos identificados no es mas que el 3-cubo que es isomorfo a S3. Es
decir que al imponer el gauge, los U son mapeos de S® — SU(2), los cuales se pueden

catalogar en clases homotdpicas identificadas con los grados homotépicos (ver |4.5)), dado que

SU(2) = 8.

Esta clasificacién permite establecer lo siguiente: los mapeos U,(x) (en donde v etiqueta el
grado homotépico al que pertenecen) en la misma clase homotépica se relacionan mediante
transformaciones de gauge pequenas, infinitesimales, que se pueden obtener a partir de la
identidad. Esos mapeos con el mismo grado homotdpico son fisicamente equivalentes. Por
otra parte, las transformaciones de gauge que cambian el grado homotdpico se llaman
grandes y no se pueden obtener de manera continua a partir de la identidad. Cada una de

las configuraciones con diferentes grados homotépicos son fisicamente diferentes.

Entonces, resulta que, de forma analoga al los estados de vacio, las soluciones instantéon esta
contenidas en clases homotodpicas que se caracterizan por su grado homotopico. El instanton

conecta estados de vacio con diferentes grados homotopicos tal que

AU (E 2y = —00) =A;(Z)  del estado de vacio |n) (4.37)
AH(F x4 = —00) =A;(¥)del estado de vacio |n + v), (4.38)

en donde n es el grado homotépico del vacio y v es el grado homotdpico del instanton.

Como esas soluciones estan dadas en el espaciotiempo euclideo, entonces, éstas representan
transiciones mediante tunelamiento, implicando que en el célculo de la amplitud de transicién

vacio-vacio deberia incluirse un término correspondiente al instanton:
<m|6—th|n>J _ /[dA]vm_nefd“w(ﬁ—i—JI(ac))7 (439)

en donde JI(x) es el término fuente que da cuenta del instantén.

4.3. Vacio Theta

La degeneracion de los infinitos estados de vacio imposibilita elegir un estado de vacio
apropiado. Una transformacion de gauge grande, instanton, 7}, como grado homotdépico m

puede transformar
Tn|n) = |m + n). (4.40)
Para construir el vacio se toma la superposicion de los estados de vacio

16) =) e"ln), (4.41)

n
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que bajo la transformaciéon grande, T;,, se comporta como

Tal0) =) e ™n+m) =Y e ) = m|f). (4.42)

n n'

El vacio theta es entonces un eigenvalor de 7;,. Los estados deben ser ortogonales entre si,

es decir que
<8/’6_th|9>J = 5(9 - 9>J]J(0)7 (443)
en donde

Jﬂ@z/@ﬂmwwm{4/ﬁ%(£—%iﬂ«ﬂjw>+ﬂ@0} (4.44)

Asi las cosas, se puede definir el lagrangiano efectivo

Lojp=1L—

0g* -
16W21k<fuypw ). (4.45)

4.3.1. Anomalia ABJ o Anomalia Quiral

La anomalia quiral o ABJ [27,28]surge de la no conservacién de la corriente quiral. Para
verlo, se considérese el lagrangiano de un campo fermiénico con simetria de gauge de un

grupo general,

l&z@(mﬂDu—nwdw—%TﬁﬂwFW] (4.46)

Ante transformacién quiral global
W —el7 3, (4.47)
) = ()14 = et (4.48)
el lagrangiano transforma como
£%¢Q¢@W—&M%Q¢—%ﬂwbpﬂ, (4.49)

lo que trae consigo que la transformacion quiral sea una simetria solo si m = 0. En este caso

de fermiones sin masa, debe haber una corriente conservada dada por

Lo o
9= 560"t s (4.50)
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en donde 61 ~ iv°a) y, por lo tanto,
3§ = =y (4.51)

La componente temporal de la corriente quiral es

J8 = vidn — hin, (4.52)
en donde 1, (1g) es el biespinor de mano izquierda (derecha) del campo fermiénico 1,
1—(+)y°
Yrir = %wﬁ,. (4.53)

La carga correspondiente no es mas que la diferencia entre fermiones de mano derecha y

fermiones de mano izquierda
Q= / d*zje. (4.54)
En el formalismo de integrales de camino, la integral funcional, viene dada por la expresién
Z = / DyDyYDA,e 4" (4.55)

Sucede que esta integral es invariante ante transformaciones de coordenadas. Sin embargo,

los elementos de camino DD transforman, bajo transformaciones quirales, como [29]

DYDY — exp [—@' / ROmaC L Tr[FWFW]] DD, (4.56)

872

es decir que el funcional integral transforma, en su totalidad, como

7 — / Dy DyDA, exp {—i / d*x <£ + a(2)0,t — alz)g® Tr[FM,,F“”]H . (4.57)

872

resultando en que la variacién del funcional integral con respecto a a(z) es

2

57 _ N .
= / DY DDA, <8ng‘ — 9—2 Tr[FWF‘“’}) et/ d%et — ¢, (4.58)
o(z)=0

da(x)

8T
A razén de la invarianza ante transformacién de coordenadas, se obtiene la condicion

2
. g =
a#jg = @ TI‘[FH,,F“ ] (459)
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que viene a ser la anomalia ABJ o anomalia quiral [27,[28|. Integrando el lado izquierdo de

la ecuacién se obtiene que
/ d*zo, gt = / dzg / d*Z (0oj8 — 0ijt) (4.60)

Asumiendo que en el infinito espacial el flujo de corriente a través del elemento de superficie

tiende a cero, se presenta que

2 ~
/ dz00,Q° = / d%% Te[F,, P (4.62)

2

O (t = o0) — Q{1 — —00) =AQ® = / ate L TR, P (4.63)

Sabiendo ya que el lado derecho de la tltima ecuacién es proporcional al grado homotopico

del instanton, entonces se tiene que
AQ® = 2v. (4.64)

Es decir que, en el caso sin masa, los instantones convierten fermiones levogiros en dextrogiros

y viceversa.

4.3.2. Anomalia B + L en la teoria electrodébil

En la teorfa electrodébil, la simetria global U(1) tiene una corriente andémala dada por
it =2 UL, (4.65)
B = Z V" Y, (4.66)
en donde L y B son el nimero leptonico y barionico, respectivamente, y en donde la suma

corre sobre las generaciones de fermiones, siendo Ny el nimero total de estas. De esta forma,

la anomalia quiral se relaciona con las corrientes como

it — ot — N9 g 4,67
= ]B_167T2 r| pv I, (4.67)

de tal forma que aunque A(B — L) se conserva, se obtiene el resultado

A(B+ L) = 20Ny, (4.68)

es decir que la transicion entre diferentes estados de vacio lleva a la violacion de B y L

relacionados por la expresion anterior.
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Figura 4.3: Barreras de potencial entre diferentes estados de vacio. Los instantones [
representan caminos que conectan dos estados de vacio diferentes mediante
tunelamiento. En cambio los esfalerones S son las configuraciones de campos

que conectan ambas estados de vacio mediante superar la barrera por arriba [6].

4.3.3. Esfalerones en la teoria electrodébil

Los procesos instantones, al ser no perturbativos, implican que la tasa de violacion de B+ L

es proporcional a
T, ox e 4m/aw, (4.69)

en donde o = 47 /g%, siendo gy la constante de acoplamiento de los bosones 1. Debido a
la magnitud del acoplamiento 1672 /g%, > 1, ese tunelamiento tiene un efecto imperceptible

tanto en el universo actual como en el universo temprano.

Sin embargo, las transiciones entre diferentes estados de vacio pueden ser llevadas a cabo por
efectos térmicos. Las fluctuaciones térmicas en la teoria de gauge SU(2) pueden producir
transiciones que suceden superando la barrera de potencial (ver Figura que separa
diferentes estados de vacio. Esas configuraciones son lo que se denomina esfaleron. La tasa
de violacion de B + L dada por las fluctuaciones térmicas a una temperatura finita 7' son

proporcionales a
Tpip oc e Fest/T (4.70)

en donde Eegp ~ Z—V"[‘/f y en donde my, es la masa de los W que tiene que ver con el valor

esperado en el vacio del campo de Higgs.

Para leptogénesis el interés esta en la violacién de B + L a temperaturas mas grandes que

la temperatura de transicién de fase electrodébil , T' > Ty pr. Ademas las configuraciones
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de campos que violan en gran medida B + L ocurre frecuentemente a T' > myy. La tasa de

violacion esté estimada en [30)]
Tpir ~ 2505, T. (4.71)

Entonces, a T < 10'2GeV y T > Trwpr las tasas de violacion de B + L estan en equilibrio

térmico.

4.4. Esfalerones y Violacion de B + L

En el universo temprano, antes de la transicion de fase electrodébil, las interacciones

electrodébiles establecian las siguientes relaciones entre los potenciales quimicos

Hw =[g- + [Lgo (De las interacciones W~ <— ¢~ + ¢°) (4.72)
Hd, =Hu, + pw (De las interacciones dj, +— uy, + W) (4.73)
i, =Hu,, + fw (De las interacciones er, +— vg, + W) (4.74)
Py =0 + [y, (De las interacciones ¢° <— 1y, + ug) (4.75)
Hdp = — Pgo + fluy, + pw (De las interacciones ¢° +— dy, + dp) (4.76)
Wy =Mu; + W (De las interacciones ¢° «— dy, + dg (4.77)
Pip = = Heo + pw + fl,, (De las interacciones ¢° «— e, + e, (4.78)

En donde 7 representa el sabor leptonico y u; representa el potencial quimico de los leptones

cargados de sabor lepténico i. Los 8 gluones y los W y B? tienen potencial quimico cero.

