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Introduccion

En 1933 el astrénomo suizo Fritz Zwicky[52] , proporciond la primera evidencia astronémica sobre la existen-
cia de la materia oscura. Zwicky observo un cimulo de alrededor de 1000 galaxias (cimulo Coma), notando una
gran discrepancia en las velocidades de rotaciéon de las galaxias respecto a las esperadas para un sistema ligado
gravitacionalmente de acuerdo a la cantidad de materia visible, concluyendo que en este cimulo debia existir
una masa mayor que la observaba, por lo que llamé a este tipo de materia “materia oscura”’. No fue hasta 1970
que la idea de la materia oscura comenzé a ser tomada en serio, cuando empez6 a ser evidente una discrepancia
entre la densidad de materia observada segtn la dindmica de galaxias (Q2,,=0.35) y aquella calculada segtn
el modelo cosmologico estandar (Qparion = 0.04). Esto confirmé que la materia oscura debia ser de naturaleza
no barionica y existir en grandes cantidades. Los modelos més actuales [48] consideran que la materia oscura

compone un ~ 24 % del total de densidad de energia del universo, comparado con la densidad bariénica de ~ 4 %.

Esta materia oscura puede estar constituida por varios elementos de materia que podria ser exética o mate-
ria barionica escondida. Los candidatos a materia oscura méas conocidos son: los MACHOS (“MAssive Compact
Halo Objets”) los cuales son componentes de materia bariénica invisible que podria formar una gran parte de la
materia oscura, los Axiones que son particulas teéricas que de existir podrian ayudar a resolver problemas de
conservacion de simetria CP en la cromodindmica cuantica, pero en teoria estos Axiones solo pueden constituir
una pequena parte de la materia oscura fria, otro candidato serian los neutrinos que también por su pequena
masa solo constituirian una fraccién de la materia oscura y finalmente estan los WIMPS (“Weak Interactive
Massive Particles”) las cuales son los candidatos favoritos para la materia oscura, pues almenos tienen la densi-

dad que puede explicar la nucleogenesis a orden de magnitud.

Las primeras busquedas de materia oscura, se han realizado suponiendo en la mayoria de los casos que la
materia oscura esta constituida de WIMP, estas primeras busquedas en general se han hecho con detectores
semiconductores ultrapuros en laboratorios subterraneos con escudos puros de plomo o cobre. Combinando una
buena resolucién en la mediciéon de la energia y una buen pureza de material sensible, se han logrado obtener
los mejores limites experimentales para la busqueda de WIMP (DAMA-LIBRA, COGENT, CDMSII, EDEL-
WEISS, entre otros). La sensibilidad en general para detectar interacciones de WIMP dependeré principalmente
en reducir los eventos de ruido de fondo y en reducir al maximo posible el umbral de deteccion para la energia

de los retrocesos nucleares de la WIMP-nucleo.

Este trabajo se realiza en el contexto del experimento DAMIC (“Dark Matter In CCDs”), el cual realiza tam-
bién una busqueda directa de materia oscura en forma de particulas masivas débilmente interactuantes (WIMP)
con masas del orden de 10 GeV /c?, empleando tecnologias de detectores CCD (desarrollados por el laboratorio
Berkeley). La colaboracion DAMIC, en la que participan investigadores del instituto del ICN UNAM, actual-
mente esta involucrada en la instalacion, calibracion y optimizacion de un detector de 100 g (DAMIC100) en el
laboratorio SNOLAB en Canada. El uso de CCD en este contexto fue desarrollado inicialmente por investigado-
res del laboratorio Fermilab de EE.UU. Su potencial para realizar biisquedas de materia oscura fue demostrado
en un experimento relativamente modesto que impuso el limite mas restrictivo en su momento para WIMP con

masas menores a 5 GeV/c?. Un de las principales ventajas de utilizar CCD y que lo hacen competitivo para la
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busqueda directa de WIMP son; el muy bajo nivel de ruido de la CCD (menor a 2e por pixel), el bajo umbral
de deteccion de energias de retrocesos nucleares (~40eVee) lo que aumenta la sefial y lo hace sensible a bajas
masas de WIMP, el experimento es compacto y no es muy costoso en comparacion con los otros experimentos

de deteccion directa de materia oscura.

El objetivo de este trabajo es, hacer una estimacion de la sensibilidad de un experimento tipo DAMIC con
400 g de masa sensible el cual esta siendo disenado por investigadores de la UNAM, para ser operado en un
futuro en una mina en territorio nacional. Este trabajo esta centrado en estudiar los principales eventos de
ruido de fondo asi como la senal esperada en experimentos tipo DAMIC en particular, aunque es un proceso

que puede generalizarse para cualquier otro experimento.

Para este trabajo se plantea como objetivo calcular por medio de un estadistico chi-cuadrado las curvas de
sensibilidad que dependan de los parametros fisicos de la WIMP y de parametros experimentales como son la
masa del detector, el umbral de energia de deteccién etc. Finalmente con la ayuda del modelo teodrico se puede
analizar el ruido cosmogénico y con ello se puede hacer un estudio de sensibilidad considerando también errores
sistematicos gracias a este modelo. Asi que la propuesta de esta tesis consiste en calcular de la mejor forma
posible las sensibilidades del experimento con una simulacién realizada por modelos propuestos por el equipo

de trabajo de esta tesis.

La estructura de esta tesis es la siguiente: En el capitulo 1 se da una introduccién general sobre las distintas
evidencias indirectas sobre la existencia de la materia oscura. El capitulo 2 se centra en describir de forma breve
y cualitativa varias técnicas experimentales que se han propuesto para encontrar la materia oscura de forma
directa por medio de la interaccion de la WIMP con un nucleo blanco, asi como dar a conocer cuales son los
resultados més actuales sobre la existencia de materia oscura. En especial se explicard el método de deteccion de
WIMP usando dispositivos CCD ya que esta es la técnica experimental usada por DAMIC. El capitulo 3 tiene
como fin describir el modelo de espalacion nuclear entre un Muén y un niicleo, para poder obtener los neutrones
que puedan ocasionar algtn evento de ruido en el detector. Para este modelo y siguiendo a varios autores, se usa
la aproximacion de Weizsédcker-Williams, el modelo de los potenciales dpticos y modelos de difusiéon para estimar
todas las posibles interacciones que pueden tener los neutrones en el detector. En el capitulo 4 se describe a
detalle el experimento DAMIC en general. Se describe la forma bésica de operacion de este experimento, asi como
el procedimiento de toma de datos y los detalles de ajuste que necesita el experimento para su funcionamiento.
En el capitulo 5 se plantea la teorfa necesaria para hacer un analisis estadistico del experimento en cuestion, se
explica con detalle los distintos estadisticos que pueden emplearse para estimar la sensibilidad del experimento.
También se describe el procedimiento de obtencion de regiones de sensibilidad considerando errores sistematicos.
En el capitulo 6 se muestran los diversos resultados obtenidos. Y en el capitulo 7 se muestran las conclusiones

del trabajo.



Capitulo 1

Evidencias de la existencia de materia

oSCura

La cosmologia estdndar y observaciones astrofisicas experimentales que se discutirdn brevemente en este
capitulo, exhortan a pensar en la existencia de un tipo de materia en forma de particula que sea débilmente
interactuante con la materia baridnica, estable, que no interaccione electromagnéticamente y no sea relativista
(particula masiva), hasta ahora el modelo estandar no sugiere ninguna particula estable con estas caracteristicas.
Este misterio sin resolver se denomina generalmente como el problema de la materia oscura. Histéricamente, el
problema de la materia oscura es anterior a la aparicion de la cosmologia estdndar, que se remonta a la década

de 1930 y principios de las observaciones de Fritz Zwicky del ciimulo de galaxias Coma [52].

En este capitulo se presentan algunos tipos de pruebas de observacién indirectas que tradicionalmente se han
asociado con el problema de la materia oscura. Si bien estas formas de detecciéon pueden ser utiles para calculos
aproximados de la densidad de materia oscura, sin embargo no proporcionan ninguna evidencia directa que pueda
determinar las propiedades fundamentales de esta materia. También aportan pruebas bastante convincentes de

que la materia oscura llena nuestra galaxia y vecindad solar, donde podria ser detectable por sensores terrestres.

1.1. Modelo cosmolégico estandar

La cosmologia moderna surge al aplicar las ideas de la relatividad general al universo como un todo y en
donde cualquier universo homogéneo e isotropico resulta de un hecho natural la expansiéon del universo. Sin
embargo a pesar de poder estudiar cualquier distribuciéon de materia en el universo con la relatividad general,
este modelo enfrenta problemas con las condiciones iniciales como la inflacion, la distribuciéon de materia en el
universo y la aceleracion actual del universo. El modelo mas aceptado hasta ahora es el modelo ACDM “Cold
Dark Matter with cosmological constant” que asume la existencia de la materia oscura y de una constante
cosmologica distinta de cero para explicar las observaciones astronémicas que indican una aceleraciéon de un

universo en expansion, los parametros de este modelo se muestran en el cuadro 1.1
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’ \ Plank+WP+highLL \ Plank+WP+highL+BAO \ WMAP9+eCMB+BAO ‘

Qph? 0.02207 + 0.00027 0.02214 + 0.00024 0.02211 + 0.00034
Q.n? 0.1198 + 0.0026 0.1187 + 0.0017 0.1162 £ 0.0020
1000y1c 1.0413 =+ 0.0006 1.0415 + 0.0006 -
N 0.958 = 0.007 0.961 £ 0.005 0.958 & 0.008
T 0.091-+0.013 —0.014 0.092 + 0.013 0.079--0.011 —0.012
In(100AZ) 3.090 + 0.025 3.091 + 0.025 3.212 + 0.029
h 0.673 £ 0.012 0.678 £ 0.008 0.688 & 0.008
s 0.828 + 0.012 0.826 + 0.012 0.822--0.013 —0.014
O, 0.315+0.016 —0.017 0.308 £ 0.010 0.293 £ 0.010
Qn 0.685--0.017 —0.016 0.692 = 0.010 0.707 £ 0.010

Figura 1.1: Parametros del modelo cosmolégico ACDM, Q1,h2 es la densidad bariénica, Qch?materia oscura fria, 1006yc es
“sound horizon at last escatering”’ns es el indice espectral estelar,7 camino 6ptico hasta la reionizacion, 1n(1010A§%) amplitud de
fluctuacion escalar, h es la constante de Hubble, 0g Amplitud de fluctuaciéon de galaxias, 2, es la densidad de materia total del

universo y Q4 es la densidad de energia oscura del universo[74].

El problema de la materia oscura [67] se refiere originalmente a la falta de materia luminosa para explicar
ciertas observaciones astronémicas en el marco de la gravedad convencional. Esta discrepancia entre la teoria
y la observacién puede explicarse por un componente de materia desconocida en el universo. Otra solucién al
problema de la materia oscura puede ser el descubrimiento de una nueva teoria de la gravedad, la cual consista
en modificar adecuadamente la inercia de la materia que interactua gravitacionalmente para grandes distancias.
Para entender como surge este problema emplearemos el aparato matematico y teérico de la relatividad general
[66].

El desarrollo teérico de estos temas se puede encontrar en varios libros de texto y articulos estdndar sobre
cosmologia [63, 64, 65]. La métrica de Robertson-Walker, que es el resultado de suponer que el universo es

homogéneo e is6tropo a grandes escalas, viene dada por

dr?
1 — kr2

ds® = dt* — R*(t) + r2d6* + r?sin?(0)d¢? | (1.1)

donde k es un factor de curvatura que va de -1 a 1, el cual es ajustado por R(t), donde r es adimencional y R
es el que lleva las dimensiones, 6 ¢ son el angulo sélido del espacio y t es el tiempo. Por otro lado las ecuaciones

de campo de Einstein para determinar el tensor de curvatura son

1
R, — §9WR =87GTy + Agpw, (1.2)

aqui R, es el tensor de curvatura de Ricci, R es el escalar de curvatura de Ricci, A es la constante
cosmologica, 1}, es el tensor de energia momento y g, es la curvatura de Minskowski. El modelo cosmolégico
ACDM considera al universo como un fluido perfecto isotrépico y homogéneo, por lo que el tensor de energia

momento se puede escribir de la siguiente forma

Tuu = —PYuv + (p + p)uuum (13)

donde pyp son la presion y la densidad del fluido respectivamente y u, es la cuadrivelocidad del fluido
(u, = (1,0,0,0), por considerar el universo isotropico y homogéneo) .De aqui se pude deducir la ecuacién de

Friedman para este universo usando las ecuaciones de Einstein 1.21.3 junto con la métrica 1.1

. 2
R k G A
(R) trT Tty (14)

(g) *?(HPH%, (1.5)
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donde A es la constante cosmologica (Seusaron unidades de c=1). La densidad y la presion de la materia que
llena el universo se dan por p y p, respectivamente. La constante de Newton esté representada por G, mientras
que k es el indice de curvatura dado anteriormente. Los términos relacionados con la constante cosmolégica
A puede ser absorbidos en la ecuacion 1.4, si se la considera el espacio como un fluido que tiene densidad de
energia pp = A/srG y una presion p = —pp. Para la materia y la radiacion la presion p esta dada por 0y p/3,
respectivamente. Considerando el pardmetro de Hubble H = R/ R, y la suposicién de un universo plano k =0 ,

se puede definir

pe = p+ pa = 3H?/87G,

el valor de p. = 1.05 x 107°h?GeV /cm? se refiere a la densidad critica del universo, usando esta definicién se

reescribe 1.5

1_|_ k _% +L i l+i _£+P7A
m2Rrz ~ 3z’ 3H2  p.|lp 87G|  p. p.’

definiendo ,,, = pﬂ v Qp = pﬁ Q = Q,, + Q4, la ecuacion anterior se puede reescribir
c c

k
t R

Hay que recordar que las €2 son funciones de R. También tomando en cuenta que una {2 sea mayor o menor,

1 —Q=0Q,, + 0.

o igual a la unidad corresponde a un universo positivamente curvado, negativamente curvada, o un universo

plano, respectivamente. La constante de Hubble H experimentalmente medida tiene un valor 7147 km/seg/Mpc.

Se sabe que la luz de las galaxias distantes sufren un corrimiento al rojo visto desde cualquier punto del
espacio. Este comportamiento observado esta bien establecido, y es la motivacién detréas de la teoria de que el
universo esta en expansion: el desplazamiento al rojo se interpreta como una consecuencia de que las galaxias
se alejan. Independiente de la teoria, la magnitud del cambio a energias de la luz més bajas, que se llama un
corrimiento al rojo, es una medida de la distancia a una galaxia que puede ser calibrado mediante la compa-
racion de las medidas de distancias de supernovas tipo 1A (“Faros cosmicos”). La forma estandar de expresar
el corrimiento al rojo de una galaxia en astronomia es a través de la variable z, que se define por la ecuaciéon
Vobs = Vfuente/ (1 + 2). La distancia se relaciona a continuacion con el corrimiento al rojo por d = cz/H, donde

c es la velocidad de la luz. Gracias a las observaciones de las supernovas tipo 1A se puede determinar z.