Usando estas relaciones se pueden expresar todos los potenciales quimicos en términos de
los potenciales iy, 140, ftu, , i- Por otra parte, la anomalia B + L implica la existencia de
procesos que corresponden a la creacion de un estado uydpdy vy, desde el vacio mediantes las
transiciones denominadas esfalerones electrodébiles [31]. Cuando la creacién de este estado

ocurre mas rapidamente que la expansion del universo, se mantiene la siguiente relacion:
N(pruy, +24a,) + Y oy, =0 (4.79)
3Ny, + 2N pw + p =0 (4.80)

en donde N es el niimero de generaciones de fermiones y p =", .
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Ahora, escribiendo las abundancias de bariones, leptones, hipercarga e isoespin en términos

de términos de las potenciales quimicos se tiene que [31]

Y =N (ftu, + ttug) + N(pta, + trag) = 4N i, + 2N pw, (4.81)
Yo = (thon + iy + i) = 3t + 2N — Nyigo, (4.82)

(2

Q =2N (ttuy, + tug) = N(pta, + Hag) = D (thiy, + tri) — dpiw — 2mpty-

(2

=2N 1y, — 2pt — (4N + 2m + 4) iy + (4N + 2m) pgo, (4.83)
3N 1
Qs = (g, = pag) + 5 D (o, = p1a,) = A = mlpigo + o)
=— (2N +m + 4)uw. (4.84)

Ya que se esta considerando temperaturas mayores que la de la transicion de fase electrodébil
los () y (3 son cero, lo que implica que py = 0. Debido a que Q = 0 y a la relaciéon debida

a los esfalerones, Yp y Y7, se pueden expresar en términos del potencial quimico i, :

Yp =4AN iy, (4.85)
Y, =31 — Npgo = —9N 1y, — Npgo, (4.86)

en donde, a partir de () = 0 se obtiene que

4N
ST 4.
y por ende
14N?% +9Nm
Y= —————, 4.88
g 2N +m Hus ( )
Por consiguiente
8N +4m 14N + 9m
e i v =—— " (Yi_ 4.
2= N i B T TN g, VBt (4.89)

teniendo en cuenta la terminacién de leptogénesis antes de la transicion de fase electrodébil,
y debido a la presencia de 3 generaciones de fermiones (N = 3) y 1 doblete de Higgs
(m = 1) dentro del Modelo Estandar, la asimetria bariénica que se obtiene transferida desde

la asimetria de leptonica debido a los esfalerones electrodébiles es

SN +4m 28

Yi(oo) = ——n =0 22
() =~ UN T om ~ 51

Y7(00). (4.90)



5 Masa de los Neutrinos

En el presente capitulo de se presentan los diferentes experimentos que dan evidencia del

caracter masivo de los neutrinos, y una de las formas de intentar dar respuesta a ello.

5.1. Observaciones de Oscilaciones de Neutrinos

Las transiciones entre sabores de neutrinos, u oscilaciones de neutrinos, se han detectado
en diversos experimentos. Ya sea aquellos que se centran en la observacion de los neutrinos
provenientes del Sol, o aquellos provenientes de la interacciéon de los rayos cosmicos con la
atmosfera de la Tierra, o los provenientes de los procesos llevados a cabo los aceleradores de
particulas o en reactores nucleares. Por supuesto, para poder realizar mediciones confiables
de éstas particulas, es necesario conocer el flujo de neutrinos inicial en cada fuente, es decir,

antes de que ocurran las oscilaciones.

5.1.1. Neutrinos Solares
Flujo de neutrinos solares

En el Sol se producen neutrinos electronicos v, a partir de las reacciones nucleares que
generan la energia de éste. Estas reacciones ocurren a través de dos mecanismos, la cadena
protén-protén, pp y el ciclo carbono, nitrégeno, oxigeno, CNO. La cadena pp incluye las

reacciones

pt+p—dt+e +ve (pp), (5.1)
p+e +p—d+rv. (pep), (5.2)
He +p — “He+ et + v, (hep), (5.3)
Be+e — "Li+v.+v ("Be), (5.4)
°B— "Be+et +v (°B) (5.5)
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Figura 5.1: Predicciones del SSM del flujo de neutrinos en funcién de su energia. [4]

Por otra parte, la cadena C NO incluye las reacciones

13N - 13C + €+ Y (13N),
150 N 15N+6++V (150)’
TR 0 4t 4y (YR,

En la Figura se muestran los flujos de neutrinos solares predichos por el Modelo Estandar
Solar (SSM), calculados en las ref. [32]. Este modelo describe la estructura y evolucién de

Sol basado en todas las caracteristica fisicas de éste.

Deteccion de los neutrinos solares

En la década de 1960, se llevd a cabo un experimento de neutrinos solares que utilizaba la
reaccion v, + 37Cl — e~ 4 37Ar [33]. Este proceso tiene una energfa limite de 0,8MeV.
Observando la Figura 5.1 se concluye que los flujos més relevantes son de neutrinos

provenientes de los procesos "Be y ®B.

Desde el comienzo, se observaba un nimero de neutrinos significativamente menor que la
prediccion teodrica del SSM, de casi un tercio menor. El experimento arrojé como resultado
una deteccién de 2,56 + 0,16 SNU (unidad de neutrino solar ~ 10~36capturas/(s - 4tomo)).
Mientras que la prediccién basada en el SSM es 8,46f8:§g SNU [34].

Otra forma de detectar los neutrinos solares viene a partir de la reaccion del galio, v, +
1Ga — e~ + ™Ge, que tiene una energia limite de 233keV y se puede usar para observar los

neutrinos provenientes de la reaccién pp, segin la Figura 5.1} La tasa de medicién de capturas
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fue de 69,3 + 4,1 + 3,6 SNU para los experimentos GALLEX+GNO [35] y de 65,4f§:(1:§:g
SNU para el experimento SAGE [36]. Por otra parte, la prediccion del SSM es de 127,9”:2:%.

Ademdas de estas detecciones, cabe destacar aquellas realizadas por los experimentos
Kamiomkande y su sucesor Super-Kamiokande. La energia limite de éstos experimentos es
de 6,5 MeV y 3,5 MeV, respectivamente, lo que significa que los éstos son sensibles
primariamente a neutrinos de ®B. De forma andloga a los demés experimentos, los
resultados de Kamiokande [37] y Super-Kamiokande [38] mostraron ntmeros
significativamente menores de los neutrinos solares observados, comparados con los
predichos por el SSM. EI resultado aportado por Super-Kamiokande fue de
(2,345 £+ 0,014 4 0,036) x 10° cm™2 s7!', mientras que las predicciones del SSM son de
(5,46 £ 0,66) x 105 cm=2 s71.

Estas detecciones sugieren la desapariciéon de los neutrinos solares, que son uUnicamente
electrénicos. Todas siendo coincidentes con valores de observacion de alrededor de un tercio

menores que el valor esperado por las predicciones tedricas.

5.1.2. Neutrinos Atmosfericos
Flujo de neutrinos atmosféricos

Los neutrinos atmosféricos se producen mediante el decaimiento de los piones y kaones
generados producto de la interaccion de los rayos cosmicos con los nucleones de la
atmosfera terrestre. Considerando el decaimiento del pion cargado 7t — p* + v, seguido
por el decaimiento del muén pu* — e* + v, + v, (v el conjugado de carga para 7)), se
espera que la razoén (v, + v,)/(ve + 1,) sea de alrededor de 2 para bajas energias (~ 1 GeV)
en donde la mayor parte de los muones decae en la atmosfera. Para energia mas altas,

algunos muones alcanzan la Tierra antes de decaer y por lo tanto la razéon aumenta.

Observacion de las oscilaciones de neutrinos atmosféricos

El sabor de los neutrinos atmosféricos se puede identificar de forma indirecta a partir de la
interacciéon de las corrientes cargadas con ntucleos, que producen el leptén cargado
correspondiente. Entonces, con el fin de detectar o medir las oscilaciones de neutrinos, es
esencial la identificacion del leptéon cargado. Para esta identificacion, se usan detectores de
Cherenkov, que son capaces de identificar entre las cascadas de electrones y las cascadas de
muones: en la cascada de electrones los anillos observados son més difusos que los

observados en las cascadas los muones debido a las cascadas electromagnéticas y los
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multiples efectos relacionados con las dispersiones de Coulomb [4].

Para reducir la incertidumbre, se mide la cantidad v, /v. = (v, +7,)/(v. +7,) y se reporta la
1azon (Vy,/Ve)obs/ (Vy/Ve)eap- Los experimentos Kamiokande e IMB reportaron un déficit de
flujo de (v, +7,) [39,40]. Sin embargo, los experimentos de Fejus y NUSEX [41,42] obtuvieron
medidas con los valores esperados de no oscilacién. Esto parecia indicar una desaparicién
muones que era dependiente de la distancia de viaje de los neutrinos. Posteriormente, esto
fue comprobado por el experimento Super-Kamiokande, al realizar medidas dependientes de
la distancia o, mas precisamente, del dngulo de viaje de los neutrinos, en donde se reportaba
la evidencia de las oscilaciones de neutrinos. Estos resultados fueron confirmados por otros

experimentos de observaciones de neutrinos atmosféricos como MACRO y Soudan2 [43,|44].

Finalmente las mediciones hechas por OPERA y IceCube [45/46] de los neutrinos atmosféricos
han mostrado la apariciéon de neutrinos tauodnicos, dando una prueba experimental de la

oscilacion v, — v;.

5.1.3. Resumen de los anteriores y otros experimentos de neutrinos

A partir de las evidencias experimentales presentadas aqui y de las demds evidencias
concernientes a la observaciéon de los neutrinos producidos en aceleradores y reactores

nucleares, se concluye que:

= Los neutrinos atmosféricos, muodnicos, desaparecen o transicionan mayormente a
neutrinos tauodnicos. Estos experimentos muestran, ademds, una dependencia de la

distancia y energia.
= Los neutrinos solares, electrénicos, se convierten a neutrinos muoénicos o taudnicos.

= En otros experimentos centrados en neutrinos, muodnicos, provenientes de aceleradores

muestran transiciones hacia neutrinos electronicos a distancias ~ 200 a 800 km [4].

Todo ello entra en concordancia con la presencia de oscilaciones de neutrinos que dan cuenta

de la evidencia del cardcter masivo de los neutrinos.

5.2. Oscilaciones de neutrinos

Cabe tener en cuenta que los eigenestados de sabor v, son diferentes de los eigenestados de

masa ;. Sin embargo, aquellos se pueden relacionar mediante una transformacién unitaria
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de la forma

|Va) = Z v, (5.6)

en donde U viene siendo la matriz PMNS (Pontecorvo, Maki, Nakagawa, Sakata) [47,4§].

Dado lo anterior, es posible calcular la probabilidad de que neutrino con energia media F
oscile de un sabor a a un sabor 3, luego de viajar una distancia L. Por ende, considerando

el sabor inicial como
vt =0)) = |v,) = Z ), (5.7)

el sabor en cualquier instante t # 0 se puede expresar usando el operador evolucién de tal

forma que

Z —Et |y, (5.8)

A partir de aqui, es claro que la amplitud de transicién entre sabores es

Aag = (vs|v( ZUBk e ) = UpiUnje 0, (5.9)
j

y, por consiguiente, la probablhdad de transicion esta determinada por la expresion

t) =) UsUpje ™!
J

en donde, suponiendo que los neutrinos se mueve practicamente a la velocidad de la luz, se

2

P(v, — vg; (5.10)

presenta que t = L, lo que implica que

2
P(ve = vg; L Z UsiUsse it = U UnUsi Ul Pt (5.11)
Cabe tener en cuenta la identidad
. A
e’A:cosA+iSinA:1—2sin2§+isinA, (5.12)

que permite escribir la probabilidad de transicion como

P(vy — vg L) = Z UsiUsiUaiUs; + > UsiUsiUaikUp

J#k
E; — E,
—22 ;Usj OékUﬁksm [jTL}
J#k
+i > UnUsiUakUpsin [(E; — E;) L] (5.13)

J#k
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La suma dada en el tercer término se puede manipular para obtener que

(E; — Ej, |
P = Z Vi Usj akUﬁksm Ly

2
J#k
_Ej - Ek Ej — Ek
Z Vi UsiUakUg; sin? TL + Z UsiUakUg; sin? {TL]
i>k - - i<k

2

=D UsjUsUaiU, sin’ J—L + ) U UsiUasUp, sin® [T]L]

>k - - i>k
L, [E; — Ex . )
=2 " sin’ {JT L] Re (U2;Us;UaiUs) (5.14)
>k

Siguiendo el mismo procedimiento para la suma den el cuarto término de la ecuacion [5.13
se obtiene que
P4 = Z U;jUBjUakng sin [(Ek — E]) L]
i#k
=—2i Y Im (U};Us;UaiUs) sin[(Ey — E;)L). (5.15)
i>k
Ademdés, los primeros dos términos de [5.13] se reducen a
> UL UsiUaiUsi + > UirUsiUaj Uy = Z iUsiUakUpsp = dap, (5.16)
J J#k
debido a la condicién de unitariedad de la matriz PMNS.

Asi pues, la probabilidad de transicion, hasta el momento, queda escrita como

E,—E
P(v, — vg; L) =005 — 4ZRe +UsiUakUy) sin® {JTRL] (5.17)
i>k
+2) T (U2,UsUarUsy) sin [(E; — Ey)L] . (5.18)
7>k

Por ultimo, debido a que los neutrinos son ultrarrelativistas, se presenta que
2 2 2
ms m MG —mj
E,—Ey~pi+-—L—pp—— =1+, 5.19
A AT 2F (5.19)
en donde p; ~ F, siendo E la energia a ser detectada. En conclusién, la expresién para la
probabilidad de oscilacién de un neutrino de sabor «v a uno de sabor 3 estd determinada por

la expresion

m? —m?
P(vy — vg; L) =064 —42Re +iUsiUarUp;,) sin? ljzx—Ek } (5.20)
>k
m? — m?
+ QZIm +iUsiUarUp),) sin {JZL—EL] (5.21)

>k
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Por lo tanto, para que se presente oscilaciéon entre neutrinos de un sabor a otro es necesario

que las masas de los neutrinos sean diferentes de cero y que sean diferentes entre si.

5.3. Modelos de masa de neutrinos

Como se concluyd, la evidencia de que los neutrinos presentan oscilacion entre diferentes
sabores, da cuenta de que son particulas masivas. A su vez, esto trae como implicacion la
necesidad de una extension al Modelo Estandar que permita dar una explicacion a la masa de
éstos, lo que por supuesto trae consigo la necesidad de estudiar extensiones o modificaciones

més alla del Modelo Estandar.

Una de las posibilidades propuestas surge a partir de la introduccién de la parte dextrogira
en los neutrinos como modificacion al Lagrangiano del Modelo Estandar de tal forma que
se acoplen con los neutrinos levégiros a partir de acoplamientos de Yukawa, A, en donde la
pequenisima masa de los neutrinos que se conocen, se deba a cuan pequeno es éste parametro

de acomplamiento, \. Este pardmetro deberia ser de, entonces, < 10712 [49].

Para ver qué opciones se presentan como posibles extensiones al Modelo Estandar dentro de
lo descrito en el parrafo anterior, es necesario tener en cuenta que, dado el sector lepténico
dentro del Modelo Estandar cuyo grupo de gauge es SU(3) x SU(2);, x U(1), el sector de

campos a considerar estdn representados en la Tabla [5.1]

Campo etiqueta Gias
doblete lepténico I (1,2,-1/2)
singlete lepténico cargado er (1,1,-1)
singlete leptonico neutro VR (1,1,0)
doblete de Higgs ®d (1,2,—-1/2)
doblete de Higgs* bu (1,2,1/2)

Tabla 5.1: Contenido de campos lepténicos y de Higgs en el Modelo Estdandar SU(3) x
SU(2)p, x U(1)L, en el sector electrodébil. El primer y segundo ntimero de la
columna de G 53 indica si el campo transforma como un singlete (1) o un doblete
(2), ...bajo las transformaciones del grupo SU(3) y SU(2), respectivamente. El
tercer niimero indica el valor de su hipercarga. Por otra parte, siendo ¢4 el campo
de Higgs del modelo estandar, se considera ¢, = i02¢};, en donde o9 es matriz de

Pauli.

Con ello, las posibles extensiones del Modelo Estandar en el sector fermionico, que darian
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lugar a las masas de los neutrinos tanto a nivel arbol como a nivel de correcciones radiativas

estan dadas por la Tabla [5.2]

Producto | G391 campo término de masa
lp ® ¢, | (1,1,0) | singlete vg | masa de neutrino levégiro tipo Dirac
lp®¢, | (1,1,0) | triplete ¥ | masa de Majorana de neutrino levégiro

Tabla 5.2: Extensiones posibles en el sector fermiénico del Modelo Estandar

En éste documento se tendra en cuenta la modificacién adquirida producto del acoplamiento

de singletes vg, de neutrinos dextrogiros, con los neutrinos levégiros y el doblete de Higgs

a través de un acoplamiento de Yukawa con el fin de obtener una masa de Dirac para los

neutrinos levégiros de forma natural, luego de que el campo de Higgs obtenga su valor

esperado en el vacio debido a la transicion de fase electrodébil, asi como sucede en el Modelo

Esténdar con los demds campos fermiénicos. Este modelo se llama Modelo de Seesaw

Tipo I [50-53].
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En el modelo de Seesaw Tipo I se anaden tres singletes N; (i = 1,2,3) al modelo estandar,
de tal forma que éstos tengan masas de Majorana muy grandes. Es decir, el sector de masas
de los neutrinos tanto levogiros como dextrogiros dentro del largangiano, queda determinado

por
- 1 -

£ =M, (l.0") Ny — §NfMjka + he. (6.1)

en donde el paréntesis representa el producto antisimétrico en el grupo SU(2), mostrado en

la ecuacion [6,4]

Una vez ocurre la transicion de fase electrodébil el campo de Higgs adquiere su valor esperado

en el vaclo

1 (0
(¢0) = /2 (v,) (6.2)

en donde v = 246 GeV. Al usar la parametrizacion del doblete de Higgs en el gauge unitario

1 0
(6(2)) = ( N H@;)) (6.3

sucede que

**_Lpé 0 —1 0 :_iﬂ )+ v
(la(b ) - \/5( Lo La) (1 0) (H([L’)+U> \/§ La(H( )+ )7 (64)

y, por ende, el término considerado en el lagrangiano toma la forma

1 -
Lc %AakuLa(H(g:) + )N = SN MyNy + hee. (6.5)

En consecuencia, los términos de masa para los neutrinos, levogiros y dextrogiros, estan

representados en la siguiente expresion:

1 -
L C %)\akVLaNk — §A]\7]C]\4]]€]\7]C + h.c. (66)
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Luego de esto y a partir de la identidad
1 _
N = o (7N + NEVY), (6.7)

los términos de masa de los neutrinos se puede reescribir en una expresion mas compacta

como

al — al A7 1 N7
L i1, Ni+ SENCVE, = SMNEN, (6.8)

1 _ C 0 mp I/g
:_i@bw)<mgjw><N>, (6.9)

en donde mp = Av/v/2.

La dultima expresiéon permite realizar una diagonalizacion de la matriz de masa

0 mp

T
mp

por bloques en donde se removeran aquellos bloques que estén fuera de la diagonal, ya que

A= . Por supuesto, la diagonalizacion serd, en realidad, una diagonalizacion

mp y M son matrices 3 X 3.

La diagonalizacién de A se realiza mediante la operaciéon de similaridad
D= PTAP, (6.10)

en donde P es una matriz unitaria. Para ello se asume que, dado que la masa de los
neutrinos dextrégiros es mucho més grande que la de los neutrinos levogiros, la matriz se
puede diagonalizar hasta correcciones de un parametro pequeno ¢, dependiente de ambas
masas y cuyo valor se se determinara al exigir la forma diagonal por bloques. Con esto se

presenta la diagonalizacién de A tomando la matriz unitaria P tal que

1— Lect c 1— Lect —c
pP= 2 . Pl = 2 . 6.11
( —cf 1-— %c%) ( cf 1-— %CTC ( )

Antes de determinar ¢ cabe tener en cuenta que la matriz P debe ser unitaria, hasta al menos

un orden de O(c?),

ppt 1-— %CCT c 1— %ccT —c _ 1+ %CCTCCT 0
—cf 1-— %CTC cf 1— %CTC 0 1+ %CTCCTC

=1+ 0(c") ~ 1L (6.12)

La idea es diagonalizar manteniendo los términos hasta orden O(c?) para aquellos términos

proporcionales a M y O(c) para los términos proporcionales a mp debido a que M > mp.
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Con lo anterior en mente, se obtiene lo siguiente:

D, — PTAP — 1—icrc” —c* 0 mp) (1—3cc c
cr 1— %CTC* mb M —cf 1— %CTC

B —mpct — c*m% + c*Mcl mp — M
mb — Mc "'mp+mb+ M — 1" M — IMcfe '

(6.13)

Asumiendo que

D, = (m” 0 > , (6.14)
0 mpg

a partir de los elementos fuera de la diagonal, se establece que ¢ = (mpM~1)*. Por otra

parte, comparando las componentes de la diagonal se obtienen las relaciones

m, =AM AT (Relacién de Seeasaw) (6.15)
mpr =M, (6.16)
en donde m, es la matriz de masa de los neutrinos ligeros en la base de sabor y M sigue

correspondiendo a la matriz de masa de los neutrinos dextrogiros en la base en donde ésta

ultima es diagonal.