Estos experimentos, junto con otras observaciones recientes proporcionaron pruebas precisas a favor de un

particular modelo cosmolégico. Este modelo es descrito por

La razon teorica de porque Q2 = 1, se debe a que solo para este valor (o valores muy cercanos a la unidad) las
ecuaciones 1.5son estables, es decir, si el valor de €2 fuera distinto de la unidad este variaria muy rapidamente

en el tiempo, contradiciendo las observaciones de actuales de que el universo es plano.

Si la materia oscura esta compuesta de un tipo genérico de particulas que se crearon en el Big Bang, el nimero
de estas que se crearon estan sujetas a condiciones genéricas que se aplican a todas las particulas creadas en el
“Big Bang”.El argumento a favor de una abundancia de vestigios de tales particulas es también genérica y se
llama el argumento "Freeze-Out” [67]. En los inicios del universo, la temperatura es suficientemente alta para
mantener a las WIMP equilibrio cinético-quimico a través de diversos canales de creacion y aniquilaciéon. A
medida que el universo se expande y se enfria, la densidad de equilibrio de caida es dominado por una supresién
de Boltzmann de la densidad del namero de WIMP (e~™x/FT my es la masa de la WIMP). Sin embargo,

como el universo se expande cada vez maés, la densidad numérica de WIMP empieza ser demasiada baja para
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aniquilarse entre si y mantener un equilibrio térmico. Esto ocurre cuando el promedio del camino libre medio de
aniquilacion de WIMP crece debido a la expansiéon de Hubble del universo, y crece més rapido que la velocidad
cinética promedio de las WIMP en ese momento. Por lo tanto, la abundancia de WIMP esta determinada por
su masa y seccion transversal de aniquilaciéon, que dependen del factor de Boltzmann y el camino libre medio.
Asf una densidad de WIMP cerca de la densidad critica €2, = 1 naturalmente implica una tasa de interaccién

débil como particula.

1.2. Curvas de rotaciéon de las galaxias.

La evidencia de materia oscura galactica (especificamente Via Lactea ) es critico para poder detectar esta
por medio de detectados de detectores terrestres. Esta evidencia permite determinar parametros importantes
sobre la materia oscura como lo son;la densidad en la galaxia, la evidencia de no interaccién electromagnética

y poder saber que la masa de esta particula debe ser mayor a 100 MeV [49]

En nuestra galaxia las estrellas y cuerpos luminosos se sittian a unos ~10kpc del centro, por lo cual se
deberia esperar que la velocidad de rotacién de los cuerpos en la galaxia obedeciera las leyes de gravitacion

newtonianas;

o(r) =14/ —, (1.6)

donde G = 6.67259 x 107N - m? /kg? es la constante de gravitacion universal, M la masa del disco galactico y

(r) la distancia desde el centro galactico.

150 -

| [ R R [ R R R 1
OO 10 20 30

Radius (kpe)

Figura 1.2: Curvas de rotacion para la galaxia (NGC 6503). Se muestran los datos experimentales y las predicciones tedricas
segln la mecéanica newtoniana, debidas al disco estelar,el gas en la galaxia y un modelo de halo de materia oscura.[50].

Esta ecuacion (1.6) es de capital importancia para el analisis astrofisico de las curvas de rotacion de galaxias,
ya que segun la teoria newtoniana deberia obedecerse esta ultima ecuacion. Pero si solo se considera la masa
visible de la galaxia (gas y masa estelar), se observa una gran discrepancia con las leyes de Newton (Figura 1.2
). Las mediciones astronémicas por efecto Doppler observaron que la velocidad en las afueras de las galaxias se
mantiene practicamente constante, en contraste con el comportamiento que se esperaba v(r) o 1/r considerando
solo la masa visible, estos hechos se han comprobado con méas de 1000 galaxias espirales incluyendo la nuestra.

Asi probablemente lo que ocurre es que en realidad la masa de la galaxia (a pesar de que no es visible), sigue
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aumentando con la distancia al centro galactico (de forma aproximadamente lineal) hasta radios mucho ma-

yores que el radio visible de las galaxias. Esto daria lugar, al comportamiento observado de las curvas de rotacién.

Estas curvas en conclusion indican que la velocidad de rotacion no varia segin (1.6) , mas bien esta velocidad
permanece constante con la distancia, esto lleva a asumir que que la masa de la galaxia varia como M (r) 7y
tomando en cuenta que la densidad de materia no bariénica depende del radio entonces se tiene una expresion
explicita para calcular la masa de “materia oscura” ; M (r)=4x [ p(r)r?dr , como la masa M(r) debe depender
linealmente con el radio entonces la densidad de materia oscura p(r), bebe depender de forma directamente
proporcional a cuadrado inverso del radio. En base a esto se han propuesto varios modelos que cumplan esta
descripcion para ajustar los datos experimentales y de aqui obtener la posible densidad de “materia oscura” en

las galaxias espirales. Una de las formas propuestas mas usada [50] para p(r) es:

p(r) = po <T2) : (1.7)

r2+r2
donde 7. es un parametro de ajuste para cada curva de rotacion experimental y pg es la densidad de materia

no barionica. Introduciendo esta distribucion de densidad en la integral para M (r) se tiene una expresion para

la velocidad:

v? = 4nGpo(r?) [1 - %arctan (rﬂ (1.8)

Te
En el limite cuando r— oo la velocidad de rotacién tiende a una constante igual a v? = 4nGpg(r?) tal
como lo indican los datos experimentales, asi de esta forma es posible obtener el valor de la densidad pg de la
hipotética “materia oscura” presente en nuestra galaxia (la via lactea) con pg = 0.39 & 0.03 GeV /cm? . Este es

una de los resultados indirectos mas conocidos que apuntan hacia la evidencia de materia oscura.

1.3. Cuamulos de galaxias

Los cumulos galacticos son agrupaciones de galaxias y gas caliente intracimulo que se mantienen unidos
debido a su mutua atraccion gravitacional. Se estudian los cimulos de galaxias por medio de la masa dinamica
que poseen para estar constituidos, es decir, la masa del cimulo debe ser suficiente para explicar los movimien-
tos de las galaxias del cimulo segin la teoria newtoniana de gravitacion. Como la masa (galaxias y gas) de los
ctimulos galacticos no puede ser directamente observable, se emplean varias técnicas para determinar de forma
aproximada la masa del ctimulo [58]; el teorema del virial que hace uso de las velocidades de dispersion de las
galaxias del cimulo y la emisiéon de rayos X para detectar la luminosidad del gas intracumulo y por efectos de

lentes gravitacionales que estudian distorsiones luminosas del ctimulo.

El teorema del virial [49] estudia un sistema de N cuerpos de particulas situadas en posiciones ry, sobre las

que acttian fuerzas Fj, (incluyendo internas y externas), se puede deducir de la teoria clasica que se cumple

A
(T) = ~3 <ZFk'rk>7
K

donde (T) y <Z£[ Fyi - rk> representan la energia cinética promedio y la energia potencial promedio respecti-
vamente. En el caso newtoniano Fx = —VUy, Uy, = —aGM/r., donde « es un factor numérico que depende del
perfil de densidad del cimulo, M es la masa total del cimulo y G la constante de gravitacién universal. De esta

forma podemos reescribir la ecuacion como

N
(T) = —% <ZFk - rk> = —% (VU - i) = —% <6a(ik7“k> = —% U), (1.9)
o



CAPITULO 1. EVIDENCIAS DE LA EXISTENCIA DE MATERIA OSCURA 7

De la ecuacion 1.9 se puede deducir la masa de un ciimulo midiendo la dispersiéon de velocidades a lo largo de
una linea de observacion, asumiendo que esta dispersion es isotrépica, el radio r. se puede medir a partir de la
esfera que contiene la mitad de la luminosidad total del camulo. Esta es la masa dindmica inferida a partir de
los movimientos de las galaxias del ctimulo y contiene todos los elementos que producen gravedad.Las medicio-
nes experimentales han demostrado por este método que la materia necesaria para explicar las velocidades de

dispersion observadas debe ser mayor a la materia visible.

Otro método que sirve para determinar la masa dinamica de un ciimulo consiste en medir la temperatura y

densidad del gas caliente intracamulo.

Figura 1.3: El camulo de Coma en rayos X fotografiado por telescopio ROSAT.[70]

La figura 1.3 en rayos X revela gas muy caliente (~ 10°K) de baja densidad que llena el espacio intractimulo.
El espectro electromagnético revela que se trata de un gas altamente ionizado, ademés el gas debe encontrarse
en equilibrio hidrostético y gravitatorio para mantenerse unido al cimulo. Como se requieren de altas tempe-
raturas (~ 108K ) para que la presién del gas pueda contrarrestar la fuerza gravitacional del cimulo, en estas
condiciones de temperatura el plasma emite radiacion bremsstrahlung en la banda de rayos X, asi la tempera-
tura del gas se obtiene directamente del espectro de rayos X y el perfil de densidad se obtiene del perfil de brillo
en rayos X. Con ello es posible determinar directamente la masa del gas intractimulo que por lo general es del

orden de seis veces mas grande que la masa interestelar.

De estas dos mediciones independientes se concluye que en general la masa interestelar de un cimulo es del
orden del 2%, la masa de gas caliente intractimulo es del orden del 10% y el porcentaje restante de masa del
camulo es oscura (no esta en forma de los elementos que emiten luz como las estrellas y el gas caliente). Los
cumulos galacticos son considerados para estudiar la densidad de materia del universo, por lo que las mediciones
de materia en estos cimulos proporcionan una evidencia indirecta importante de la existencia de la materia

oscura.

1.4. Fondo de radiaciéon de microondas (CMB)

Las mediciones de la estructura de la radiacién a gran escala del universo ofrecen la evidencia més convincen-
te de que la materia oscura es no bariénica y es una de las mediciones més precisas. Como se sabe la radiacion

de fondo cosmico es la radiacion remanente del inicio del universo en el big bang, si se supone que esta radiaciéon
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es electromagnética y sigue la ley de cuerpo negro, entonces es posible asociar a esta radiacién observada una
temperatura de 2.725 K. De esta radiacion se han observado fluctuaciones pequenas de temperatura en el mapa
celeste, estas fluctuaciones son del orden de ~ 107°K las cuales segtin el modelo cosmolégico estandar explican
la formacion y agrupacion de las estructuras macroscopicas de materia (galaxias,cimulos etc) que se ven en el
universo en la actualidad. Esto es asi porque la relaciéon de las anisotropias del espectro de microondas esta
ligada a la formacién de estructuras en el universo y como la mayor cantidad de materia en el universo es oscura
(asumiendo la hipdtesis de la existencia de materia oscura) esto implica que existe una relacion directa con las

anisotropias y la materia oscura.

Para explicar con més detalle esta relacion entre las anisotropias y el problema de la materia oscura, es ne-

cesario explicar la interaccion de la materia bariénica con la materia oscura en los primeros instantes del big bang.

En la época de desacoplamiento de los fotones y la materia bariénica en el inicio del universo, se pue-
de explicar la evolucion de las galaxias y ctimulos de galaxias a partir de las perturbaciones iniciales, estas
perturbaciones iniciales de materia, principalmente materia oscura, crecieron de forma gradual desde el desaco-
plamiento de fotones y bariones. Asi que antes del desacoplamiento entre bariones y fotones la materia bariénica
no interactuaba mucho con la materia oscura debido al acoplamiento electromagnético con los fotones en los
primeros instantes del universo. Una vez que la materia bariénica se torno en forma de a4tomo neutros, esté
pudo empezar a acumularse en potenciales gravitacionales de materia oscura. Este proceso sucedié después del
desacoplamiento de la materia barionica y los fotones del universo, como la materia bariénica esta compuesta
de particulas cargadas estos atomos colisionaron entre si, excitando sus niveles de energia més préximos y como
la densidad del universo era lo suficientemente baja estos atomos excitados podian decaer emitiendo fotones, de
esta manera se estaba extrayendo energia del gas de materia bariénica y facilitando de esta forma que la materia
baribnica se acumule en los pozos de potencial gravitatorio producidos por la materia oscura. La materia oscura
al no interaccionar con la fuerza electromagnética no emite radiaciéon y por ende no evoluciona de la manera en
que evolucioné la materia bariénica después del acoplamiento bariénico-fotén.

Las anisotropias en la temperatura estan expresadas por medio de una expansién de armonicos esféricos!

T(9, (b) = Z almyvlm(ea ¢)a
ilm

donde Yj,,,son los armonicos esféricos, donde los coeficientes a;,, son los coeficientes multipolares. El espectro

de potencia de los momentos [ esta dado por un promedio de los momentos m de la forma

l
1 2
Cr=s—— Y lam
Tt [@1m|

m=—1

El espectro medido esta generalmente dibujado en funcién a los momentos [ en forma del cuadrado de la

temperatura de anisotropia AT

(AT))? = 1(1+1)Cy /27,

De la figura 1.5 se puede observar esta dependencia de forma explicita. La interpretaciéon del momento
monopolar [ = 0 esta dada por la temperatura uniformemente distribuida del universo 7' = 2.7255 + 0.0096 K.
El termino dipolar [ = 1 esta interpretado por el corrimiento Doppler de la longitud de onda de la radiacién

de fondo dada por el movimiento del sistema solar relativo al campo de radiacién de cuerpo negro del fondo de

1Como la medicién de la temperatura esta relacionada con la longitud de onda de los fotones de la radiacién de fondo, entonces
los fotones obedecen la ecuacion de onda V2E = 9y E,si se toma el caso estacionario V2E = 0 entonces la distribucién de radiacién
puede ser expresada en armoénicos esféricos para cualesquiera condiciones de frontera, ya que los armonicos esféricos son la solucién
de la parte radial del operador V2, asi al expresar el espectro de radiacion de fondo en arménicos esféricos se esta usando una base
natural y de facil manejo para su interpretacion y analisis.
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microondas. Este corrimiento se puede calcular con la formula relativista para calcular la frecuencia del efecto

Doppler de un cuerpo en movimiento en relacién a una fuente luminosa

(1 _ 62)1/2

() = Tol — Beos(0)1/2°

donde 8 = v/e, v es la velocidad del sistema solar con respecto al campo de radiacion de cuerpo negro y c es la
velocidad de la luz. Con esta ultima formula se puede calcular la contribuciéon dipolar. La relaciéon principal de
este espectro con la materia oscura se explica con los picos que se forman en la regién 100 < [ < 1000. Es decir,
los picos actsticos en el espectro de potencia CMB también son visibles como fluctuaciones en la densidad de la
materia barionica. Antes que el universo fuera neutro el plasma electron-proton estaba fuertemente ligado a los
fotones formando un fluido-barioénico-fotonico, la gran densidad de fotones produce una onda de choque barion-
foton esférica que deja atras la materia oscura (ya que la materia oscura no interacciona con los fotones), esta al
evolucionar produce fluctuaciones en el fluido bariéon-fotén lo que prudujo oscilaciones dentro de este fluido, las
cuales producieron cambios en la temperatura en el fluido. Después cuando se desacoplan la materia barionica
y los fotones de radiacion de fondo, los fotones (CMB) siguen avanzando pero la materia bariénica alcanza un
radio maximo debido a la atracciéon gravitatoria de la materia oscura y después de millones de anos esta materia
oscura interacciona con la materia bariénica formando estructuras (galaxias y camulos). Asi cuando los fotones
de radiacion de fondo se desacoplan de la materia barionica estos llevan como resultado de esta interaccion las
ondas en modo estacionario producidas en el fluido barion-fotén justo antes de que se desacoplaran. Es por
ello que los picos en la region de 100 < I < 1000 estan separados cada uno aproximadamente por unidades
de 300! lo cual corresponde a armoénicos de Fourier de la fluctuacién inicial del fluido barién-foton producidas
por la materia oscura, por ello se llaman picos actsticos. En resumen estos picos actisticos solo pueden haberse
formado si hubiese existido una materia oscura no bariénica que no interactue electromagnéticamente (en la
figura 1.4 se muestran diversos ajustes de los parametros cosmolégicos a los datos experimentales del espectro

de radiacién de microondas).
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Figura 1.4: Dependencia del espectro de fondo de microondas con los parametros del modelo cosmolégico ACDM|73].
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Figura 1.5: Curva que muestra la anisotropia del espectro de fondo de microondas en funcion del momento multipolar.