[ Leptogénesis a partir del modelo de
Seesaw Tipo | en la aproximacion de

un solo sabor

Originalmente, la matriz PM NS del Modelo Estandar, siendo una matriz 3 x 3 y unitaria
esta definida por nueve parametros de baja energia, en donde depende de seis fases y tres
angulos de mezcla. Tres de esas fases se pueden remover redefiniendo los campos leptonicos

cargados. Esta matriz se parametriza convencionalmente como
3 : io i
U =U - diag(1, e, e"),

en donde vy 3 son fases de Majorana (si los neutrinos levigiros son de Dirac estas fases se
pueden remover redefiniendo las fases de los campos de neutrinos) y U es la matriz PMNS
parametrizada de tal forma que luce igual que la matriz C KM del sector de quarks. Por
otra parte, la adicion de los neutrinos derechos, extiende, por supuesto, el sector fermiénico,
proveyendo seis parametros fisicos extra la matriz: tres masas Majorana, tres angulos de
mezcla de sabores, una fase que viola C'P y dos fases de Majorana. Por ende, se obtiene un
total de 12 parametros. Sumado a esto, la introduccién de los neutrinos dextrogiros como
fermiones de Majorana implica la violacién del nimero lepténico L en los procesos que

involucren a éstos.

La caracteristica hipermasiva de los neutrinos dextrogiros, implica que se desacoplan muy
tempranamente del bafio térmico primigenio, decayendo, posteriormente, en leptones y
antileptones mediante procesos que presentan una violacién de la transformacién discreta
CP, ademas de la ya mencionada violaciéon del nimero leptonico. El hecho de que los
neutrinos dextrogiros se desacoplen tan rapido del bano térmico implica que la asimetria
lepténica generada pueda evolucionar sin verse afectada por los procesos del modelo

estandar que conservan C'P.

Estos procesos, por ende, satisfacen de manera natural dos de las condiciones de Sakharov:

la violaciéon de C'P y la presencia de procesos ocurriendo fuera del equilibrio térmico. Sin
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embargo, es posible relacionar la violacién de L con la violaciéon del nimero bariénico B
mediante los procesos esfalerones del sector electrodébil introducidos en el Capitulo . Estos
procesos permiten la transferencia de asimetria L a asimetria de B. Por ende, Seesaw Tipo

I provee una posible explicacién a la asimetria bariénica del Universo.

Ya estudiada la transferencia de asimetria lepténica a bariénica, es necesario continuar con el

estudio de la asimetria C'P producida por los procesos mediados por los neutrinos dextrogiros.

7.1. Asimetria CP

Se define la asimetria C'P, ecp, generada por el decaimiento de los neutrinos dextrogiros
como

(N —¢+1)—T(N — ¢+
(N —¢+1)+T(N — o+1)

Ecp = (71)

Considerando los decaimientos a leptones y antileptones a nivel arbol, se presenta que
D(N — 1+ ¢) < |Nial? vy T(N — [+ @) o |\ia|? ¥, por lo tanto, no se presenta asimetria
CP. Por ende, para el calculo de la asimteria C'P se tendran en cuenta correcciones a nivel
de 1-loop, debido a que la asimetria C'P sera el resultado de la interferencia entre las tasas

de decaimiento a 1-loop y a nivel arbol. Es decir, siendo la matriz
M = C()A() + ClAl, (72)

en donde ¢; son constantes de acoplamiento y A; son las partes que corresponden a la
amplitud, siendo el subindice 0 correspondiente a la contribuciéon a nivel arbol y 1 el
correspondiente a la funcién la correccion a 1-loopl] se tiene que la matriz para el proceso

CP conjugado es

M = ciAp + Ay (7.3)
Por lo tanto, la asimetria C'P es

gcp O</ [lcoAo + e A — e Ao + CTA1|2} §*(py — p1 — pg)dILdIT

:/ [|Co./40|2 + Co.AoCT.Ai< + clAlcSAg -+ |Cl./4.1|2 — |Cofi0|2 — CSA()ClAT

— G Ao Ay — |G AL 6 (pv — o — pe)dILAIL,

'En la amplitud CP conjugada, A;, los espinores u; se reemplazan por los v;. Ya que wi; = P = uu, la

magnitud es la misma que en el no CP conjugado
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:/ [|Co./40|2 + C()A()C){ T + Cl.AlCS.AS + |01A1|2 — |Co./40|2 — CéA[)ClA*{
— G Ao Ay — |G A 0 (pv — i — pe)dILAIL,

_ / ot Ao Al + et AL Ay — et Ap AT — coct A2 AL 64 (py — pr — po)dTTAT,

OC4IH1{C()CT} / Im{AgA’f}54(pN — P — p¢)dHldH¢. (74)

Debido al teorema 6ptico, como consecuencia de la unitariedad de la matriz S = 1 + T,
en donde T define al elemento matricial M, menciona que para que la amplitud del loop
tenga una parte imaginaria, las particulas de los estados intermedios deben ser particulas
on — shell, de tal forma que la matriz M tenga dentro de ella algunos denominadores que

sean cero.

Entonces, para obtener asimetria C'P es necesario considerar decaimientos a nivel de 1-loop

en donde las particulas de estados intermedios sean on — shell.

Con lo anterior y considerando el modelo de Seesaw tipo I, se debe tener en cuenta los

diagramas presentados en la Figura [7.1

Figura 7.1: Diagramas a nivel arbol y correcciones a 1-loop del decaimiento de los neutrinos

dextrégiros (tomado de [7])

Como se observa, hay dos contribuciones en las correcciones a 1-loop. Una de ellas es la
denominada correccién de vértice y la otra de ellas es la correccion de auto-energia. Para
calcular la asimetria C'P es necesario tener en cuenta que ésta sera la suma de las dos

correcciones aplicadas al diagrama a nivel drbol [54]. Esto es,

__ _wertice auto
ecp = €ip ¢ + eLE. (7.5)

7.1.1. Evaluacién de £}/

Para el decaimiento N; — ¢ + [, la amplitud a nivel arbol es

iM?,a = iAg iU, (pr) Prun;, (PN), (7.6)
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en donde Pry) = (1 + (—)7°) es el operador de proyeccién de quiralidad. Ademas, la

correccion de vértice es

; vertice __ -6 1 MJQ _
M = Z Z P Aja s Z/316 QMf M2 ula(pl)PRpNuNi’ (7.7)

j=1,2,3 B

en donde f; es la funcién de loop,

f= 7 (1 (142 (1 + i)) (im — (1 +n2)) — (1 +2)Ls (_i) (7.8)

en donde se ha tenido en cuenta tinicamente las contribuciones debido al 4-momentum de los
neutrinos dextrogiros dado que la masa de los neutrinos dextrogiros es mucho mas grande

que la masa de los leptones y el doblete de Higgs. Lo(x) es la funcién dilogaritmo.

Por otra parte, para el proceso CP conjugado, N; — ¢ + [, se tiene que
Z'M?,a = i\a,iVN, (PN) PLon, (p1), (7.9)

mientras que la correspondiente correccion de vértice establece que

. M?
iM;;:Z'tzce — Z ZZ /\]01)‘35)‘15 167‘(‘2 M f (ﬁ) UNi(pN>PL1_]la (pl). (710)

j=123 p

Por lo tanto, considerando, para el denominado en %5, inicamente los términos a nivel

arbol, se obtiene que

: 1 Im{ A5 A (ATA)i5 ), (M

vertice __ air” g v J

S T gy Z — (AT ! M2)’ (7.11)
JF

en donde f(x) es la parte imaginaria de fi(x), es decir
1
f(x)zﬁ(l—(l—kx)ln (1—|—§>) (7.12)

Si los neutrinos dextrogiros dentro de los loops son iguales que los que estan decayendo, las
contribuciones son las mismas tanto en un proceso como en su C'P conjugado, por ello la

suma corre de en j = 2, 3.

7.1.2. Evaluacion de %4’

Siguiendo el mismo procedimiento del caso anterior, se presenta que

Lo Im{A A (AN} (M
B o Rl 7.13
e g ; (ATA)ii I\ w2 (7.13)
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en donde

g(x) = . (7.14)

Por ende la asimetria C'P total no es mas que

1 Im{ A%, Ao (ATA) M? M?
e T gr 1 - a(lAU\)(iz’ = [f (Mz) i (V})] ' (715)

7.2. Aproximacion de un sélo sabor

En este trabajo se asume que solo los procesos que involucran al neutrino dextrogiro mas
ligero contribuyen en la produccién de la asimetria leptonica. En el caso de que se tuviera
un espectro de masa jerarquico, M; < My, M3, cualquier asimetria producida durante
leptogénesis de Ny(N3), a T ~ My(M;3) se supone que se borra completamente durante la

era de leptogénesis de Ny, a T ~ M.

La otra aproximacion concierne a los productos del decaimiento, alli no se tendra en cuenta el
sabor de los leptones producidos. Por lo tanto, los N decaen de tal forma que hay violacion
del nimero leptonico y por en donde la asimetria C'P se obtiene sumando sobre los sabores

leptonicos. De esa manera,

=2 e = Z 2 i B o b} (12 + o) (7.16)

en donde f(z) = Vz(1—-(1+2)In(14+1)) v glz) = % Entonces, dado que se estd

asumiento el espectro de masa jerarquico, se tiene que x > 1 y por ende

£(@) + g(z) =v/F (1 —(14+2) (1 + i)) LV (7.17)

1—=x
g>\/_<1+(1+:n) (i—Q—iQ))—% (7.18)
ve 1 _ 3 (7.19)

_ - = I
x>1 2 \/5 2\/5

en donde z; = M ]2 /M2 y por lo tanto la asimetria C'P toma la expresién

3 Im{(\T)\)%.}
— 2, S A et 2
T T 16r 1; O, (7.20)
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Es 1util tomar en cuenta que se puede diagonalizar la relacién de seesaw (|6.15) mediante el

uso de la matriz PMNS de tal forma que
D, = VUAMINTU = 2UT M2 M2\, (7.21)

Si se multiplica a ambos lados de la igualdad por D, 12 2 1a izquierda y a la derecha de las

expresiones de ambos lados de la igualdad, se obtiene que

D,'?D,D;'? = (vD,YPUTAM™V?) (oM ~VPATU D) (7.22)
1= (oD, PUTAM V) (0D, 2UTAM )" (7.23)

Esto permite definir la matriz ortogonal
R =vD;Y2UNM~? (Parametrizacién de Casa-Ibarra.) (7.24)

de tal manera que, en términos de esta matriz, se puede escribir al acoplamiento A como

A= v 'U'DY2RMY?, (7.25)
por lo que
(AN = M\ = v 2M,2RE DY2U,, US, Dy Reg M) (7.26)

Para el caso del denominador de €, se obtiene que

A1 =M A = v 2MPRE DY20,, UL DL Rog M)

r rp~ pn
v 2M}* R DY26,, D/ Rog M/
=0 MR, DpcReaMy* = 072y M6, RYmy8pe ReaMy 601

r,d,p

=072 " M{?Rl m.Ra M,
c

:U_sziM1|Ril|2- (727)

Para el numerador se obtiene que

>t {3} M =3 T { (0 MY R, Dy 26, D Ry My ) M
A1 i
=Y {(U_QMll/ 2Rl Dyp Ry M 2)2} M
i#1
=5 Im {("U_QMll/ 2Rl Dyp Ry M 2)2} M
i#1
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= ImS v MM ( qu(squm> M

i#1
-3 v MiIm {RlpmpRijlrerrj}
mp J#l
=33 vt Mymym,Im {R{pRijLRrj}
mp j#l
=33 vt Mymym,Im {RIpRijJT,,RL}
mp j#l
=3 v Mymym, Im {RIpRmRﬁRL}
T,D,J
- Zv"lMlmmeIm {RI Rle R }
Tp
=3 v Mymym,Im {R{pé,,rRL}
p
- Z vt Mymym, Im {|Rp1|2|R1T|2}
Tp
= — Z v74M1m?Im{R¢1}2, (728)

de tal forma que la asimetria C'P es igual a

3 MY, mIm{R%
167 v2 > mi| R |?

€1 = (7.29)

Por otra parte la ortogonalidad de R implica que >, R% = 1. La idea con esto es extremar
la cantidad f = %, usando de que se puede escribir RJQ-1 = x; + 1y;, de donde la
condicién de ortogonalidad implica que x1 + x5 + x3 = 1y que y; + y2 + y3 = 0 [55]. Por lo

tanto,

miyy + m3ys + m3ys

mi/ a3 + Yt + ma/a3 + Y3 + ms/a3 + 3

_ yg(mQ - m1) + yg(m3 - m%)
miy/ (1 — 22 — 23)% + (Y2 + y3)2 + mar/22 + y2 + ma\/22 + 42

en donde m; es la masa del neutrino levogiro més ligero y ms es la masa del neutrino levogiro

(7.30)

mas pesado.

Con eso, el maximo de |f| se alcanza cuando el denominador es el méas pequeno, es decir,
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cuando x5 = 0 y 3 = 0, entonces, cuando y; y y2 son del mismo signo

If] < yQ(m% - m%) + y3(m§ - m%)
T man/1+ (Jy2] + [ys])? + malye| + maslys]
ly2l(m?® — m7) + |ys|(m3 —m3)

_ml\/l + (Jyo| + lys|)? + malya| + ms|ys|

|2[(m3 — mi) + (ms — m])

= ) (7.31)
ml\/|y;|2 + (2] + 1)2 + my| 2| + mg
en donde |z| = M . Ahora, el méximo se alcanza cuando el denominador es minimo, es decir,
cuando |ys| — oo, es decir, |z| = 0, lo que lleva a que
(m3 — mj)
< —— =m3g—my. 7.32
< 25—y =, (7:32)
Ahora, cuando los signo de ys y y3 son opuestos sucede que
(m3 — m3)lys| + (m3 — m3)|ys|
/< -
miy/1+ (!y2| = |ys])? + malya| + ma|ys|

\/|y (2] = 1)% + mafz] + ms

De igual manera, el denominador se alcanza cuando |ys| — oo, lo que también implica, en

este caso, que

(3 — m3)
<—: —my. 34
1< )y — (731

Por lo tanto, se ha obtenido el limite de Davidson-Ibarra [56],
le1] < 7_(m3 —my). (7.35)

. Por qué es 1til este limite? La idea es estimar la asimetria bariénica Yp teniendo en cuenta

las condiciones Sakharov, lo que implica que esta asimetria se pueda aproximar como

28n;,  28135((3)

79 . 7—9 47T4g €1 X1~ 10736177, (736)

B =

en donde 7 se denomina factor de eficiencia, el cual serd calculado en el siguiente capitulo.
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Siendo que la asimetria baridnica observada es Yz ~ 8,7x 107!, entonces, se puede establecer

un limite inferior para la masa del neutrino dextrégiro M;, dado que

Y~ 107%ne; > 8,7 x 107, (7.37)

Este limite para la masa del neutrino dextrégiro, teniéndo en cuenta el limite de Davidson-

Ibarra para las asimetria C'P, €; estda dado por

1
M, > 10°GeV (5> : (7.38)



8 Ecuaciones de Boltzmann de
Leptogénesis Seesaw Tipo |

Ahora, es imperativo calcular la asimetria lepténica producida por el modelo de Seesaw Tipo
[ usando las ecuaciones de Boltzmann. La idea esta en obtener la ecuacion de Boltzmann para
la asimetria leptonica, Y, =Y, =Y =>"_ V. — > Y, en donde Y}, (Y7 ) es la abundancia
de leptones (antileptones). Entonces, la ecuacién de Boltzmann para la asimetria lepténica

se puede escribir como la suma de dos partes:

dY; dY; dY;
—L = —L + —L y (8 ° 1)
dz dz /, dz / ,;

en donde

- (42) , incluye contribucione hasta O(A*) y O(X*),

= (4%),, incluye contribuciones hasta O(A%hZ, X*h?) y O(A\%g% A'g?) en donde hy es el
acoplamiento del quark top y g es el acoplamiento de los bosones vectoriales.

Por otra parte, es necesario obtener la ecuaciéon de Boltzmann para el decaimiento y
decaimiento inverso del neutrino dextrégiro mas ligero N;. La mencionada ecuacion se

puede expresar de la forma
dY; dY; dY;
dz dz /, dz /

en donde (%) ; incluye términos a orden O(A\?) y el término (dYN ) ;; incluye contribuciones

Tdz
hasta orden O(A?h?) o O(N\%g?).

8.1. Contribuciones a orden O()\?) y O(\*)

Las interacciones del modelo estdndar a una temperatura 7' ~ M; > 10'2GeV ocurren los

suficientemente rapido. Esto mantiene el equilibrio cinético y quimico entre las particulas del
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plasma primigenio. Por ende, se considera que N, I, y I, puedan estar fuera del equilibrio
térmico y que las demas particulas del modelo estandar estén descritas por sus distribuciones
en equilibrio térmico debido a las interacciones de gauge. De esta manera, Y, = quq. Por
otra parte, el equilibrio quimico dado por las interacciones de gauge establece que p; = —puj.

Asi las cosas, la ecuacién de Boltzmann para la abundancia del neutrino N; es (ver seccién

2.)

dYy Y v Y e, YN N YL g
SZH(Z) < dz )[ - - Z Y]\c}q/}/la(b - Ygeq’YNl + Y]f]qryl’a@ - Keq/YNl . (83)
[e]] @ la

Dado que el equilibrio cinético de una especie X implica que Yx = Y¢?e"/T | se presenta que

Y] Y; Y]
= e/l 1 ooy y gty o 1 — oo,
la la la

en donde Yy es la asimetria leptonica del sabor
la

a. Por consiguiente,

dYy Yy ot Tab _ YLa ([ laé _ Tud) , IN

«

Usando el teorema C'PT se obtiene que

d}/N 1 1 YN YLa 1 1
szH(z) (w)l = —Z {(’YZZZ¢ —l—”ygq;) (Yﬁq - 1) + gl,aﬁ (’YIJZ¢ —l—’)’gq—s)] . (8.5)

Dado que Y7, al ser asimetria lepténica de sabor « es proporcional a €1 4, entonces el dltimo

término es proporcional a €] . Ya que se mantienen términos hasta orden O(z1 ,), se presenta

que
dYN YN N N
s (), =2 (751 ()
1 e
= - Y]\e[q (YN - YNq)ny17 (86)
en donde

Y =D [+

«

i‘

/dHNldHladH¢(27T)46(4)<pN1 — P, _p¢>>f§]ql|M(N1 — gy + ¢)|2

«

+ / Ay, dIT,, dITs (2m) 46 (py, — pr, — po) f IM(Ny = Lo + )] -
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Considerando que la matriz de dispersiéon, M no depende del momentum de los estados

iniciales, entonces

7(Ny) Z/dHNl N [/ dIl,, dIT, (27) 6 (px, — pr, — ps) | M(N1 = Lo + ¢)

[0

+ [ Il AT ) SO oy, 1, — Pl MOV = L+ G

— (/ dlly, N‘I) [p(Ni)2M, (8.7)

en donde

1

LoV =537 2 U Ty, dTl(27) "6 (b, = p1, = po)M(Ny = Lo + 6)

«

+ / dTT,, dIT,(27) 6™ (pn, — pr, — pe)|IM(Ny — 1o + 6) %] . (8.8)

Por otra parte, la integral Iy = [ dIly, Jf,ql da como resultado

In :/ﬂe_EN/T: Ar = p?\fde o p%+M2/T (8.9)
2By (27" 2007 Jy i T ’

en donde py es la magnitud del 3-momentum del neutrino derecho /V;.

Realizando el cambio de variable 22 = p% + M7 se obtiene que

1 oo
In = L /M e~ /T[22 — M2dux. (8.10)
1

Ahora, con el uso del cambio de variable £ = z /T, se obtiene que

T2 oo_
[N:W/z 65\/52—722(315:

en donde K(z) = % fzoo e~6,/&2 — 22d€ es la funcién modificada de Bessel de segundo tipo.