1.5. Lentes gravitacionales débiles

Los camulos de galaxias exhiben el fenomeno de lente gravitacional [51] [49], porque el campo gravitatorio
del cimulo curva el espacio a su alrededor, asi los rayos de luz emitidos de objetos detras de estos cimulos
viajan de forma curva en lugar de seguir caminos rectos , para ser vistos en los telescopios. Si la lente gravita-
cional es débil es posible ver la luz de una misma galaxia enfocada como si fuese un lente perfecto. Los lentes
gravitacionales ocurren a todas escalas de masas, en particular un camulo de galaxias puede servir de lente para
galaxias ubicadas detras del ctimulo. Debido a que la masa del ctimulo es tan grande (~ 10**M,,) el angulo de

desviacion es de varios segundos de arco y se puede resolver.

Estimando este angulo en mecanica clasica es posible obtener una relacion ttil entre este angulo de deflexion
de la luz y la masa del ctimulo galactico (o = (24)"/2), donde d es la distancia focal, ¢ la constante de velocidad
de la luz, G la constante de gravitacion y M la masa del ciimulo. Asi la masa del ciimulo se puede calcular a partir
del grado de distorsion de las imagenes de las galaxias de fondo. Para esto se requiere modelar la distribucion
de la masa del ctimulo, ver figura 1.6. Las masas determinadas por este método estdn en buen acuerdo con las

masas determinadas por el método del teorema del Virial.

Figura 1.6: Tmagen que muestra como se distorsiona la luz de una galaxia por el efecto de la presencia de materia oscura dentro

del trayecto de la luz.
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1.6. Cumulo de la Bala

El ctimulo Bala o 1E 0657-56 (“Bullet cluster”) [4], observable en la constelacion Carina, es el resultado de
la colisién de dos camulos de galaxias que ocurrieron alli hace 150 millones anos. El estudio de esta colision se

inici6 en el 2006 y es considerada como una de las mejores evidencias a favor de la existencia de la materia oscura.

Durante la colision de este camulo , la materia visible (estrellas, gas y polvo) fue perturbada por las fuerzas
gravitacionales. La masa interestelar que esta constituida por objetos pesados como estrellas no colisionan, debi-
do a que el espacio entre las estrellas es muy grande. Las estrellas por lo tanto, no se ven afectados por la colision,
solo se pueden acelerar ligeramente o frenar gravitacionalmente. En cambio durante la colision, los gases frios
y calientes, que constituyen la mayor parte de la masa bariénica de las galaxias, van a poder interactuar entre
si, porque van a mezclarse méas facilmente debido a su libertad atémica y su muy débil enlace gravitacional, lo

que produciré que estas componentes de gas sean rapidamente frenadas.

Se analiza la masa visible de este cimulo en sus dos componentes, la masa interestelar (estrellas) que se
analiza en el espectro 6ptico visible de la luz y el gas intracimulo se analiza en el espectro de rayos X. De la
figura 1.8 se observan las galaxias de los dos cimulos que colisionaron, de esta colision se ha originado una ola
de choque visible en la punta de la pequena mancha roja. Esta onda de choque se ha comprimido fuertemente
y por lo tanto ha calentado el gas hasta los 100 millones de grados. El cimulo Bala es uno de los camulos més
calientes conocidos. En algunos lugares, el telescopio Chandra X-Ray Observatory ha medido una velocidad de
de desplazamiento del gas a 4500 km /s. Los dos grupos estan separados en 3.4 anos luz y la masa total calculada

en funcion de su velocidad y su distancia, representa més que la masa de la materia ordinaria visible .

En ausencia de materia oscura el potencial gravitatorio del ciimulo deberia trazar un contorno de masa que
en este caso deberia estar situado espacialmente en la componente de rayos X (gas intracimulo) y por otro lado si
la materia oscura existiese los contornos de materia deberian coincidir espacialmente con las galaxias y estrellas
del ctiimulo. Por lo tanto, mediante la obtencién de un mapa de la potencial gravitatorio, se puede discriminar
entre estas dos posibilidades. El mapa del potencial gravitacional[71] se obtiene utilizando lentes gravitacionales
débiles , que miden las distorsiones de las imagenes de galaxias de fondo causados por la desviacién gravitacional
de la luz por la masa del camulo. Para entender como se hace este estudio se define una cantidad usada en

astronomia para estudiar lentes gravitacionales débiles llamada convergencia x(6) (para mas detalles ver [72, 71]

)

k(0) = &de, or = 7621)5 )
Yer 471G Dgs Dy

en donde ¥ es la densidad de proyeccion de masa, Dg, Dgs, Ds son las distancias del observador al lente, del los
lentes a la fuente y la distancia del observador a la fuente respectivamente (ver imagen 1.7), ¢ es la constante de
velocidad de la luz y G la constante de gravitacion universal. Este parametro mide cuanto diverge en tamano
la imagen observada de la imagen real. El objetivo de este estudio es elaborar un mapa de convergencia k, por
medio de la medicién de la elipticidad observada que suele ser comparable o menor que la intrinseca a la galaxia,
y por lo tanto la distorsion es s6lo medible estadisticamente con grandes nimeros de galaxias de fondo. Para
hacer esta medicion, se detectan galaxias tenues en las imagenes opticas profundas y se calcula su elipticidad a
partir de la distribucion de brillo de la superficie de esta. Finalmente con suficiente estadistica se puede obtener
un mapa en dos dimensiones que da informacién acerca de la distribuciéon de masa total en el camulo como se

muestra en la figura 1.8.
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Figura 1.7: (izquierda) Imagen que muestra esqueméaticamente los parametros de interés en el estudio de lentes gravitacionales

débiles, (derecha) se muestra el efecto de la convergencia &.

Ademas se han hecho un estudio acerca de la seccién eficaz y la masa que deberia tener la materia oscura ,

Lem?), a un nivel solo de orden de magnitud. Cualquier modelo

) . . . _
se estima que se cumple la relacion (J\TX < lgr

que considere una fuerza gravitacional no estandar que se escale con la masa bariénica no puede reproducir estas
observaciones|71], dando asi una fuerte evidencia contra las teorias de gravedad modificada que no consideran

necesaria la hipétesis de materia oscura.
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Figura 1.8: (Izquierda)Imagen del observatorio Chandra de rayos X, que ilustra la dindmica de dos cimulos de galaxias, en azul se
aprecia que la materia oscura que no es afectada por colisiones mientras que la materia bariénica (violeta) sufre alteraciones, Imagen
a color del observatorio Magellian, en donde la raya blanca indica una escala de 200kpc,(abajo-derecha) imagen del observatorio
Chandra del cimulo. Se muestra en los contornos verdes en ambos paneles la reconstrucciones de convergencia de lentes débiles k,
con los niveles de contorno exterior en kp 0.16 y aumentando en incrementos de 0.07. Los contornos blancos muestran los errores

en las posiciones de los picos k y corresponden a 68,3 %, 95,5% y 99,7 % los niveles de confianza.
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1.7. Abundancia de elementos ligeros

Al inicio del universo “Big Bang” [68][69], en donde muy al principio la temperatura y la densidad del uni-
verso eran suficientemente altas como para producir reacciones nucleares, las cuales eran capaces de producir
elementos ligeros (He-3,He-4 y remanentes de deuterio) se sabe que nu hubo suficiente tiempo en esos instantes
para que los elementos pesados se pudieran constituir y estos se formaron posteriormente en las primeras estre-

llas y en las supernovas.

Armados con este modelo estandar (se sabe que la expansion en ese momento estaba dominada por la ra-
diacién) y por procesos nucleares, los cosmologos pueden hacer predicciones muy precisas sobre la abundancia
relativa de los elementos ligeros en la etapa de nucleosintesis. Las abundancias de los elementos ligeros se pueden
medir siguiendo el método que consiste en observar la intensidad relativa de las caracteristicas espectrales de
las estrellas y las galaxias. Una vez que se mide la abundancia de elementos , se llega al problema de saber
que cantidad del elemento se produjo durante el inicio del universo y cuanto se generé més después durante la
nucleosintesis estelar. Una forma de resolver este problema es observando el deuterio de las estrellas, ya que de
los elementos producidos durante el “Big Bang”, el deuterio tiene la energia de amarre por nucleén més baja de
todos los elementos. Como resultado, el deuterio que se produce en las estrellas se consume muy rapidamente
en otras reacciones y cualquier deuterio que observamos en el universo es muy probable que sea primordial.
Otra alternativa seria observar las estrellas méas distantes, sabiendo que entre mas lejos este una estrella méas
antigua es, por lo que estudiar estos objetos permite tener observaciones més precisas sobre los elementos que

se generaron en el inicio del universo.
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Figura 1.9: Figura que muestra la densidad de materia ordinaria comparada con la energia de radiacién y la
abundancia relativa de los principales elementos ligeros.

Con todo esto se muestra en la figura 1.9 como la abundancia del deuterio y de los demas elementos ligeros,
helio y litio, cambiaria si la cantidad de materia ordinaria en el universo fuese diferente. La linea roja muestra
el valor de la densidad de la materia ordinaria que se cree correcta, y los circulos rojos muestran la abundancia
esperada de los diferentes elementos que debemos observar. Valores experimentales estdn en excelente acuerdo
con esta prediccion. Este acuerdo apoya la nocién de que la densidad de la materia ordinaria es solo el 4 por

ciento de la densidad critica. Al considerar esta observacion junto con la observaciéon de la seccion 1.1 en la que
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se menciono que la densidad del universo en forma de materia oscura fria (Q2pys = 0.27) conduce a la conclusion

de que la materia oscura es no barionica.
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Capitulo 2

Biisquedas Directas de Materia Oscura

2.1. WIMP como candidatos a materia oscura

Uno de los candidatos méas importantes para la biisqueda directa de materia oscura es la particula llamada
WIMP (Weakly Interacting Massive Particles), son unas particulas hipotéticas neutras eléctricamente y esta-
bles que podrian explicar el problema de la materia oscura[47] . Cabe mencionar que existen otros candidatos
como los CHAMP s (CHArged Massive Particle), los cuales suponen que la materia oscura esta débilmente
cargada, lo cual en este trabajo no se va a considerar. También estan los MACHOS los cuales estan constitui-
dos por materia bariénica invisible como por ejemplo agujeros negros, planetas sin estrellas, polvo etc. Pero
recientemente[77] se han hecho mediciones de la luminosidad de millones de estrellas en las nubes de Magallanes
y el experimento EROS confirmo que los MACHOS no pueden constituir més del 8% de la materia oscura.
Las WIMP son particulas que interactiian debido a la interaccién nuclear similar a la fuerza débil del mode-
lo estandar e interaccionan también con la gravedad y posiblemente, a través de otras interacciones no mas
fuertes que la fuerza nuclear débil. Sin embargo estas particulas en principio no pueden ser parte del modelo
estandar, ya que si fuere asi serian particulas que actuasen por la fuerza débil, deberan ser particulas cargadas
y la unica alternativa posible es que fuesen neutrinos, pero esta hipotesis puede ser descartada por la cota de
Tremaine-Gunn [56][53], un argumento simple para explicar que los neutrinos no pueden ser materia oscura
es el siguiente; Siguiendo el modelo estadistico de distribuciéon de velocidades de Maxwell-Boltzman para la
materia oscura, entonces existe la materia oscura en el halo galactico tendria una velocidad de dispersiéon de
< v >= 10km/s[54], y el espaciamiento medio de los neutrinos seria Az = ny M3~ (py/m,)~ /3 y finalmente
por el principio de incertidumbre de Heisenberg Az/Ap > h, tomando el valor cosmolégico esperado para la
densidad de neutrinos (n, = 340 v/cm?) se tiene m,, > hn,/ < v >, m, > 5eV. Esto permite excluir a los neutri-

nos como candidatos, a materia oscura por el hecho de que la cota experimental en [55]|[56] excluye estos valores.

Las WIMP no se pueden ver directamente, ya que no interacttian y no emiten radiaciéon electromagnética y
tampoco reaccionan enérgicamente con el nicleo del atomo debido a que no interacttian con la fuerza nuclear
fuerte. Las WIMP son extremadamente dificiles de detectar debido a que so6lo interactuarian a través de las
fuerzas nuclear débil y gravitatoria. Sin embargo, se han realizado algunos experimentos con el fin de detectar
estas hipotéticas particulas, ya sea directa o indirectamente, una de las maneras de hacer esta deteccion de
forma directa es detectando el impacto de una de ellas sobre el nicleo de un dtomo (asumiendo que interactuan
de forma débil). La WIMP en principio resolveria el problema astrofisico de la materia oscura, y esta particula

segtn los modelos supersimetricos debe tener una masa del orden de M, ~ 10 — 1000GeV[49].

16



CAPITULO 2. BUSQUEDAS DIRECTAS DE MATERIA OSCURA 17

2.2. Técnicas de deteccion de WIMP

Como las WIMP deben estar atrapadas gravitacionalmente en las galaxias en forma de halo galactico debido
a que estas particulas no interactuan entre si y ademés es posible saber por medio de las evidencias indirectas
de las curvas de rotacién galédcticas la densidad de materia no bariénica que debe haber en nuestra galaxia
en particular. Estos dos parametros determinan las principales caracteristicas para la deteccion directa de
materia oscura. Otros parametros también importantes son la energia de umbral que entre mas baja sea mayor

sensibilidad tendra el experimento a bajas masas y mayor cantidad de eventos podra detectar.