(2T7T)2:EIC1(Z), (8.11)

Por otra parte, Yo = nd/s, en donde la densidad de ntimero en equilibrio, teniendo en
) N N ) 9

cuenta la distribucién Maxwell-Boltzmann, resulta ser

a3 1 R
ny :/ e = 2_7r2/2??ve My, (8.12)

(27)?

Realizando el procedimiento analogo al de la integral anterior se llega a que

== 0 [ o mieag - 20 [T (e ag

272 2 dz
33 1
_21rd < ICl(z)> | (8.13)

T on2 dz \ 2
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Teniendo en cuenta que las funciones de Bessel modificadas cumplen la propiedad de que
(1K1(2)) = —1Ks(2). De tal forma que
2T3

nsd = o —ICa(2). (8.14)

De esta forma, a O(e1,4), la contribucion (%) estd dada por la expresion

<dd%) _ Z/Cl(z) ['(Ny) (Y — Y]f;q), (8.15)

en donde H(M;) = 2*H(z). Esto se puede escribir como

(%) = DKy = ), (8.16)

en donde D(z) = 22;87 y K= 51((11\\21))

Ahora, para obtener la ecuaciéon de Boltzmann para la asimetria lepténica hay que trabajar

a orden O(e1,4). A este orden se presentan los siguientes procesos:
» Decaimientos de N; y decaimientos inversos, es decir, (lo¢ «— Ny).

= Dispersiones 2 «+— 2 mediados por el canal s mediante el intercambio de Ny: [, +¢ <—
ls+ ¢y la+ ¢ lg+¢cona#p.

= Dispersiones 2 <— 2 mediadas por el canal ¢t y u mediante el intercambio de Nj:
¢+ ¢+ lo+1lgy &+ ¢ > I, + lg. Despreciando efectos térmicos provisionales.
En estos casos no hay estados reales intermedios y, por ende, no hay contribuciones

on-shell que se puedan restar.

Entonces, a este orden, la ecuaciéon de evolucion para la asimetria lepténica es

(5,518, (3))

en donde Y, (Y7,) son las abundancias de leptones (antileptones) de sabor a que vienen

dados por las siguientes expresiones

dYa }/Ea la¢ N N cx /¢l }/E_ﬁ /(}gl}-}
_SZH(Z) < dz )] :Yizqf)/Nl qu%aés + Z qu ¢ZB Yg_zq,}/qﬁla (818)
Y, ay;, \ "'
& /¢l lﬁ /¢l loz
+Z qu Tl Yl6q7¢>lf + (3) (8.19)
B




8.1 Contribuciones a orden O(\?) y O(A\?) 70

Vie sdte _ Yis 165
Y;_eqﬁ)/qﬂﬁ - Yizq’}/gﬁ[& (820)

dy; \“*
+ (Q) (8.21)

t u,t
av, \*“ dyy, \ " oo . :
en donde ( —= y <d—l;‘) son las contribuciones de los canales ¢ y u de las dispersiones

.\ Y. s Y
_SZH(Z) ( dz ) quﬁ)/Nld) quf)/l];[; + Z
I

>

a /<z>la Y, 19lg

qu ¢>1B y£d R
%

2 +— 2, dadas por

s2H(2) <d§;a>w __ Z

Yi.Yi, 1 3%
equq ¢¢ﬂ<1 + 60&5) - ’Vlalﬁ(l + 505)

G 7

b atlg 4l

+ 7[ s Yieq}/leq”)/&qf] (822)
« B

Y.V,

l ol
quygq'yqﬁqﬁﬁ(l + 5a5) - 'Ygl;ﬁ(l + 5a,3)

s2H(2) (d;;a)u’t .

B

Y, Y,
l“’B] (8.23)

+ 75@ qu qu T

Siendo A <— B es una interaccién 2 <— 2 con intercambio de N, es necesario definir las
contribuciones off-shell 4 como v = 5 — i en donde la contribucién on — shell, v

se puede escribir como

’YB = fYN1 Bglv (824)
siendo B Bl el branching ratio de Ny decayendo en el estado final B.

La ecuacion para la abundancia de leptones de sabor « se puede reescribir como

dY;,, Yie 1.6 YN Vi, ( a
_SZH(Z) ( 1z )I :}/fq")/]\/vlqb qu%]z;_‘_z qu ( ¢ _f)/Nl Bg;—;)

Y, Yi, ( s, 4l
_ Ha (e MY e (e dla g
¥, (%ZB g B¢>ZB> Y, <7¢13 Ty quzﬁ)

N dy;, \"*
dz 7

Y, Y,

la¢ la N1 Nl N
=l oe (1= (B +BY ) - {—
N Ylaq e dls lag Y

Y, Y,
ls HN ls Ny la
) Z ( Boiy + Y B‘?”ﬁ) Ty 2. <7¢lﬁ + Wﬁ)
B
}/23 &ia dYa u,t
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Por supuesto, a orden O(\?) se cumple que Zﬁ(Bl];[é) + BZZZ;;) = 1 ya que a este orden N;

decae solamente en los estados que se consideran en la identidad. Lo anterior implica que

dy;, N | Y N Yi, v
szH(z) ( p )1 =V ij,q — Z (TEZB(M; + quB Vi

Y,

u,t
B oo Mol dy;, \ ™
Z <qu ¢15 }/lzq’}/(blﬁ) + < dz )] . (826)

Siguiendo el mismo procedimiento, para los antileptones se obtiene que la ecuacién de

Y, Slo | dla
+ Y Z(V&iﬁ +%15)
« B

evolucion es
dy; N YN Yi, n Yy \7 ] ]

H a —~NL _ B B 1 B BN1 a bla Pla

- (z)< a: )I T |y ZB yr oty Doty )| | e Z@ s + )

}/: d'}/_ u,t
¢la s dla lo
— : 8.27
Z <qu ol leq7¢la> ' < dz )I (8:21)

Manteniendo las expresiones hasta orden O(e; ), la expresion para los leptones de sabor o

szH(z) (d;;a)l = lNd) }}:_j\%; o ; ((1 2};“’) Bé’\l[; <1 + 2};&1) Bd_])\l%)]
(1) ot o - | (1 3 )
+ (1 + %) vfff] (8:28)
- > ((Béfz; SORE - ICE Bévi))]
- (1 " 2}%) > (i) = - [ )

@ B B

€S

YL bla Pl

Ya que Zﬁ(Bl]Zgb Blg;%) el término Z/B 2Y‘3‘1 (BNI

ol B(%;) es de orden O(e?) por ende se
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desprecia, de tal forma que
1Y, N (Y Vi dlo | 9l
H & —— 1 —_— ]_ 1 [ a
szH(z) ( s )1 V1o (Y]\e,q ) + ( + 2qu) EB <7¢l5 +7¢zﬁ)

Y
lo ol Lo o
- [ Vzlﬂ + V1) 2y, (%flﬁ B 7215)] : (8.30)
B B

Anélogamente, la ecuacion de evolucion para la abundancia de antileptones de sabor « es
4y, m (YN Vi ols @l
—SZH(Z) (g)[z_ﬂn_&;—) (Y;]q —1 + 1+ 2qu ;(7@5/3 +7¢)l5)

o>

Yis o dlo _ bl
7¢15 92”6) N 2y, wq‘ﬁl}; - 7¢lﬁ) : (8.31)
5

Como consecuencia, la ecuacién de Boltzmann para la asimetria leptonica de sabor «, hasta

el momento, queda escrita como
dYz, Yn N N Pl Pla Pl Plo
—SZH(Z) (?>1 = (W - 1) (71’&;3 - 7lai;5) + ; (fyd)lg + Votg — Ttz — %515)
YLQ 3 4ol gl = Ol | 9l
2qu 6 f}/qglﬁ r)/(blﬁ P)/QL)ZB Fy(ﬁlﬁ IB qublﬁ fy¢lﬁt
_ Pla _ Pla + Z YLﬁ Pla o (Ma + Pl _ Pla (8 32)
Yotz ~ Vol oyt \Yots ~ Yoty Vo, ~ Vols ‘
8 8

Usando el teorema C'PT', la condicién de unitariedad en el segundo término, mantiendo los
términos a orden O(e;,) y teniendo en cuenta tnicamente las contribuciones on-shell se

obtiene que

dYz, Yn Y. . .
s2H(2) ( dz ) - (Y_jf,q a 1) L (%‘bl T 7¢>la> 2y Z (’Y?vll B + 7, Bl];%‘)
I . 5

Y __
dla DN dla Lg dla DN ¢>la N
+ T BW; + N Blgd)) - Z 2}/;311 (/le BW; - B¢l;
B 8

la la
+ 7¢ BNl - Vﬁl B¢zﬁ>

dY; Y, Y;
szH(z) ( di”‘) = <Y—]e\; + 1) €1 (%ﬁ,\g + 7%;) 2; (7%{‘ + 7¢l°‘> . (8.33)
I N
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Por lo tanto, la asimetria lepténica total, Y, = > Y7, estd dada por la expresion

dYy 1 e N N1 YL, Pl Bla
< dz )1 :SZH(Z)Y]\C}[I Z l(YN ~¥v)en <%0‘1¢ * 7@1) 2y, ( NN )

1 Yy
S Yy — Y — Y| ~(N). 34
ZH(Z)TL;? |:€1( N N) QYEeq N:| /7( ) (8 3 )
dy; .
C§>qm@mmvxﬁ4m@mm (8.35)
I
en donde
1Yy 1
I%dzﬁﬁ;D@):ZfKﬂ@. (8.36)

El primer término refleja la produccién de asimetria lepténica, en donde K; indica qué tan

rapido son los decaimientos comparados con la tasa de expansion,

I'(Vy)
MZHWJ (8.37)

Para K; > 1 los decaimientos estdn en equilibrio y la asimetria leptonica se borra
fuertemente, mientras que para K; < 1 la asimetria se borra débilmente debido a que los

decaimientos ocurren fuera del equilibrio.

A partir de la ecuaciéon de Boltzmann, se puede ver mas el cumplimiento y presencia

de las condiciones de Sakharov para generar la asimetria leptonica:

= Violacion del niimero bariénico: En este caso, si L no se violara en los decaimientos,

al comenzar con un estado de total simetria, Y, = 0, no se podria generar asimetria.

» La asimetria CP es obligatoria (g1 # 0), si no, el primer término, el término fuente,

serfa igual a cero.