2.2.1. Camaras de proyecciéon temporal

Las camaras de proyeccion temporal fueron inventadas en los anos 1970 por David Nygren, estan construidas
de materiales gaseosos, liquidos o una combinacién de ambos, en donde se produce un campo eléctrico uniforme
que arrastra los electrones producidos por particulas cargadas que atraviesan el medio, estos electrones son
colectados por los extremos del detector en forma bidimencional. La amplitud de la senal y el tiempo de arribo
de la senal son almacenados con el fin de reconstruir el evento en forma tridimensional. Estos detectores se usan
en aceleradores de particulas como el LHC y en la busqueda de eventos raros fuera de los aceleradores. En el
caso de la bisqueda de eventos raros, se emplean cdmaras de proyecciéon temporal con masas grandes lo cual a

la vez dificulta la deteccion de particulas de baja energia.

Una variante significativa para mejorar la eficiencia de deteccion consiste en la construccion de una doble
fase de deteccion (gas-liquido), la forma de deteccion esta basada [59, 75] en las interacciones de las particulas
en un gas noble (tipicamente Xenon) que producen fotones en el rango de ultravioleta, esta luz es detectada por
un arreglo de fotomultiplicadores que se encuentran en la parte superior de la parte gaseosa, lo que constituye
la primera parte de la senal del detector (S1), ver figura 2.1. La segunda parte de la sefial (S2) producida por
los electrones de centelleo en la parte liquida, que se forman cuando llegan los electrones producidos en (S1) por
la particula ionizante, estos electrones son arrastrados por medio de un campo eléctrico hacia la parte liquida y
producen fotoluminicencia, en donde esta luz es detectada por los fotomultiplicadores. De esta forma la mezcla

de ambas senales corresponden a un evento en el detector.
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Figura 2.1: La configuracién de un detector de proyeccién temporal de doble fase es mostrado en la parte izquierda de la imagen,

en la parte derecha se muestra el poder de discriminacién de este detector para un posible evento de WIMP y un evento gama[75].

Este detector utiliza el tiempo entre las senales S1 y S2 para encontrar la profundidad de una particula que
interacciona en el detector. Debido a que los electrones se mueven con una velocidad constante en el Xenén

liquido, el tiempo de retardo de la senal S2 respecto a la senal S1 se puede convertir en una profundidad fisica.
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La coordenada xy del evento podra inferirse al observar la distribucion de los fotones de electroluminiscencia

detectados por los tubos fotomultiplicadores del detector.

2.2.2. Bolémetros

En general existen muchas subcategorias de estos detectores, pero para la busqueda de materia oscura se
usan bolémetros criogénicos que operan a temperaturas de decenas de grados mK, los cuales son sensibles a
fonones (cuantos de vibracion mecanica en cristales) producidos por particulas que depositan su energfa en el
cristal, de esta forma el detector mide el aumento de temperatura del detector lo cual esta relacionado con la

interaccion de una particula con el cristal. La sensibilidad de este proceso esta dada por

0% = EkT[TC(T) + BE],

donde C es la capacidad calorifica del detector, T es la temperatura de operacion, k es la constante de
Boltzman y € es un factor adimencional que depende de las caracteristicas del detector. El dltimo termino en
esta ecuacion considera fluctuaciones estadisticas en el nimero de fonones producidos por la radiacion, por lo
que B es también un factor adimensional que depende de la naturaleza del detector. La capacidad calorifica C
puede ser obtenida por el modelo de Debye C' oc T2, esto da una sensibilidad del orden de oz ~ 10eV, la cual se
ve afectada por un orden de magnitud debido a factores como el ruido de lectura, la disipaciéon de energia etc.
Una de las principales desventajas es que la energia de resolucién de estos detectores disminuye con la masa M
en la forma o < v M.

Cuando una particula interacttia con un cristal de Ge o Si[58], después de un evento de dispersion, la mayor
parte de la energia impartida al cristal se deposita como un espectro de fonones atérmicos de alta frecuencia
("fonones primarios"). Estos son vibraciones de la red localizadas que rapidamente se degradan en frecuencia
y viajan hacia las superficies del detector. A lo largo de la trayectoria del electron en retroceso o nicleo, los
pares electron-hueco son creados y producen una senal. El ntimero de eventos depende de la energia de retroceso
total, asi como el tipo de interaccién, asi los retrocesos nucleares son menos eficientes en la creacién de pares
electron-hueco que retrocesos de electrones, esto puede explicarse con el factor de eficiencia “quenching factor”

el cual se puede apreciar en la figura (2.2).

En el mismo acto un campo eléctrico aplicado a través del cristal hard que los electrones y los huecos se
desplacen hacia los lados opuestos, donde los electrodos de superficie se pueden usar para medir una senal de
ionizacion. Los electrones (agujeros) se recombinan con agujeros (electrones) en los electrodos (o en la mayor
parte), momento en el cual la energia depositada, que entr6 en la creacion de los portadores de carga se libera
como fonones . En consecuencia, se tiene una poblaciéon de fonones-primarias, mas los eventos de recombinacion.
Esto es igualmente cierto para los electrones y retrocesos nucleares. En general para una energia dada, las

respuestas del cristal son mas pequenas para un retroceso nuclear que para un retroceso de electrones.
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Figura 2.2: Figura que muestra la variacion del “quenching factor” con la energia.

2.2.3. Detectores Centelleo

Este detector funciona por medio de la produccion de destellos luminosos en el rango del ultravioleta-azul,
causados por el dopaje de moléculas especiales en un plastico, liquido o un cristal. cuando una particula atraviesa
el medio ya sea plastico, liquido o cristal se excitan muchas moléculas del medio produciendo radiacién gamma
la cual es absorbida por las moléculas y retransmitida en una longitud de onda mas baja (azul), ver figura
2.3 . Esta luz se recoge y transforma en un pulso eléctrico por medio de un fotomultiplicador. El material que
produce el destello se llama cristal de centelleo. Se selecciona para que tenga una alta eficiencia en absorber
radiacion ionizante y emitir luz (luminiscencia). Debe ser transparente para poder transmitir la luz producida,
y debe estar a oscuras para que la luz ambiental no le afecte. El material mas empleado como cristal de centelleo
es el yoduro de sodio activado con Talio, Nal (T1). Es de costo bajo y es muy estable. Otro muy comun es el
yoduro de cesio activado con Talio, CsI (T1), y hay otros materiales inorganicos de usos especiales. Con objeto
de transformar la pequena cantidad de luz producida por un cristal de centelleo en una senal eléctrica que se
puede manejar con més comodidad, se pone en contacto con un fotomultiplicador. La eficiencia de un detector
de centelleo depende de la eficiencia de la conversion de energia del proceso de dopaje, la eficiencia cuantica y

la eficiencia de transferencia de luminisencia del material.

Tomization excitation of base plastic
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1m Y
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photodetector

Figura 2.3: Proceso esquematizado sobre el funcionamiento de un pléastico centellador[74].
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2.2.4. Camaras de burbujas

Las camaras de burbujas fueron uno de los primeros detectores de particulas que usaba un liquido sobre-
calentado que permitia observar las trayectorias de las particulas cargadas bajo la influencia de un campo
magnético, esté método esta ya en desuso porque existen detectores semiconductores mas eficientes, peque-
nos,econémicos y méas precisos, ademés de que era muy dificil mantener el liquido en estado sobrenfriado del
detector. Ultimamente se estos detectores volvieron a surgir para su uso de detecciéon de eventos raros, como
la materia oscura. El experimento [41, 76] usa un liquido (CF3I) en estado metaestable (liquido sobreenfria-
do), en donde al pasar una particula produce una nucleacion del liquido y esto induce protoburbujas que
posteriormente debido a la energia depositada de la particula se forman burbujas microscopicas de estas proto-
burbujas, en donde la energia de umbral esta limitada a la produccién de burbujas con un radio critico minimo
(Ew, = 4nr2 (o — TO9/o1) + 4mrdp(hy — hy) /3, donde o es la tension superficial N/m, r. radio critico, T la tem-
peratura, p la densidad del liquido y hy, h; es la entalpia del liquidosobrenfriado y del vapor respectivamente).
La desventaja de este método es que es incapaz de medir la energia directa de las particulas y en lugar de eso
solo puede medir la tasa de frecuencia de eventos, que son lo suficientemente energéticos para superar la energia

de umbral.

2.2.5. Detectores basados en CCD

Recientemente se ha demostrado que los dispositivos CCD[33] de alta resistividad tienen gran potencial para
detectar particulas ionizantes con un bajo nivel de ruido. Los detectores de CCD fueron inicialmente fabricados
en el Laboratorio Nacional Lawrence Berkeley MicroSys27 tems Lab para el “Dark Energy Survey” (DES) de la
camara (DECam) [60]. El tamaiio del pixel es de 151 x 151 y la region activa del detector es de alta resistividad
(10-20 k cm) de Silicio con cientos de micras de espesor de tipo n. La alta resistividad del silicio permite una baja
densidad de los donantes en el sustrato, lo que conduce a un funcionamiento 6ptimo a valores razonablemente
bajos de la tension de polarizacion aplicada (~20V). Los CCD son tipicamente de 8 o 16 Mpixeles ver figura 2.4.
Los CCD funcionan gracias a que son capaces de almacenar carga en un pixel cuando una particula ioniza el

medio, esta carga puede ser leida por medio de relojes trifasicos y puede ser procesada por un software especifico.

Figura 2.4: Vista de una CCD utilizada para la deteccién de particulas ionizantes.



CAPITULO 2. BUSQUEDAS DIRECTAS DE MATERIA OSCURA 21

Figura 2.5: Imagen resultante de una exposicion del CCD a la fuente de neutrones 2°2C'f,los puntos corresponden a eventos de

neutrén [1].

2.3. Limites existentes para las biisquedas de WIMP

Varios experimentos se han construido siguiendo las lineas de detecciéon mencionadas en la secciéon anterior.
Sin embargo varios de estos experimentos no han encontrado ningtn indicio de senal de WIMP segtn el modelo

del halo galactico, por lo que solo han establecido limites experimentales a tipicamente a un 90 %C.L.

2.3.1. Experimento CRESST

El experimento CREST (CRESST-II) (Cryogenic Rare Event Search with Superconducting Thermometers)
por sus siglas en inglés, esta localizado en Italia a en una cavidad a una profundidad de 3500 m.w.e. El
experimento usa detectores criogénicos de centelleo de cristales (CaWQ,) operando también con bolémetros
(sensibles a fonones) y junto con otro detector auxiliar de deteccion de luz (Si con filamentos de Tungsteno).

La simultdnea adquisiciéon de datos de ambos detectores de fonones (CaWO,) y de luz (Si) permite una
discriminacién eficiente de eventos espurios como particulas alfa y retrocesos nucleares provenientes de neutro-
nes, esto es gracias a las sutiles diferencias entre la sefial del bolometro y del detector de luz. Adicionalmente
estos detectores estan cubiertos de material reflejante, ya que esto resulta critico para discriminar decaimientos

210 que ocurren en las superficies del cristal o en los alrededores del detector. Cuando esta

radioactivos del Po
particula alfa llega al detector produce un evento similar a un WIMP, pero gracias a la cubierta reflejante la luz
emitida por la particula alfa es capaz de producir un “veto”. El experimento CRESST usa un detector equipado
con dos termometros para detectar los fonones y la luz proveniente de un impacto de alguna particula como una
WIMP . La senal de los fonones es medida por ende como un incremento en la temperatura del cristal , mientras
que la luz de centelleo es detectada por el incremento de temperatura del detector de Silicio. La colaboracion
CRESST, ha detectado limites para la secciéon eficaz de la WIMP independiente del spin de 5x10 —43 cm? y

aun sigue intentado mejorar su experimento para remover ruidos de fondo y aumentar su sensibilidad ([11]).

Este detector se puso en un laboratorio subterraneo a una profundidad de 3500 m.w.e. Los detectores
estan escudados contra la radioactividad natural quedando casi exclusivamente como Background los neutrones

producidos por rayos cosmicos en el escudamiento de Pb y Cu (ver figura (2.6)).
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Figura 2.6: Esquema del detector CRESST.

Sin embargo la colaboracion de CRESST hizo una simulacién que considera solo los escudos de Pb y Cu

para ver cuantos neutrones de espalacion se producen en el detector. Para ver cual fue el arreglo que se us6 en

la simulacién de CRESST véase la figura (2.7).

Pb | Cu

Cryst.

Figura 2.7: Arreglo que us6 CRESST en su simulacion.

2.3.2. Experimento COGENT

El experimento CoGeNT [49] usa un solo cristal como bolémetro de 440 gramos de Germanio ultra-puro,
enfriado a la temperatura del Nitrégeno liquido. Una de las ventajas del detectector es que es uno de los que
poseen un umbral de energia de deteccion muy bajo (0.5 keV), en consecuencia esto implica que este experimento
tiene sensibilidad para ver masas de WIMP del orden de 5 GeV.Ademés de tener un nivel de umbral bajo, el
detector es capaz de distinguir y discriminar el eventos de ruido de fondo proveniente de la superficie, por medio
de las trazas de las senales del detector. COGENT observé una modulacién anual, utilizando un método similar
que le experimento DAMA /LIBRA, esta modulacion sugiere una masa de WIMP de 7-8 GeV y una seccion

eficaz de ~ 10~ *cm?2.

2.3.3. EDELWEISS

Este experimento usa también detectores de bolometros e ionizacién de Germanio a temperaturas criogénicas
, se encuentra a una profundidad de 4800 m.w.e, en Modane entre Francia e Italia. Esta escudado con 50 cm

de polietileno y 20 cm de Plomo para evitar neutrones y rayos gamma (ver figura (2.8)).
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Figura 2.8: Diagrama que representa la forma y localizacién del detector EDELWEISS.

2.3.4. ZEPLIN-III

ZEPLIN-III [62]es un experimento de gas noble de dos fases (liquido/gas) que usa Xenon, ubicado en el
Laboratorio Subterraneo de Boulby (Noreste de Inglaterra, Reino Unido), a una profundidad de 1.100 m. A
esta profundidad el fondo de rayos cosmicos se reduce por un factor de un millén. El detector consta de 12 kg
de Xenoén liquido frio y encima por una fina capa de vapor de Xenoén. los eventos son vistos por un conjunto
de 31 tubos fotomultiplicadores sumergidos en el liquido. El detector funciona por medio de campos eléctricos
grandes y proporciona la reconstruccién de alta precision del punto de interaccién en tres dimensiones. Junto
con una baja contaminaciéon de eventos de ruido, estas caracteristicas dan a ZEPLIN-III de una alta sensibilidad
para las busquedas directas de WIMP. El experimento ha llegado a su fin y solo ha proporcionado un limite

experimental.

2.3.5. Experimento Xenon 10 y 100.

Este es un experimento [57] dedicado a observar ionizaciones producidas por atomos de Xenon con interac-
ciones de WIMP, es un detector que usa cdmaras de proyeccion temporal dobles. El detector es de Xenon liquido
ultrapuro y gracias a la deteccion de ionizacién y el procesos de centelleo el detector es capaz de distinguir entre
retrocesos nucleares de una WIMP con otros ruidos naturales. La masa fiducial del detector de Xenon 10 es
de 10 kg y la de Xenon 100 es de 100 kg, el nivel de energia de umbral de este detector es alto de 15 keVee lo
cual restringe la sensibilidad de este experimento a regiones de masa mayores a 50 GeV /c?. Hasta la fecha estos
experimentos no han visto nada significativo en cuanto a senal de WIMP se refiere, solo han impuesto limites

de sensibilidad para su region de masa y seccion eficaz (~ 10~*3cm?).