= Salida del equlibrio térmico: Si los neutrinos dextrégiros estuvieran en equilibrio

térmico la produccién térmica seria nula.

8.1.1. Evaluacién de asimetria leptonica

Cuando los neutrinos derechos se crean, entran en equilibrio con el plasma a través de
dispersiones y decaimientos inversos. Dedido a esto, se crea una destruccién de la asimetria.
Si K7 > 1, se tiene que los procesos de decaimientos y decaimientos inversos ocurren en

equilibrio y los neutrinos dextrogiros se termalizan y alcanzan el equilibrio térmico a altas
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temperaturas (ver Figura izquierda). En el presente caso se observa que la abundancia
del neutrino dextrogiro iguala su abundancia en equilibrio térmico cuando 7" ~ M;. Una
vez sucede esto, a partir de allf est4 igualdad se mantendra para los z > 1. Esto se debe al
hecho de que la tasa de decaimientos y decaimientos inversos de los neutrinos dextrégiros es
mucho mayor que la tasa de expansion del universo, implicando que estos entren en equilibrio
térmico con el plasma primigenio demasiado rapido y por ende que éstos sean caracterizados
por distribuciones en equilibrio térmico. Por otra parte, en el punto en el que la abundancia
del neutrino N; comienza a ser la descrita por el equilibrio térmico Y3/, la asimetria lepténica
Y}, alcanza su valor maximo, dado que a partir de aqui el equilibrio térmico, en particular las
reacciones o procesos del Modelo Estandar, intenta borrar la asimetria leptonica, se produce
un descenso inminente que hace que ésta cambie de signo y finalmente llegue a estabilizarse

en su valor final ~ 10719,

Por el contrario, si K; < 1, se esté lejos de alcanzar equilibrio. En realidad, éste (valor en)
equilibrio sélo se alcanza en un punto tinicamente. Por supuesto, esto es ocasionado por el
hecho de que la tasa de decaimientos y decaimientos inversos de los neutrinos dextrégiros
es mucho menor que la tasa de expansion del universo, provocando que la distribucion de
éstos nunca llegue a estar caracterizada por el equilibrio térmico. Sucede que, en el tnico
punto en donde la abundancia de N es igual en nimero a la abundancia que se tendria
en equilibrio, la primera alcanza su punto maximo y comienza a disminuir. Esto dltimo
hace que la produccion de asimetria leptonica comience a disminuir, provocando asi que los
procesos del Modelo Estandar intenten borrar la asimetria, aunque de forma mas lenta que
en el caso anterior. Esto dltimo debido a que, pese a la disminucién en la abundancia de Ny,
sus decaimientos (que son dominantes respecto a los decaimientos inversos) ocurren fuera
del equilibrio, permitiendo una menor produccién de asimetria leptonica, contrarrestando en
parte los procesos del banio térmico que intentan borrarla. Finalmente, cuando la abundancia
de neutrinos dextrogiros es muy pequena, la asimetria se va a cero, cambia de signo y se

estabiliza en su valor final el cual es también ~ 10710,

En consecuencia, independientemente del valor de K5, la asimetria lepténica alcanzada

finalmente es consistente con el valor observado.

Régimen de strong washout K, > 1

Usese la aproximacién de strong balance washout [57] que dice que, en este régimen, la
asimetria leptonica toma en cada instante el valor que fuerza un balance entre las tasas de
produccion y destruccion de la asimetria. Es decir que hay un balance entre la fuente (primer
término de la ecuacion y el término de wash-out (segundo término de , asi que al
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Figura 8.1: Asimetria Y7, (Linea roja), abundancia de N; (Linea azul) y abundancia de NV;
en equilibrio (Linea punteada naranja) en funcién de z = M; /T Para K; = 0,01
(izquierda), y K7 = 100 (derecha), en donde K; = I'(Ny)/H (M)

igualar ambos términos,
KiWia(2)YL(2) = e1D(2) K1 (Yn — Y), (8.38)

en donde, a partir de la ecuacion [8.16| se tiene que

e AV (8.39)

NG = or @

Dado que en éste régimen Yy = Y/,

€1 dY, ! 2e,Y? dYyR! 26,7 d 4 2e,Y,
Y ~ —_ = — - — ’C = 840
B T B O DK\ Y dz cE AL PR = (840)
de tal forma que la asimetria leptonica final (z — c0) es
2€1qu 251 15 7T2
Y, =—L = = Y0 8.41
o) = = i) T e O (8.41)

en donde zs es el valor de temperatura en donde la asimetria de congela, (como se observa

2

en la Figura a la izquierda.). Por ende, el factor de eficiencia en este caso es n = 62 R

Régimen de weak washout: K, < 1

Si se tiene abundancia inicial es igual a cero, Yy (z;) = 0, hay que considerar las contribuciones

de los decaimientos inversos a la asimetria lepténica cuando N; esté siendo producido (Yy <

YX!) v cuando los Ny empiezan a decaer (Yy > Y3Y).
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Entonces, antes de que N, alcance el quilibrio térmico, Y5’ domina y

SN KDEYE() (8.42)
ddLZL =— e K1D(2)Y(2) — Wia(2) K1 YL(2). (8.43)

Usando el método de factor integrante se tiene que la asimetria leptonica se puede escribir

Ccomo
Y (2) = —e1K) / dzD(2)Y (e Kl dyWialw) (8.44)
0

Ademés, D(2)Yy!(z) = 2Y,*"W;q = 55 W4, asi que la asimetrfa lepténica producida cuando

los N se estan produciendo esta representada por

Y (z) = —51K121—7T52 /0 ) dzWige K1 e dWia) (8.45)
Ya que

diz (e‘Kl I dyWid(y)) = — K Wig(z)e K1 Je duWialy), (8.46)
entonces

VS = 51% (1 el izB’Cl(ﬂf)dZ) . (8.47)

Por lo tanto, la asimetria producida en ésta época que estaria presente actualmente es

15 n
Y (00) =e1— (1 — e’%m) : (8.48)

Ahora, considerando el perfodo cuando N comienza a decaer, en donde Yy > Y/, se obtiene

que
Yz
Y =—-KiD(2)Yy(z) = I~ =—-KD(2), (8.49)
Y (2)
es decir que
Y3 = Vil(zeg)e M e PI)2. (8.50)

Para ver la asimetria que actual contribuida por ésta época considerada, se debe tener en

cuenta que si z > 1 entonces K1/Ky — 1y D(2) — 2, de tal forma que

Y3 (2) = Y (20g)e™ 2 2, (8.51)
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en donde
. Fea . Fea 15 3
Y (2eq) = Yn(2eg) =~ K4 dzD(2)Y ' (z) = K, FVVid(x)dz = —gKl. (8.52)
0 0 n

Asi que la asimetria lepténica total producida cuando K; < 1 es

Yi(2) =2, / =D () (Y — V)oKt [ Waalw)ay (8.53)
0
=—£ [/ 4 dzD(z) Y (z)e K1 L Wia(w)dy —/ dzYy () (8.54)
0 Zeq
15 _smpe 3m 15

=£1 |:_2_7'(‘2 (1 — e 8 1) — §2—7T2K1:| . (855)

Como K; < 1, se puede expandir el exponencial de tal forma que

15 3 972 3r 15
Yy =¢61— | ——K + ——K; —Ki—; 8.56
L 5127r2( SR P 1)+818 1o (8:56)
y entonces

Yy, = 1,146, K7Yy, (8.57)

en donde el factor de eficiencia n = 1,14K?.

8.2. Términos de O(h?)\?) y O(hZ\Y)

Ahora se incluyen procesos que involucran el acoplamiento de Yukawa del quark top, h;. Para
estudiar esto, se denota como g3 al doblete de quarks levégiros de tercera generacion y como
t el singlete SU(2) del quark top dextrogiro. Se incluirdn, entonces, los decaimientos 1 <— 3
mediados por el Higgs, Ny <— [,qst, y las dispersiones 2 «— 2, N;l, +— gst, mostrados
en la Figura Para las contribuciones a la evaluaciéon de Np, teniendo en cuanta que [
y lig estan representadas por sus distribuciones cerca del equilibrio térmico, la ecuacién de

Boltzmann viene para la abundancia de N; viene dada por

dYy 1 Yy N N Nilg Nilg Nigs
<¥) 7 T szH(z) (Yffq N 1) ; [%ﬁ‘lﬁ’t + Visast TVt T Vast T Ve

Nig Nt | NiF
Pl oty %ﬁgg] (8.58)
Nila N1t N1qs3

Se define s, = 7,1 * Y 2%, = como las contribuciones dadas por los canales s

= 4 fy -
q3l5 tlﬁ
y t mediados por el Higgs. A primer orden en ¢; , las cantidades definidas son iguales a sus
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Figura 8.2: Diagramas de Feynman de las dispersiones mediadas por el Higgs.

C P-conjugados. De esta manera se tiene que, sumando también las contribuciones de orden

O(A?) y O(AY),

dYy

o =~ (D(2) + 25, +48) K\ (Vi = Y3, (8.59)

Para la asimetria leptonica es necesario incluir los decamientos y decaimientos inversos 1 <—
3, las dispersiones 2 +— 2 y las dispersiones 2 +— 3 entre los leptones y el Higgs. A este
orden se incluyen tinicamente los procesos mediante el canal s. Siguiendo un proceso similar

al de la seccion anterior, se obtiene que la asimetria lepténica total estda dada por

ddl; — e G P(2) (Y — Vi) — KyW(2)Yi(2) (8.60)

en donde los factores de produccién y de amortiguamiento son, respectivamente,

P(2) = (D(2) + 255(2) + 4S:(2)) , (8.61)

W (2) =Wia(2) (1 + Dzz) (zss(z)% +4St(z))> | (8.62)

Lo interesante en estos procesos de dispersion que involucran el quark top es que llegan a ser
constantes a alta temperatura, contrario a los decaimientos y decaimientos inversos que estan
suprimidos ya que van como o z2. Asi que, para z < 1, la termalizacién de los neutrinos
dextrogiros es significativamente mas rapida. Sumado a esto, éstos procesos se comportan

como fuentes de asimetria y como términos de amortiguamiento de la misma.