2.3.6. Experimento LUX

Large Underground Xenon [42] (LUX) opera en Sandford a 4300 m.w.e en Lead en Dakota del sur, el
detector consiste en una masa de Xenon liquido de 370 kg y una masa activa de 250 kg en estado de doble fase
(liquido-gas). De esta forma las interacciones de las particulas en el liquido producen electrones de centelleo
que son arrastrados por medio de un campo eléctrico hacia la parte gaseosa en donde finalmente producen luz,
esta luz es detectada por 61 fotomultiplicadores que se encuentran en la parte superior de la parte gaseosa y
otra parte en la seccion inferior donde se encuentra la fase liquida. La forma de discriminar a una WIMP en
este experimento es solo cuando se tiene uno y solo un evento en la parte liquida y gaseosa, con una extraccion

minima de ocho electrones.
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2.4. Indicaciones experimentales de la posible existencia de WIMP

Contrario a la seccién anterior en esta parte se pretende mencionar brevemente los indicios experimentales
de senales positivas de WIMP consistentes con el modelo del halo galactico que se han encontrado hasta ahora.
Estas senales no son del todo consistentes pues aunque algunas regiones de senal coinciden otras discrepan en

absoluto, posiblemente por errores estadisticos de los anélisis y sobretodo errores sisteméaticos.

2.4.1. Experimento DAMA /LIBRA

El experimento DAMA / LIBRA emplea una arreglo de cristales Nal de centelleo en el Laboratorio de Gran
Sasso en Italia. Las interacciones en los cristales se identifican por su centelleo de la pura luz. El rendimiento de
centelleo de un retroceso nuclear se reduce en comparaciéon con la de un retroceso de electrones de energfa similar
por un “Quenching Factor” Q= 0.3 para retrocesos de Na y Q = 0,009 para el I ([7]). El enfoque utilizado por el
experimento DAMA / LIBRA es un poco diferente en comparacion con lo que otros experimentos de deteccion
directa de WIMP. En lugar de lograr solo el rechazo de fondo midiendo los retrocesos nucleares producidos
por WIMP cuando dispersan por un ntcleo, DAMA / LIBRA en su lugar busca una senal de modulacion,
generalmente conocido como modulacién anual. La modulaciéon anual es causada por la revoluciéon de la Tierra
alrededor del Sol . Esto conduce a una modulacion de la velocidad de la Tierra con respecto a la estructura
galactica y por lo tanto una modulacion detectable del flujo de WIMP durante todo el ano. La evidencia basada
en modulacion de WIMPs tipicamente requiere una muestra muy amplia de retrocesos nucleares producidos por
WIMP | y tener muy bien caracterizado el ruido de fondo. En base a los datos recogidos durante un periodo
de 13 ciclos anuales, la colaboracion DAMA / LIBRA informa de pruebas de una modulaciéon anual con una
significacion estadistica de 8.9c. La variacién de su senal es consistente con una funcién seno alcanzando un
méximo el 16 de Mayo + 7 dias a energias entre 2 y 4 keV, 22 de mayo & 7 dias entre 2 y 5 keV, y 26 de
mayo + 7 dias entre 2 y 6 keV, consistente con el modelo de distribucién de velocidades maxwelliano de la
materia oscura en un halo. Aunque la estrategia de buscar una modulacién anual en su tasa de DAMA /
LIBRA puede discriminar eventos de modulacion diferentes a los que podria ser materia oscura, que también
podrian sufrir variaciones estacionales. Por ejemplo, el flujo de muones es conocido por modular como resultado
de las variaciones de temperatura en la estratosfera . Variaciones observadas de la tasa de ruido provenientes
del radén inducida también estan fuera de fase con la senal reportada por DAMA / LIBRA. Hasta la fecha,
ningtn ruido de fondo ha sido identificado con la misma fase y frecuencia compatibles con la senal de DAMA
/ LIBRA ([8, 9, 10]), ver figura 2.9.

2.4.2. Experimento CDMSII-Si

Es un experimento que consiste en detectores en forma de disco semiconductores (Si y Ge), que operan a
temperaturas criogénicas (40 mK), esta ubicado en el laboratorio subterraneo de Soudan, el detector consiste
en dos arreglos de cristales de Silicio (1.2 kg) y Germanio (4.6 kg). CDMS II ha adquirido datos para su de-
tector de Silicio desde Julio del 2007 hasta Septiembre del 2008, la exposicién final del detector resulta ser de
140.2 kg-dia, el detector fue calibrado usando Californio (252), y los eventos del ruido de fondo provenientes
de neutrones fueron excluidos por medio de una simulaciéon montecarlo (GEANT4), al igual que el ruido pro-
veniente del Plomo radioactivo, estos ruidos segin reportan [12] son menores a 0.21 eventos, asi obteniendo
finalmente un resultado del ruido total del experimento de 0.42%029(stat) +703% (sys). Con estos datos ob-
servaron tres eventos por encima de este ruido de fondo en su espectro de retrocesos nucleares (8.2 keV,9.5
keV,12.3 keV) con un intervalo de confianza entre ruido-sefial de (6.70,4.90,5.10) respectivamente. Con esto
CDMSII _Si hizo un estudio estadistico “likelihood” para los pardmetros de masa de la WIMP y la seccion eficaz
de interaccién independiente del espin de la WIMP, con ello ellos obtuvieron los valores del “likelihood” de
(M, = 8.6 GeV/c?, oy =19 x 10~*em?) ver figura 2.9, con estos parametros aseguran que la probabilidad de
que esta interaccion sea una WIMP es del 68 % comparada con la probabilidad de la hipotesis de que esta sefial

solo fuese ruido de 4.5 %. Esto quiere indicar que el evento sugiere una interaccion solo debida a un WIMP, en
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la siguiente figura se puede observar los limites obtenidos por CDMII _Si y otros experimentos.

2.4.3. LUX

Como se menciono en la parte 2.4.4 LUX es un experimento de centelleo a 4300 m.w.e, el cual obtuvo datos
en el 2013 en un tiempo de 85.3 dias efectivos. El experimento es especialmente sensible en la region de masas
grandes (33-50 GeV /c?), pero debido a su gran mas fue lo suficientemente sensible en teoria para cubrir la region
de COGent y CDMSII, ver figura 2.9. Estos resultados contradicen en principio los resultados de COGent y
CDMSII (seccion 2.5.1) ya que segun LUX no encontrd ninguna sefial significativa en esta region. Pero aun esto
puede deberse a un error sistematico que no se esta considerando ya que los experimentos que usan bolémetros

y cristales si encuentran senales positivas.

2.4.4. COGent 2014

Como se vio en la seccion 2.4.5 COGent usa cristales de Germanio en modo de bolémetros para detectar
particulas, en 2014 [43] publico nuevos datos de 1136 dias activos de exposicion. En esta version se rehicieron
estudios de errores sisteméaticos y de ruido de fondo cosmogénico (0.67 cpd) se obtuvo una sefial positiva usando
el método del “maximum likelihood” de M,, 710 GeV/c? y 0=5.2x10"*2cm?, ver figura 2.9. Estos datos no son
del todo consistentes con los obtenidos en los resultados anteriores de COGent, por lo que hasta ahora se esta

buscando la razén por la cual sucede este efecto y en la espera de mas datos para poder comparar.

2.4.5. Experimento Xenon 1T

El experimento XENON [17] tiene por objeto la deteccion directa de la materia oscura en forma de WIMP
a través de la dispersion eléstica de niicleos de Xen6n. Con una masa fiducial de 1000 kg de Xenén liquido, un
umbral suficientemente bajo de 16 keV de energia de retroceso y una tasa de rechaz6 de 10 eventos por ano,
XENON seria sensible a una WIMP-nucleén seccién eficaz de interaccion de ~ 107%%em? y con WIMP con
masas superiores a 50 GeV. El experimento XENON consiste en una tonelada de xenon ubicado en Gran Sasso
que se llevara a cabo con una serie de diez detectores idénticos de 100 kg modulos detectores (XENON100). Los
detectores son “time projection chambers” operados en doble fase (liquido/gas), para detectar simultdneamente la
ionizacion, a través del centelleo secundario del gas, y eventos de retrocesos nucleares de baja energia producidos
en el liquido centellador . La relacion entre este cociente de deteccion primaria y secundaria de WIMP o neutrones

es vital para la reconstruccion y discriminacion de eventos posible de WIMP y ruido de fondo de XENON.
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Figura 2.9: Limites y sefiales positivas de varios experimentos de deteccién directa de WIMP.

2.5. El modelo del halo galactico de WIMP

El principal objetivo de los experimentos de deteccion directa de materia oscura en forma de WIMP, consiste

en observar retrocesos de nicleos en un detector causados por la interaccion WIMP-nucleén. Asi este tipo
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de experimentos estan limitados a observaciones en laboratorios terrestres, y dependen de observar con gran
precisiéon retrocesos nucleares en un detector dado, por eso en esta seccién se considerard un modelo genérico

para estudiar la estas interacciones.

Las hipotesis para este modelo son las siguientes:
I. Se asume que existe un halo estacionario de materia oscura.

II. El halo se asume estatico en promedio, sin embargo se asume que las WIMP siguen una distribucion de

Maxwell con velocidad R.M.S, proporcional a la velocidad a la que gira el sol.

III. Se asume que el halo es lo suficientemente poco denso para que existan colisiones entre WIMP de forma

significativa.

IV. Se asume que la WIMP debe ser muy masiva y por lo tanto debe acoplarse a la mecanica no relativista.

2.5.1. Modelo Matematico del halo galactico (tasa de eventos)

Empezando por considerar que las WIMP se comportan como una gas ideal (hipotesis 3), estas deben seguir
la ecuacion de continuidad
%—l-v-gb:(),q[):nv, (2.1)
como se asumié que el halo es estacionario (hipotesis 1), entonces se deduce de la ecuacion de continuidad
que el flujo es constante en el tiempo e isotropico. Lo tinico que se necesita conocer es la densidad de materia
oscura, este dato se puede obtener de las observaciones astronémicas de las curvas de rotacion de galaxias,
(n= 6, = 0.4GeV/em®)( [45]). Asi el flujo (¢) puede quedar de la siguiente forma

¢ = (miXCQ> V- (2.2)

Con una expresion para el flujo, y la velocidad v, de la WIMP en el halo galdctico ,serd posible estimar la

tasa de interacciones por segundo (R) de la WIMP.

R= NB¢0'X—A (2.3)

En donde Np, es el nimero de blancos, oy_4 es la seccion eficaz de interaccién coherente entre la WIMP
y el nicleo. La seccién eficaz que es de interés es la que contempla la interaccion WIMP-Nucleén, ya que en
principio esta seccién eficaz seria mas general, ya que no depende del nucleo blanco del detector, los cuales
pueden ser muy variados, asi la seccion eficaz WIMP-Nucleén es indiferente a que tipo de ntucleo sea, ya que
independientemente de que detector se este usando este seccion eficaz puede ser escalada por el ntimero de

nucleones que tenga el blanco del detector. Esta seccién eficaz puede ser escalada de la siguiente forma

,UQA
Ox—A = %AQUX,,L, (2.4)
xn

donde ui 4 es la masa reducida entre la WIMP y el nticleo y “in es la masa reducida entre la WIMP y un

nucledn, asi reescribiendo la ecuacion (2.3)

5 Na . Hya
R = <m362> 'UXTMDM%A2O-X7”. (2.5)
xXn

En este caso (A) denota el nimero de nucleones del elemento, N 4es el ntimero de Abogadro y Mp es la masa
del detector en gramos. Ahora lo que sigue es incorporar la informacion de cuanta energia se depositara por una
colisién de una WIMP en un ntcleo, para esto se elaborara un calculo simple de colisiones elasticas entre estas

dos particulas esto es valido gracias a la hipotesis (4) y con la suposicion de que las colisiones son elésticas,
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haciendo el calculo se llega a la relacién entre la energfa incidente de la WIMP y la energia de retroceso del

nicleo (My es la masa del nucleo)

2u2 02 0
ER = %‘;XSmQ (2> . (26)

e

WIiMP Hucleus WIMP
From galactic hala in labaratary
| = 250 kmils) (v =0 kmiz) Nucleus K Rucull
E(recoil)

Figura 2.10: Colision elastica entre una WIMP y el nticleo.

De aqui se supondra que la WIMP tiene la misma probabilidad de producir una energia de retroceso (Eg), en

un intervalo (0 < Fr < Frmaz) para una velocidad incidente dada, asi tomado la distribucion de probabilidad

1 En _ 2/13(,4”)2(
b max MN b

F(Ep) = (2.7)

ERmaw

de tal forma esta distribucion de probabilidad esta correctamente normalizada ( fOER’”” F(ER)dE =1). De esta

forma se ha construido un espectro diferencial de tasa de eventos

dR b Na 4 My
—— = RF(ER)dER = vy ——Mp—22A%0,_, | ———= | dEg. 2.8
dER (Er)dEr (mxc2> AT, e 2 ez f (28)
P(Er)
M- 1
2pulyd
2n'. ER

h‘f.‘
Figura 2.11: Distribucién e probabilidad dada por la ecuacién (2.6).

Hasta este punto lo tinico que falta considerar es que las WIMP se mueven en un halo con distribuciéon de

velocidades maxwelliana, empezando por tomar la distribucion de Maxwell para este caso

2 2
= \/%7 (2.9)

VUmazx

471'1))2( -
Plo) = oy

c |
OB N

seré necesario calcular el valor esperado de la tasa de flujo diferencial (ddE—R‘; =/ p(vy)r(vy)dvy ), en donde

Umin

la velocidad vq., €s la velocidad de escape de la galaxia, la cual se aproximara a (vmae — 00) ya que el efecto

de este ntimero contribuye solo el 0.5 %, la velocidad minima se obtiene despejando (2.6) cuando Er es méaxima

(6 = 7). asi se obtiene la velocidad minima para producir una energia de retroceso Eg (vpin = AggQER ). De
XA
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este anéalisis finalmente se obtiene para la tasa diferencial de eventos (—ddi = fddi )
dR 5. \ N 2 M 2\ k%
— (a2) St ate o g ) () e P, (210)
dER myc? ) A 12, 2u5 A LS

Finalmente solo queda anadir el efecto de las funciones de onda de los nucleones con la particula incidente,
ya que en un analisis de dispersién nuclear siempre se debe tomar en cuenta la estructura del nucleo. Esto se
modela por lo que se conoce como el factor de Forma del nicleo (F(q) = [ Ui Ue”™4@3x = [ p(z)e™ ™ 1d3z),

donde p representa la densidad de carga nuclear. Usando la expresion de Lewin and Smith([6])
Flg) = 21—z, (2.11)
qr
q=vV2MnNFER, s ~0.9fm, r =~ 1.3A1/3), este efecto solo es perceptible para energias de umbral mayores a 1keV.

Esto nos permite reescribir la expresion anterior del flujo diferencial de eventos

AR _ (0 \ Nay ia o My ) (2, adrE
Bk — Mp—S—A%(oy—n(F N ) A V2% AF . 519
dER (mxcz) A D'U’in (ox—n(F(q))7) 21‘3@4 N e x R (2.12)
1
:E —_— S
L o8} 1
Ar
06 !
Ge
04 ¢ ‘
Xe
02r 1
0 L. ; ) _ N |
e = “ 60 80 100
E, (keV)

Figura 2.12: Factores de forma segiin la ecuacion (2.11).
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Capitulo 3

Ruido de fondo en experimentos

subterraneos

3.1. Fuentes principales de eventos de ruido de fondo.

Para los experimentos de bisqueda directa de materia oscura es necesario tener un experimento con pocos
eventos de ruido por dia, ya que como se explico en el capitulo anterior la tasa de eventos esperados por dia
por kilogramo de WIMP son del orden de 10 eventos por dia. Las fuentes de ruido pueden variar segun el

experimento, pero se pueden listar las tres componentes principales de ruido

I. Eventos de ruido cosmogénico: Son producidos por los muones producidos por los rayos cdésmicos de alta
energia en la atmosfera, estos muones pueden penetrar varios metros de roca al llegar a la superficie y al
interacionar con nucleos pesados puede espalarlos y producir neutrones los cuales también pueden recorrer
grandes distancias antes de absorberse y asi estos neutrones tienen una alta posibilidad de interaccionar

con el detector.

II. Radioactividad intrinseca del detector y sus alrededores: Esta componente es debida principalmente por
los remanentes de Uranio, Torio y Polonio que se encuentran en los mismos materiales del detector, como

puede ser un escudo de Plomo, la electrénica etc.

ITI. Ruido electrénico: Este ruido es debido al detector mismo y depende de cada caso particular.

Para poder reducir los eventos de ruido cosmogénicos, los experimentos de deteccion directa de materia oscura
que buscan WIMP, son operados a profundidades de varios metros sobre el nivel de la superficie, para que la
roca sirva como un escudo ante los muones de alta energia (los muones solares solo son considerables en la
superficie, ya que son de baja energia y se atendan rapidamente), para reducir la radioactividad lo tnico que
se puede hacer es conseguir que el experimento sea elaborado con materiales ultrapuros. El ruido electrénico

puede ser optimizado para cada caso particular de un experimento y su método de deteccion.

En esta seccion tiene como objetivo explicar un modelo que ayude a comprender el origen de los eventos de
ruido cosmogénico antes mencionado, y con ello poder estimar los eventos de ruido de fondo de un experimento
de materia oscura subterraneo. El modelo se basara en explicar a partir del espectro de muones incidentes y los
procesos fotonucleares, la produccién de neutrones en un material, en donde después se utilizaré este espectro

para hacer la estimacion de los neutrones que pudiesen llegar al detector.

3.2. Calculo de eventos de ruido de fondo

En general calcular los eventos de ruido de fondo de un experimento no es algo trivial, ya que la Fisica

que se requiere, aunque conocida resulta compleja de estudiar por la gran variedad de detalles que se necesitan

32
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considerar. en particular es necesario conocer la interaccién de neutrones con la materia, asi como de muones y
procesos radioactivos en general. En la practica los experimentos recurren a simulaciones montecarlo altamente
detalladas para estimar estos efectos. En lo que sigue trataremos de hacer estimaciones basadas en primeros

principios para tener una estimacion del ruido del experimento DAMIC.

Para efecto de esta tesis una de las fuentes de ruido més importantes sera la de neutrones rapidos los cuales
provienen de las siguientes fuentes: 1) los muones cosmogénicos, los cuales son producidos por procesos de
espalacion directa de muones con nucleos pesados de un material (por ejemplo un escudo de plomo) en donde
los neutrones pueden ser emitidos por una interaccién fotonuclear la cual libera neutrones de muy alta energia
(72 GeV) 2) el proceso por captura de un Muén con un proton lo cual genera neutrones del energias méas bajas
(50 MeV) , 3) los neutrones provenientes de la caverna, los cuales en principio también tienen el mismo origen
y (1) sin embargo estos son mas lentos que los primeros y por ende mas faciles de bloquear y 4) por altimo
estan los neutrones producidos por las reacciones («,n), o sea , que son neutrones producidos por dispersiones
de particulas alfa (producidas por radioactividad) con los nicleos del mismo material dispersor. En la siguiente
figura (figura 3.1) se observan la importancia de cada una de estas fuentes de neutrones como funciéon de la
profundidad (lo neutrones producidos por procesos secundarios en los rayos césmicos como son los neutrones

térmicos lentos y rapidos, son bloqueados facilmente por la roca y no seran de interés en este trabajo).

1000 — T ——— -

F Thermal neutrons 3

E from cosmic rays 1

. 100 F MNeutrons from muon capture ‘:

s | i :

o L

§ | Fast neutrons |

‘; from cosmic rays Neutrons from natural radioactivity

5 10 F in average non-granitic rock E

E F :
q) S

= —— ]

r \‘. : MNeutrons from fast |

1L \ muon interactions _|

i HH\ ]

0.1 | ....III|I N M| L L 11

1 10 100 1000

Depth (mw.e.)

Figura 3.1: Neutrones producidos en roca promedio (p = 2.65, Z/a = 0.5 A = 24), se muestran diversas fuentes de neutrones en

donde se observa que la mas importante es la de neutrones producidos por muones por el proceso de espalaciéon [18].

3.2.1. Neutrones cosmogénicos

Para estimar esta contribucién al ruido de fondo se tomara en cuenta los muones provenientes de las cascadas
electromagnéticas producidas en la atmoésfera terrestre por los rayos coésmicos. Para esto se tomara el estudio
hecho por Thomas K. Gaisser [19], en donde el analizé la produccién de muones por medio del estudio del
decaimiento de Piones y Kaones y los respectivos espectros de estos canales de producciéon. En este estudio se
despreci6 la curvatura de la tierra por lo que el dngulo de incidencia (6) para los muones esta limitado por
0 < 70°. Con esto en mente Thomas K. Gaisser deduce la siguiente expresiéon para el espectro de muones en la

superficie terrestre

dN,  0.14E; OtV 1 0.054

= 4 : ,
dE,d)  cm?ssrGeV |14 %&;";@ 1+ %&‘g@

(3.1)
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en donde E, es la energfa de los muones, y v = 1.7. Un factor importante de esta féormula es que solo es valida
en el rango de energias de muones de 100 GeV-10,000 GeV ya que a bajas energias empiezan a dominar los
procesos de interaccion de los muones con la atmésfera lo cual no habia sido considerado. Lo importante para
este problema es el flujo de muones como funcién de la profundidad de la roca. Para esto es necesario considerar
la roca promedio segtn [20] la cual se define con un nimero de protones promedio Z=11, numero de nucleones
promedio A=22, Z/4 = 0.5, 2°/a = 5.5 y la densidad promedio p = 2.650 g/cm?.

Antes de revisar el flujo de muones como funcién de la profundidad, es necesario estudiar la propagacion de
muones en la materia, de esta manera la energia que un muon pierde en un medio material es continua, por
medio de la ionizacion, esta perdida de energia es constante para particulas cargadas relativistas y crece muy

lentamente con la energia, una formula [19] con un error del 5% es

dE E
— = —(1.940.081n <”)), (3.2)
dx I
dBu/dy esta en unidades de densidad de columna (gem™2). La forma de perder energia para un muén es por
medio de bremsstrahlung, creaciéon de pares e~ y et y por procesos fotonucleares con los niicleos atémicos.
Segun se discute en [21], estas pérdidas continuas dependen linealmente con la energia al menos en el rango
relativista. De esta manera se puede modelar la pérdida total de energia como
dE
T; = —a— (bbrems + bpar + bfotonuclear)E,u = - — bElﬂ (33)
de aqui se obtiene una parametrizacion empirica (o = 2.3g~! ecm?MeV, b = 2.510 g~ Lcm?) con ello se puede

integrar la ecuacion 3.3 con la condicion inicial E,(0) = Ey, donde Ej es la energia de un muon en la superficie

a
b )

esta ecuacion es interpretada como la energia de un haz de muones con energia inicial Fy después de penetrar

E.(z)=(Ey+e)e™™ —¢, e= (3.4)

una distancia x, para calcular asi la energia minima para que un muon alcance la distancia x se impone la

condicion E, (z) = 0:

E™" = e(e™ — 1) (3.5)

Ahora falta tomar en cuenta las fluctuaciones de energia de los muones, ya que los muones no llegan con
energias monocrométicas ya que tienen un espectro de energias bien definido, asi para considerar este efecto
[21] reparametriza el coeficiente b = befe. = 0.374 (k.m.w.e) 1. Si se calcula la integral angular de 3.1 entre los
angulos 0 < § < 1.22 y 0 < ¢ < 27 ademaés considerando una energia media de £, en el logaritmo de la integral
de 300 GeV, esto se hizo para simplificar la ecuacién final ya que esta integral depende logaritmicamente de la
energia y esta aproximacion resulta aceptablemente valida, con ello se aproxima el factor logaritmico por una
constante B=180.4. Despejando de la ecuacién3.4 la energia Ey y usando la regla de la cadena se obtiene con
ayuda de 3.1

dNM(J?) o dNu(EO) dEO o dNM(EQ)

dEp dEy dE,  dEq

efbefec — Be_rbefec'Y(EM + 6(1 _ e_atbefec))_("‘/“!‘1)7 (36)

donde v = 2.7 esto sale de la integraciéon angular (se aflade un factor E,), esta ecuaciéon se puede ver dibujada
en la figura3.3 . También se puede reescribir la ecuacion para la pérdida de energia promedio de los muones
considerando las fluctuaciones del espectro €. fe. = 647 GeV. Como los muones no llegan con energifas monocro-
maéticas, sino siguen un espectro de energias dado por 3.1, para obtener | energia promedio de un muon a una

profundidad dada se obtiene el promedio de la energia con respecto al espectro 3.6

o0

LA,
(Bu(a)) = / T2 LB, (a)dE,d
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donde T" es la constante de normalizaciéon del espectro. De aqui se deduce al hacer la integral

Mean vertical muon energy (GeV)

10 — 100 1000 10000
Depth (mwe)

Figura 3.2: Dependencia de la energia media perdida por muon, con la profundidad, la linea continua representa la ecuacién (3.7),
y los puntos son datos experimentales segtin [2 1]..

(Bue)) = ZL50 (1= eeteres), (3.7)

De estas ecuaciones se observa que la energia media perdida por muon se vuelve independiente de la pro-

fundidad para x > 1/bcfc. (ver figura 3.2), lo cual esta en acuerdo con lo que se ha medido experimentalmente
para profundidades grandes.

T lllllll] T Illlllll T

10—?_ r ol vl

Absolute Vertical Intensity [cm?s 'sr” ]

102 10°
Depth [ hgcm?]

Figura 3.3: Espectro de muones segtn [20], donde la linea continua es la ecuacién (3.6), y los puntos son datos experimentales.
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3.2.2. Dispersion leptén-nicleo y el modelo de Weizsacker-Williams
Modelo basico de la teoria

En esta seccion se intentara hacer un estudio teérico detallado del proceso de generaciéon de neutrones por
la dispersion inelastica profunda de un lepton con un niicleo. Se considerard un modelo que considere de forma
apropiada este complicado proceso que hasta la fecha no se tiene un modelo satisfactorio completo para describir
esta interaccion, la cual se conoce también como la espalaciéon de un nucleo por un lepton. Se abordara de forma

general la teoria necesaria para entender este modelo.

Partiendo de ecuacién de Dirac para una particula libre ihy*0,% — mcy = 0, donde " son las llamadas
“gamma matrices” en la convencion estandar de “Bjorken y Drell” | A es la constante de Planck, m es la masa de
la particula y v son los espinores. Introduciendo la derivada covariante y la invariansa de norma del potencial
electromagnético A, = (A, ip) 9/ox, — 9/ox, —i¢/ncA, se obtiene la ecuacion de Dirac que incluye la interaccion
de campos electromagnéticos (una deduccion detallada de estas ecuaciones se puede ver en las referencias
[22],[23)).

{ih’y” (8 - ;AM> - mc] ¥ = 0. (3.8)

Ox,,

De esta ecuaciéon se puede deducir el hamiltoniano

H=ca- (p— SA) + Bomc? + e¢p = Hy + Hy, Hy = ca - p + fomc?, Hy = —a - (eA) + ep. (3.9)

. 0 o
’szlajﬁov 74:50y04: ( )7
o 0

donde ¢ son las matrices de Pauli. Este hamiltoniano se usara mas adelante en la deducciéon de la matriz de
dispersion. Tomando el adjunto de (3.8) y multiplicando por el espinor adjunto v del lado izquierdo y haciendo
lo mismo con la ecuacién original 3.8 multiplicandola por el espinor adjunto 1/, restando ambas ecuaciones y
usando la hermiticidad de 9 se llega a la ecuaciéon
aJ, . —
781'# =0, J# = 7,61/)7#1/) (310)
“w
ya que esta ecuacién representa una ecuacién de continuidad si se consideran las cuatro componentes de la
derivada asi J, representa la densidad de probabilidad. Ahora proponiendo una solucién de onda plana para la
ecuacién de Dirac 1) = e~y (k) donde k - = k,a* = kOct — k; - 2' y cko = w A = 27/ |k| k* = £p"/h con ¢
la velocidad de la luz, A la longitud de la onda que se propaga en la direcciéon k y p* el cuadrimomento de la

particula, se puede deducir las relaciones

1 0
0 1
(1) — (2) —
u =N Cp= U =N c(pz—ipy) (311)
E+mc? E+mc?
M —CPz
E+mc? E+mc?
e(Pe—ipy) cps
Et+mc2 E+mc2
—cp. c(pz—ipy)
Won| Tme | oo y| Ee (3.12)
0 1
1 0
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donde E es la energia relativista de la particula. De la ecuacién de Dirac y la onda plana ¢ = e~*y(k) se

puede deducir facilmente que se cumple

(Y'pu —mec)u = 0, (v"'pu —me)v =0 u(y"p, —me) =0 v(y"p, — me) =0

Wum = vMy@ =g

Z W) = (Y*pu-tme), Z o p(s) = (v"p,-me)

s=1,2 s=1,2
. Al 1 . .
si se define el operador S, = 3 0 . con p, = py = 0 se verifica que se cumple que los espinores

1,2 .1 1

u', u?, vl v? son autoespinores propios del operador S, por lo tanto los espinores u
2

,v! representan una particula

,v? representan a una particula con espin abajo. El campo cuantico relativista

1,2 .1 2
,UuS, v v

con espin arriba y los espinores u
para un electrén libre puede ser expandido en términos de la solucién de ondas planas de Dirac u
, los coeficientes de la expansion ay sy by, se convierten en operadores de creacién y aniquilacion, este campo

puede tomar la forma (para ver una discusion més detallada de este proceso ver [24, 23])

P = %Z [ak,su(k)e™ ™ + by sv(—k)e 7], (3.13)
k,s

donde V es el volumen de una caja con condiciones peridédicas de cuantizacion y del hamiltoniano 3.9 en la

representacion de la segunda cuantizacion este hamiltoniano toma la forma[23]

= /E{ca : [p - SA} + Bmc® + eng} iz, (3.14)

en donde de esta tltima ecuacion y 3.13 se puede deducir H; = —e.J 1A, [23] .Esta ecuacion sera util mas adelante.