En la Figura [8.3, se observa la influencia que tienen los procesos en donde participa el
quark top, cuando se considera la solo la contribucién de las dispersiones en el término de

washout W (z) ellos previenen la cancelacion de la asimetria lepténica producida durante la
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Figura 8.3: Influencia de los procesos que involucran el quark top en la asimetria bariénica
del universo. Linea punteada roja muestra el caso en donde no se incluyen estos
proceso. La linea verde muestra el comportamiento si sélo se incluyen estos
procesos como término de washout. La linea azul muestra el caso en donde los

procesos del top se incluyen tanto como washout como fuentes de asimetria. [7]

termalizacion con la generada en los decaimientos de los neutrinos dextrogiros, asi que al
final Y7, oc K} y no o< K como en el caso de los proceso a orden O(A*). Se puede observar,
ademas, que la inclusién de estos procesos no tiene mayor influencia en la asimetria bariénica
final, viendo por supuesto la comparacion entre la linea azul y la linea punteadad de la Figura
8.0l



9 Conclusiones

Segin las mediciones de las abundancias primordiales de los elementos ligeros y las
observaciones hechas al CMB, se presenta una asimetria bariénica cuantificada con la razén
barién a fotén cuyo valor es de n = (6,12 4 0,04) x 10719 Ademds, el no cumplimiento de
las condiciones de Sakharov, necesarias para generar la asimetria, por parte del Modelo
Estandar de la fisica de particulas, implica la necesidad de encontrar teorias o modelos que

vayan mas alla de éste, con el fin dar respuesta a éste resultado.

Por otra lado, en éste documento se ha presentado parte de las pruebas experimentales
evidencian la presencia de oscilaciones entre los diferentes sabores de neutrinos a medida
que estos se desplazan de un punto otro. Por ejemplo: los neutrinos solares, esencialmente
electronicos, realizan una transicion, en su viaje a la Tierra, a neutrinos mudnicos y
tauodnicos; los neutrinos atmosféricos, muoénicos, producto del decaimiento de los piones
producidos por la interaccion de los rayos césmicos con la atmosfera, oscilan a neutrinos
electronicos y taudnicos de una forma tal que se observa una dependencia en funcién de la
distancia recorrida por los mismos; y los neutrinos procedentes de aceleradores y reactores
presentan las mismas transiciones en funcion de la distancia a la que estén los detectores de
las fuentes de neutrinos. Sumado a esto, se mostré como el hecho de que existan
oscilaciones entre los diferentes sabores de neutrinos requiere que éstos tengan masas
diferentes dependiendo del sabor. No obstante, sucede que en las observaciones realizadas
hasta la fecha, solo se ha evidenciado la presencia de neutrinos con quiralidad levégira, lo
que llevé a que el Modelo Estandar sélo incluyera esta componente levogira de los neutrinos

en el lagrangiano prediciendo consigo que éstos fueran los tinicos fermiones sin masa.

Estas observaciones sobre la naturaleza de los neutrinos, implican que el Modelo Estdndar es
insuficiente también al momento de explicar o dar respuesta a estds evidencias. Esto es razén
por el cual, es necesario realizar extensiones a la teoria con el fin de dar cuenta de ello. De éste
modo, han surgido modelos enfocados en explicar la masa de los neutrinos como el modelo
de Seesaw Tipo I, estudiado en este documento. Este modelo se basa en la introduccién de
una nueva familia de fermiones en el sector leptonico, lo que permite, entre otras cosas, la

generacién natural de una asimetria C'P, mayor que la del Modelo Estandar, gracias a la
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mezcla de sabores descrita por la matriz PM NS que trae fases complejas describen aquella
mayor violacion C'P. Anadase también que, la naturaleza de ser fermiones de Majorana de
los neutrinos dextrogiros introducidos, acoplados a el producto tensorial del doblete de Higgs
con el doblete leptonico, permite, a su vez, la presencia de procesos que violan el niimero
lepténico, implicando consigo el cumplimiento, de dos de las tres condiciones de Sakharov.
Sin embargo, éstas condiciones se cumplen para la generacién de asimetria lepténica. Por
otra parte, la relacién de Seesaw obtenida, [6.15] implica que la escala de masa de estos nuevos
neutrinos es ~ 108GeV, provocando que estos se desacoplen muy tempranamente del plasma
primigenio, antes de entrar en equilibrio térmico con éste tltimo, lo que deja una asimetria
leptonica remanente que no se vera afecta por los procesos de del Modelo Estandar, los cuales
conservan todas estas simetrias, como se mostré en el Capitulo |8l Por lo tanto, se completa

el cumplimiento de las tres condiciones de Sakharov.

Pero, £qué tiene que ver la asimetria lepténica con la asimetria bariénica? Pues, en el Modelo
Esténdar, en el sector electrodébil (que concierne a los leptones) con grupo de gauge SU(2), X
U(1)y, existe una estructura de vacio que se denomina no trivial, debido a la caracteristica
no Abeliana del grupo de gauge SU(2), estudiada en el Capitulo |4} Dicha estructura del
vacio se refiere a la presencia de una degeneracién en los estados que representan al estado
base, o de més baja energia, de la teorfa. Esta degeneracién trae consigo la existencia de
diferentes estados de vacio topologica y fisicamente diferentes entre si, dado que no hay una
transformacion de gauge infinitesimal que los relacione, lo que crea una barrera de potencial,
con altura proporcional a la escala de masa de la teorfa (masa de los bosones ). Barrera
que parece impedir la transicion de un estado de vacio a otro. Si bien esta barrera existe,
en realidad, hay procesos, denominados instantones, que permiten conectar los diferentes
estados de vacio, mediante tunelamiento. Los instantones violan la cantidad B + L (nimero
bariénico + numero lepténico), mediante la relaciéon , lo que establece una relacion entre
asimetria lepténica y barionica. Mas precisamente, estos procesos pueden transformar la
asimetria lepténica en asimetria baridnica, justo lo que se desea. Pero, surge un problema,
pues la tasa de aparicion de estos procesos es tan baja que el efecto del tunelamiento tiene
un efecto imperceptible tanto en el universo actual como en el universo temprano, como para

servir de puente entre las dos asimetrias en cuestion.

Sin embargo, y afortunadamente, el universo temprano es un entorno en el que los efectos
o fluctuaciones térmicas tienen un papel de crucial e importante, en virtud de que éstas
pueden producir transiciones, entre estados de vacio, que superan por arriba la barrera de
potencial que los separa. Las transiciones traidas a colacién, son los llamados esfalerones

que, debido a las altas temperaturas del universo primigenio, estan en equilibrio térmico con
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el bafio térmico, de tal forma que ocurre transiciéon entre asimetria leptonica y bariénica
con mayor frecuencia de la que se esparaba. Asi pues, haciendo uso de las relaciones entre
los potenciales quimicos de los diferentes componentes del plasma primigenio, se obtiene la
relacién que permite cuantificar la produccion de asimetria bariénica a partir de la asimetria

lepténica producida en cualquier proceso que la genere (ver Ecuacién [4.90)).

Dado que en éste trabajo se centré en el Modelo de Seesaw Tipo I, cabe mencionar que se
evalué la asimetria C'P surgida del modelo y se compard con la asimetria C'P esperada
gracias a la asimetria bariénica observada y se establecio, mediante el limite de
Davidson-Ibarra mostrado en el presente trabajo, que la escala de masa de los neutrinos
dextrégiros del modelo es 2> 10® GeV. De esta forma, los decaimientos y decaimientos
inversos de los neutrinos dextrégiros ocurren fuera del equilibrio térmico, lo cual es esencial
para mantener la asimetria bariénica final. Posterior a esto, se determinaron las ecuaciones
de Boltzmann del modelo en la aproximaciéon de un sélo sabor, en donde el neutrino
dextrégiro méas ligero es el que finalmente produce la asimetria lepténica a raiz de aquellas
interacciones mas alla del Modelo Estandar. Primero, se calculé la asimetria lepténica
producida por las interacciones y procesos de estos neutrinos, resultando que, con la
asimetria C'P observada e independientemente de la taza de aparicion de éstos procesos, la
asimetria leptonica predicha es capaz de ajustarse a la asimetria observada hoy en dia. Se
observo que, pese a que los neutrinos dextrogiros mas ligeros puedan entrar posteriormente
en equilibrio térmico con el plasma, la asimetria lepténica producida en un principio puede
sobrevivir ante los procesos del Modelo Estdndar (simétricos ante CP y L) que intentan

borrarla, resultando finalmente en la asimetria deseada, como se obtuvo en la Figura 8.1

Seguidamente, se tuvieron en cuenta los procesos que involucran al quark mas pesado del
Modelo Estandar, el quark top, mediante dispersiones mediadas por el Higgs, llevando a la
conclusion de que la inclusion o no de éstos procesos no afecta en medida considerable la
asimetria lepténica final generada por el Modelo de Seesaw Tipo I como se present6 en la
Figura [8.3] Por supuesto, si que afecta la produccién inicial de la asimetria, sin embargo,
esto no afecta en nada el resultado deseado, que es la asimetria resultante luego de sufrir los

procesos del Modelo Estandar que intentan borrarla.

Para concluir, el modelo de Seesaw Tipo I es capaz de no sélo explicar la masa de los
neutrinos del Modelo Estandar, sino también explicar de forma satisfactoria la generacion
de la asimetria bariénica actual del universo, a partir de la generacion de la asimetria
leptonica, producto de los neutrinos dextrogiros introducidos en el modelo y producto de
las caracteristicas fisicas del vacio electrodébil. Sin embargo, la cota inferior para la masa

de los neutrinos dextrogiros impide que el modelo pueda someterse a la prueba
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experimental para ser descartado o no, ya que no hay forma de poder detectar la existencia
de éstos nuevos neutrinos con los aceleradores actuales y construidos en un futuro cercano
debido a la escala de energia tan grande que se necesita. Tampoco es posible detectarlos a
partir de las observaciones de los rayos césmicos, debido a que el parametro de
acoplamiento de los /V; es demasiado pequefio como para, siquiera, poder observar algun
proceso o interaccién de los mismos en la Tierra. A razén de ello, surge la necesidad de
explorar otros modelos que puedan dar respuesta a las preguntas sobre la naturaleza de los
neutrinos, que, a su vez, puedan dar respuesta a la asimetria baridnica del universo y que,
especialmente, puedan ser sometidos al analisis experimental y/u observacional con el fin

ser descartados o corroborados.
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