Reglas de Feynman del proceso leptéon-nicleo

Primero se debe considerar como expresar la matriz de dispersién S en términos de este acoplamiento
electromagnético, esto nos permitiré calcular el efecto de fotoabsorcion de un ntucleo. Primero consideraremos la
dispersion de un leptén por un niicleo por medio de un vértice foton-lepton, asi empezando por las ecuaciones

de Maxwell se tiene ( norma de Lorentz, Z nimero atémico del niicleo) y tomando unidades naturales ¢ = i =1

0? ~
Ay =2 (] ‘J (a:,t)(z'>. (3.15)
aIIQL K H
De aqui se puede deducir por los autovalores de p en la representaciéon de Heisenberg de la ecuaciéon anterior

se puede reescribir como

82

Gz =7 (i |20y i) eitomr s, (3.16)

donde pyp son el momento inicial y final del nicleo respectivamente. Usando la forma canoénica de la matriz

. .2 - s Ht . . .y .
de dispersion S = [1pe™"n d3z, en donde se usara la aproximacién a primer orden

S = %/I{Tld‘lx (3.17)

Insertando las ecuaciones (3.10), (3.14) en (3.17) y considerando leptones con momentos iniciales ky kg y

espines s so (figura 3.4) se llega
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Figura 3.4: Diagrama de Feynman para el proceso de espalaciéon fotonuclear profundamente inelastico.

<k:, S ‘S" k1, 81> = —%ﬂ(k‘g, so)yuu(ky, 51)/6_iq'1A#(x)d4x, q=ko—ky (3.18)

Observando que el tltimo factor es la integral de Fourier de 3.18 (A,(q) = [e A, (z)d*z) implica

A (z) = ﬁ [ €% A, (q)d*q, insertando esta ecuacion en (3.16), se tiene

¢ Au(@) = —e (3] ,00)] i) (2m) 6" (p p"-a), (3.19)

insertando esta ecuacion en (3.18) se llega finalmente a la relacion de la matriz de dispersion la cual renombra-

remos como M

e _ 1 NN ,
21 = L, soyutis, o) (q) (i | 50)] i) 26— -0 (3.20)
De aqui se deducen las reglas de Feynman para el vértice fotén-hadron,

I. Para leptones poner una u(k) si son leptones entrantes (—) y w(k) si son leptones salientes (+), para

v(k)yv(k) de forma analoga si son anti-leptones.En caso de tratar se fotones reales se debe poner en

. . L 1/2
analogia con lo anterior el vector de polarizacion ey x (1/2w, V) /

II. Para cualquier vértice hadrénico se debe incluir un factor —Ze< J ‘J#A(O)‘ z>

III. Para un vértice leptonico se debe incluir un factor —iery,,.

IV. Incluir los factores u(ky)/v/Vy Ti(ks)/v/V para los estados iniciales y finales del lepton respectivamente.
V. Incluir un propagador W g Dor cada foton virtual que aparesca (g, es la métrica de Minkowski).
VI. Incluir un factor (27)*6*(p — p’-q) por cada vértice.

VII. Integrar f d*q sobre todas las lineas internas del diagrama, .

Ahora definiendo W;y Wy como las energfas iniciales y finales del sistema, y definiendo

. 1 . ~
Tip = iZeu(ka,s2)yuu(ks,s1) (qQ> <] ‘J#(O)

i) (2m)** (0~ p-a).

donde recordemos quepyp” son el momento inicial y final del nucleo respectivamentees el momento.

Usando la regla de oro de Fermi es posible calcular la seccién eficaz de dispersion

i 1
dJ::Rf::2Wrﬂﬂ2ﬂﬂﬁ—fﬂéﬁ@f—f, (3.21)
RO RO

donde Ry es el flujo inicial y gy es la densidad de estados del sistema. El flujo inicial se calculo como sigue

Va1 (ko p
R“‘V‘V(E+E)
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FE es la energia inicial del ntucleo, suponiendo que la masa del leptén es despreciable comparada con la del niicleo

se puede asumir que el leptén no tiene masa en esta aproximacion y si k; es ortogonal a p se llega a la relacion

Ry

1
= E\E+k
como se desprecia la masa del lepton ( se aproxima este valor como cero), entonces se cumple (k1 - k3 = 0,=
E; = kq), de aqui se llega a la relacion:

Ry k1E + Eip), k1 = (E1,k1,0,0)p = (E, —p,0,0) = ky - p= k1 E + E1p

- VElE(

1
— / .12
Ro = VElE (k‘l p) 5 (3.22)

y definiendo la densidad de estados de los leptones en su estado final, considerando como aproximaciéon que se

encuentran confinados en una caja con condiciones perioédicas

Vpd3k2
de = (271')3 :

(3.23)

Teniendo estas relaciones se puede redefinir (3.21)de la siguiente forma (en donde se estan considerando
leptones inicialmente no polarizados y se esté suponiendo que la polarizacion final es desconocida, asi se suman

todos los estados posibles de polarizacion y se promedian)

2 2 3
do = 22 = < ks > L Ly, WH (3.24)
q (2E2) (k1-p)?
1
L = —2E1E2§§;ﬂ(k1)%u(/@)ﬂ(kzmu(kl)

J,(0)

0| £) (1

i) (V,B)5(p"-p-).

LGEIELDDD <z

En la ultima ecuacion el término L, es conocido como el tensor lepténico y es un tensor bien conocido
[22], mientras que el tensor W#"es un tensor que como se dijo en el comienzo de esta seccion, es un elemento
tedrico que no puede calcularse exactamente. Asi que solo se puede conocer su expresion méas general, la cual

se deducira de (3.10) como sigue

o{ilnia] )

Oz,

de la representacion de Heisenberg es posible reescribir esta ecuacion de la siguiente forma

Heilr—p ) <z

oz,

7,40)] £)

— i) %) <z ’J,[(O)‘ f> —0 (3.25)

= g WH =WHgq, =0.

De esta relacion se puede inferir una parametrizacion general de W#* | donde este tensor debe ser funcién del
momento transferido al cuadrado (¢?) y de (p - q) ya que como el proceso es inelastico no es posible encontrar
una relaciéon entre estas dos cantidades, porque la conservacién del momento no lo permite. De aqui después de

algo de algebra se deduce la siguiente expresién para el tensor

v qupv 1 p-q p-q
WH = Wi(g*,p- q) (%u - ’;2 ) +Wa(g®,p- Oy (pu - Qqu) (pu - 2%/) (3.26)

nucleo
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Interacciéon fotonuclear

Ahora para considerar el proceso de fotoabsocion de un hadron (figura 3.5 ), se usaran nuevamente las reglas
de Feymann que se deducieron con anterioridad. Empezando con construir 7;; ,observando que el fotén ahora no
es virtual sino es un foton real y solo existe un vértice (hadrénico), entonces se empieza con anadir el vector de
polarizacién que considera un fotén real ey x (1/2ka)1/ 2, considerando también que el diagrama es de segundo
JHA(O)’ z> y finalmente

se afiade el término (2m)*5%(p — p’-k) por haber solo un vértice. Entonces la matriz de dispersion resulta.

orden se multiplica por un (-i)? , ademas por el vértice hadrénico se multiplica por -Ze < J

Ty = —Ze (Yauv) 2 epx - <j ‘JHZO)\ z> V(2r)164(p — p’-k) (3.27)

Figura 3.5: Proceso de fotoabsorcion.

Usando nuevamente la regla de oro de Fermi es posible llegar a una relacion con la seccion eficaz de dispersion

como en 3.21. Por un medio totalmente analogo se obtiene.

27 Tij 25 W —W7

oy = Tl s W) (3.28)
2

Flujo = prE (3.29)

donde o es la seccion eficaz de fotoabsorcion.Ahora tomando el promedio de los vectores de polarizacion y sobre

todos los posibles estados iniciales y finales del sistema como en las ecuaciones (3.24), se llega a la expresion

2 Za
o Wij(ern)s, (3.30)
V= T ZZij k)i

donde W;; es el tensor 3.26 que describe las interacciones con el hadron y solo se consideran las componentes
espaciales, ya que el vector de polarizacion del foton no tiene componente temporal. Usando la relacion de

completes para los vectores de polarizacion Z (e,c yi(er,n); = di; —kiki/k? y usando la relacion 3.25, se deduce

que (al final se recupera la parte temporal del tensor W)

22 Z 227 227
ZZ €L, /\ Z] 6k >\) =0y = Z ij = 7WMH' (331)

a.
BN/ rIE 7 ALl V(p-q)? (p-q)?

Analizando la traza de Wy,, se observa que cuando k? — 0 la traza W, diverge, con este argumento se

pueden imponer las siguientes condiciones para los coeficientes W7 y Ws

Wy — O(kz)
~Wi + EEW, - O(k2),



CAPITULO 3. RUIDO DE FONDO EN EXPERIMENTOS SUBTERRANEOS 41

calculando la traza del tensor W, se tiene

1 s (p-k)?
WHN = 3W1 + WQW |:p — k2 .

Con el uso de estas tltimas relaciones se puede llegar a concluir, que para k* — 0, el tensor Wyq tendra el

siguiente comportamiento,

Wy — 3W1 — Wo — Wy + O(k?) = 2W; + O(K?),
tomado el limite se llega finalmente a la conclusiéon

(2m)%Za

2 _ 2 _ _
W, (k2 =0) = 2W, (k2 = 0) = 0, = o

Wi(k* =0,k - p). (3.32)

Aproximacion de Weizsédcker-Williams.

Ahora por la aproximacién de Weizsicker-Williams en donde proponen estudiar procesos fotonucleares en
donde la interaccion fundamental es por medio de un foton virtual, simplificando este proceso con un modelo de
fotones reales. Para el caso altamente relativista el momento transferido es pequefio (¢> — 0) comparado con
q - p de esta forma se tiene la desigualdad W7 > W5. Y se puede reescribir 3.24 junto con 3.32 de la siguiente

forma (contrayendo el tensor L, W)

4202 [ dhy 1 s .
1o~ 25 (k) YO e —200) (333

gy — Ao (d%) (¢-p)? (&P
*2m)2 \(2E2) ) /(ky -p)2 = M
Esta relacion es lo que se considera la aproximacion de Weizsécker-Williams, si se analizan todos los términos
con cuidado se puede llegar a las siguientes expresiones a partir de 3.33
do aprE,

dE2dQ = qui2772 U’Y(E’Y)v ME’Y =q-p (334)

usando el procedimiento de [25] se puede integrar sobre el angulo solido y llegar a finalmente a la ecuacion

funcional

do  N(E,)o,(Ev)
- — (3.35)

donde N(E,) es el espectro de fotones

EiEi+pws =M (B+Ep’  (pitp)?® | g
ME, 2p? (E:—EpE,  pi|’

E? + E?
¢ / In(
™

N(E’Y) - p2

Ahora para tener todo completo falta conocer la seccion eficaz de fotoabsorcion, esta seccion eficaz sera
obtenida de [26]. En donde estos autores usan una parametrizacion que obtienen de datos experimentales y
argumentan que esta parametrizacién cumple con lo que se deberia esperar tedricamente. Asi la seccion eficaz
de foto absorcion en ub para un ntcleo de ntimero atémico A y una energia para el fotéon E en GeV esta dada

por

04(E) = Ao (E)(0.75G(2) + 0.25) (3.36)

z = 0.002824"30,,,(F)
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x3

2
Gl) = 3 <x+6x(1+1’))

0yn(E) = 114.3 + 1.6471n*(0.0213E)

Ahora si se junta esta ecuacién 3.36 y la ecuacion 3.35 junto con la relacion E, = E; — Ey, donde E;, Ey
son las energias inicial y final del muon respectivamente y E, es la energia del foton que se transfiere al niicleo,
de esto se puede obtener un espectro diferencial de la seccion eficaz de interacciéon y la energia final del lepton

(muoén) (figura 3.6).

10

107

do
o barn/Mewv

10-9 A Lo Lo b b L Lo b L L 1
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Ef (energia firllal muon)GeV

Figura 3.6: Espectro diferencial de la ecuacion 3.35, para el Carbono (A=12).

Espectro de neutrones producidos por espalaciéon de muones

Para obtener el espectro de energia de los neutrones finales se hace un sampleo del espectro (figura 3.6
ecuacion 3.36) para obtener Ey . Y como la energfa inicial se supone conocida se puede obtener la energia del
fotén por medio de E, = E; — Ef. Con esto se Tiene la energia del fotén y esta a su vez se subdivide en la
energia cinética de retroceso del ntcleo y la energia interna, para considerar esto se samplea de forma uniforme
este valor de cero a F., y esta energia finalmente es dividida entre la multiplicidad del proceso con lo que se

obtiene la energia promedio de los neutrones.

Para estimar la multiplicidad de neutrones se usaron las curvas de la referencia [26], en donde se presentan
dos curvas de multiplicidad para el Carbono y el Plomo, lo mejor que se pudo hacer para obtener una ecuaciéon
funcional de la multiplicidad como funcién del nimero atéomico y la energia, fue digitalizar las curvas y ajustar
estas curvas por una funcién potencial (m¢c = 1.7E%22 mp, = 6.4E%23). Asi los coeficientes de proporcionalidad
se ajustaron a una recta y se obtuvo el promedio de los valores para las potencias (k = 0.0241(A) + 1.41 =
mp = kE%225) donde A es el niimero de nucleones. En la figura (3.7) se muestra el espectro de neutrones

producidos por espalaciéon para la roca promedio.
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Figura 3.7: Espectro de neutrones producido por el proceso de espalacién de un Muon con un niicleo de Plomo.

Para calcular el ntiimero de neutrones por centimetro ctbico se integra la ecuacién 3.35, con la diferencia de
que es necesario multiplicar esta ecuacion por la multiplicidad (my ), en el rango de energia de cero a la energia
inicial del muon. Y multiplicando por la densidad de particulas del medio (N = pNa/a), donde p en la densidad

del medio y N4 es el numero de Avogadro.

De la figura (3.8 curva azul) se observa que existe un déficit de neutrones, esto se debe a que falta considerar
en este modelo las reacciones (A+mn — A’+2ny A+ n — A’+3n), las cuales son reacciones inelasticas entre
el neutron emitido y el nticleo blanco. Segtun [27] a energias del orden de 10 MeV la seccion eficaz ineléstica
es debida principalmente a estos dos procesos en donde la reaccionA + n — A" +2n tiene una probabilidad del
50% y la otra reaccion A +n — A’+3n con probabilidad del 50% , sin embargo no hay datos mas alla de
estas energias, por lo que se especula que a energias mas altas del orden de 500 MeV - 2 GeV este proceso sigue
dominando comparado con la seccién eficaz ineléstica, con la misma proporciéon que se discutié con anteriori-
dad. Haciendo célculos esto nos dice que hay un factor adicional del 2.5-3.0 de neutrones producidos segin esta

estimacion (figura 3.8).

Estas dos curvas 3.8(curva verde comparada con la curva roja) nos muestran que a muy bajas energias del
muoén incidente y por ende un espectro de neutrones de baja energia, nos dice que suponer que solo se producen
neutrones por espalacién es un buen modelo, a energias un poco mas altas es aceptable considerar que solo se
producen las reaccionesA +n — A’+2n y a altas energias lo méas correcto es suponer que se produce el triple
de neutrones por reacciones secundarias. Se puede con estas observaciones mejorar la curva por medio de este
argumento, si se multiplica la curva por una recta que en Ei=0 GeV valga 2.0 y en Ei=500 GeV valga 3.0
(R(E;) = 2.0+ 0.006F;) se obtiene la siguiente grafica (figura 3.8 curva negra). Para referencia la curva que cita

[21] para la tasa de neutrones por centimetro ciubico es la siguiente

N(E,) = 4.14(E,)"™ x 10~%n/pgem ™2 (3.37)
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Figura 3.8: Curva de neutrones por volumen, en funcion de la energia inicial de muon, (negra )multiplicada por la recta R(Ei),

(verde) multiplicada por 2.5, (azul) curva deducida directamente del calculo de espalaciéon y (roja) curva de [28].

Se observa que con este simple argumento la grafica 3.8 (negra) se ajusta notablemente mejor a la curva de

la simulacion de [21].

Curvas de flujo y tasa de neutrones en funciéon de la profundidad

Procediendo ahora por calcular el flujo de neutrones es necesario conocer la curva anterior de tasa de
neutrones en funcion de la energia incidente del muon y para relacionar esta energia con la profundidad se usara
la ecuacion (3.5) que es facil de manipular. Ademas usando la ecuacion del espectro de muones como funcion
de la profundidad (3.6) la cual es valida en el rango de energias de 100 GeV a 10 TeV. Sin embargo es necesario
extender este rango de energias para el flujo de muones ya que entre las energias de 1 GeV a 100 GeV el flujo
es del orden del 90 % del total que se va a considerar. Para este rango de energias se usaré la ecuacion citada
en [20]

174 75 B
m(x + 10sec(h)) 153 T+ 821074 (2410 sec(6)) oy =21 gy (3.38)

I =
(,9) x + 50 + 25 sec(f)

donde (x) esta en metros de agua equivalente (m.w.e). Con estas expresiones y la curva (3.37), se puede calcular
la tasa de neutrones por centimetro ciibico de la siguiente manera; se integra sobre la energia (100 GeV-10 TeV)
la ecuacion del espectro (3.6) se integra sobre el angulo la ecuacion (3.38) y finalmente se suman estos dos flujos,
después se multiplica por la densidad del medio en unidades de gramos por centimetro ctubico y se multiplica
por la ecuacién (3.37) en funcion de la energia promedio del muon que esta relacionada con la profundidad por
medio de la ecuacion (3.5). Esta curva se compara con una curva que presenta el articulo [28], la cual expresa
la tasa de neutrones por centimetro cibico en funcion de la profundidad (ver figura 3.9) y esta parametrizada

por
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Figura 3.9: Curva de Mei & Hime del articulo [28], la cual expresa la produccién de neutrones por centimetro ciibico en funcién
de la profundidad.

P

R(h) = Py ( - ) e MPin/em?s, (3.39)

donde P; = 860 m.w.e y Py es un parametro que depende del material. Esta curva junto con la que se ha

calculado se muestran en la figura 6.2 en la pagina 87.

Neutrones producidos en las paredes de la cavidad

Con este proceso de calculo es posible estimar el flujo de neutrones provenientes de las paredes de la cavidad
a una profundidad dada. Para este calculo se usara un modelo simple de difusion y el resultado previo de la
tasa de neutrones por centimetro ciibico. Para empezar se tomaran la energia media promedio de los neutrones
que salen de la cavidad, la cual se obtendra de calculos tebricos y se confirmaran con observaciones empiricas.
Asi por ejemplo la referencia [29], calcula esta energia promedio a diferentes profundidades la cual se muestra

en la figura (3.10). Estos datos estan tabulados en el cuadro 3.1 en la pagina siguiente.

Average Neutron Energy (MaV)
=]
=)

PRI T N TN T T T [N S S ST S N T TN T AN S S T T [N T T T T N S
0 1 2 3 r 5 3

Depth (km.w.e)

Figura 3.10: Energia media de los neutrones que salen de las paredes de cavidades a diferentes profundidades. Datos medidos en

distintos laboratorios subterraneos. Tomada de la referencia [29]
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A continuacion se mostrara una tabla que continte la informacion mas relevante de esta grafica (cuadro 3.1).

| Sitio [ Profundidad k.w.c | Energia <E> MeV | R (n/cm’seg) |

superficie 0 6.5 -
WIPP 1.585 62 0.16
Soudan 1.95 76 0.085
Kamioka 2.05 79 0.072
Boulby 2.805 88 0.022
Gran Sasso 3.1 91 0.014
Sudbury 6.011 109 0.0002

Cuadro 3.1: Energia media de neutrones de espalaciéon producidos en varios laboratorios subterraneos. Estos datos corresponden

a la figura 3.10. La altima columna muestra la tasa de produccion calculada para la roca promedio.

A profundidades entre 1.6 k.m.w.e y 6 k.m.w.e la energia media de los neutrones producidos por espalacion
en la roca promedio puede calcularse como el promedio de las energfas de el cuadro (3.1), pesadas por la tasa
de produccién de neutrones por centimetro cubico a cada profundidad. Haciendo esto se obtiene un promedio
pesado de 71 MeV.

Las energfas medias en el cuadro (3.1) fueron calculadas considerando neutrones con energias mayores a
1 MeV, sin embargo la espalacién por rayos cosmicos produce una gran cantidad de neutrones con energias
menores. Ahora para energias menores a 1 MeV no se tiene una referencia en donde obtener esta energia media.
Para estimar la energia media inicial de los neutrones producidos por la espalaciéon simplemente se puede
usar nuestro célculo tedrico y ademas se deben considerar los choques elasticos e inelasticos del neutrén con
el medio. Si se obtiene la energia media en funcion de la energia incidente del muon se obtiene un promedio

pesado de forma similar a como se hizo con el cuadro (3.1) se obtiene un valor de 1540 MeV (ver cuadro (3.2)).

Profundidad m.w.e Energia media GeV
segun el espectro que se calculo R (n/cm3seg) /N

1530 1.40 0.57
1979 1.65 0.26
2519 1.87 0.110
3197 2.1 0.039
4108 2.32 0.01
5501 2.55 0.0015
8585 3.4 2.8x10~°

Cuadro 3.2: Cuadro que ilustra como cambia la energia media del espectro inicial de neutrones producidos por espalaciéon pesados

por el nimero de neutrones por volumen.

Ahora estos neutrones aun no estan difundidos en el material, para ello se usara un modelo que se describe
en la seccién “Neutrones provenientes de la caverna’.

Con esta energia inicial de los neutrones emitidos por la espalacion y una féormula que relaciona la energia
inicial promedio de los neutrones con la energia final de estos. Para esto se necesita considerar las colisiones
(m) tanto elasticas como inelasticas entre el neutrén y el nticleo que se estudian en el apéndice D. La ecuacion

funcional para calcular este valor de m segin lo que se demuestra en el apéndice D C.2 en la pagina 106 es

Ef = (kelastic - kinelastic)mEi

donde kejqstic representa las pérdidas por colisiones elasticas y kijneiastic representa las pérdidas inelasticas en
una colisiéon de un neutrén nucleo. Para calcular kejqstic se usa el procedimiento explicado en el apéndice D
en la seccion 0.1 (choques elasticos) y para estimar kjpeiastic se usard un modelo mas complejo de potenciales

opticos para la interaccion neutréon-nicleo, lo cual se explicaré en la siguiente seccion.
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Modelo de Potenciales 6pticos

En este caso analizaremos como en mecanica cuantica se considera una interacciéon ineléstica, la cual es
necesario analizar como se comenta en el apéndice D. Para eso se tiene que definir un potencial complejo (parte

real e imaginaria), en la ecuacion de Schrodinger de la siguiente forma.

n_, ‘
—%V Y+ (V+iW—-E)p=0 (3.40)

donde 7 es la constante de Planck, m es la masa del neutréon y V, W son potenciales efectivos determinados
experimentalmente. Para demostrar que se tiene una interaccion ineléastica, se usa la ecuacion de continuidad
para la densidad de probabilidad de estados
dp
—+V-J=0 3.41
T (3.41)
De la interpretacion de Born se puede hallar una relacion explicita para la densidad y corriente de probabi-

lidad con la funcién de onda(3.41)

I
— 2 Yk _ *
p=II"s J = 5 (0" VY — V), (3.42)
Insertando (3.42) en (3.41) se tiene
oll¢l* _ in
ot 2m

ahora usando la ecuacion de Schrédinger (3.40)

(V* V2 — pV2¥), (3.43)

2m .
Vi) = 7z (V+iW = E))
2 % 2m . *
Vit == (V —iW — E)y*,

se llega introduciendo estas dos ultimas ecuaciones en (3.43)

allw|? oW
WIE 2 2
[9]I* = 4ol e *R. (3.44)

La ecuacion (3.44) indica que se perdi6 informacion después de la interaccién de una particula con otra en
un tiempo (t), esta pérdida depende exclusivamente del potencial imaginario como se habia advertido.Con esta
ecuacion y considerando que el neutrén incide como una onda plana al niicleo y en primera aproximacion sale
como otra onda plana también. Entonces si ¥ = Ae~ % con A constante se puede calcular de forma general la

. . a2 Bk 2
densidad de corriente J=|[1[|” 7F = []1)[|" v.

Por medio de la densidad de corriente es posible calcular el coeficiente kjne, como la densidad de corriente
depende de la velocidad entonces la relaciéon no con kj,e no es lineal sino como la raiz cuadrada de ki, . Para
hacer el célculo de k;,q se debe tomar en cuente la densidad de corriente final debida solamente a un choque
elastico J¢_inel, la densidad de corriente final debido a los dos efectos juntos J; y la densidad de corriente inicial

J;, asi se tiene la relacion.

2 2
o = Jizine = Jy_ viaa [Woll” = vy [V (3.45)
Ji vi [[dol?
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usando las relaciones vs_ela = Vkela¥i ,0f = Vkela — kine1¥; ¥ las ecuaciones (3.45) (3.44), se tiene.

Vet = Vketa = Vkela = kinie™ (3.46)

definiendo y=+/kinel y haciendo toda el algebra en (3.46) se llega a la siguiente ecuacion.

(1 + 6_47‘2“)y2 — 2\/ kelay + kela(l —e

Se puede ver facilmente que cuando el tiempo de interaccion del neutrén con el nicleo t— oo, entonces

) =0 (3.47)

Kine— kecla y seglin la ecuacion C.2 en la pagina 106, implica £y — 0, lo cual es consistente con el hecho de
que el neutrén para esta condicién se absorbio en el nicleo, ademés esta ecuacion siempre tendré como solucién
trivial kela = Kine, €sta solucion serd ignorada por considerarse muy improbable. Para poder hacer el calculo

solo falta estimar el tiempo de interacciéon del neutréon con el niicleo y el potencial 6ptico W de interaccion.

Para estimar el tiempo de interaccion entre el neutrén y el ntucleo la referencia [32], calcula la distancia

media de interaccién entre estas dos particula como sigue.

o fOR( R? — z2)2rzdx B 4R
fOR 2rxdz 3

Donde R=1.378 4900793 A1/3 fm Ahora segin [32]los potenciales opticos estan dados por las siguientes rela-

ciones.

27
V = (46.51 +6.74(1 — =) — 117.5/A - 3.22VE)MeV

W = (5.293 + 0.3388VE + V)MeV

Estimando los valores medios de estos potenciales usando la energia, media estimada en el cuadro 3.2(E,pedqia =
1520 MeV) los valores caracteristicos de la roca promedio [20](A=23.21,Z=11,p = 2.65g/cm?), se tiene V=18.7
MeV, W = 14.15 MeV. Finalmente se estima la velocidad media usando estos valores promedios.

R
b

Y calculando finalmente el tiempo propio de interacciéon promedio ¢ = = (02 0.79c¢), se tienen los elementos

para calcular ke segin la ecuaciéon 3.47

Kinel = 0.51.

Para estudiar como se difunden los neutrones en la roca se propondré la siguiente ecuacién de difusion lineal
para estudiar el problema del flujo de neutrones en una cavidad.
on

S T V= DV?n + Q(z,y, 2) (3.48)

Hasta este punto esta ecuacion de difusion considera los neutrones que se difunden en un medio material con

coeficiente de difusion D=A\ve~4/*

, sin embargo esta considerando que los neutrones se mueven con una convec-
cion en un medio libre, esto por supuesto no es cierto, los neutrones también se mueven en un medio material.
Para considerar este efecto en el término de conveccién es necesario considerar cual es la probabilidad de que un
neutrén atraviese una longitud promedio de interaccion sin que choque con ningin niucleo del medio material
(ver Apéndice C), esto se considera atenuando la velocidad de conveccion de la siguiente manera vy = ve ="/,
(X es el camino libre medio total del neutrén) asi la probabilidad (e~!/*) es la probabilidad de que el neutrén

choque (1/\) veces, ya que la media de esta distribucion es ()).
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Ahora se procederé a resolver esta ecuacion (3.48), por medio de los propagadores de Green (ver Apéndice B)
calculando la funcién de Green para el caso infinito, y después usando el método de las imagenes para calcular
casos seminfinitos. Para considerar los efectos del medio material, se considerara el problema seminfinito en (z),
e infinito en las variables (x,y), como se muestra en la figura 3.11.En este caso el punto negro representa la

cavidad o el laboratorio subterraneo y el plano (xy) la superficie terrestre.

z

Figura 3.11: Esquema que representa el caso seminfinito en (z) e infinito en (x,y), en donde el punto negra representa la caverna

subterranea y el plano xy la superficie.

Matematicamente hablando estas condiciones de frontera se enuncian de la siguiente manera:

lim n(x7 y’ Z? t) = O? yll:gloo n(m’ y? Z? t) = 07 ZEIEIOO n(x3 y) Z’ t) = O

r—+oo

n(r,y,0,t) =0, n(z,y,2,0) =0

Estas condiciones modelan el problema real de difusion de neutrones, para resolver la ecuacion (3.48) primero se
efectuara el siguiente cambio de variable que es vélido para el caso infinito que estamos tratando; n(X,t)=n(X-

Vt,T).Con este cambio de variable la ecuacion (3.48) se simplifica.

0
S = DV?n+Q(a,y.2) (3.49)
Esta ecuacion es igual a la que se resuelve en el (Apéndice B), solo falta anadir la fuente de neutrones, que en

(Przoca)e(~2/p )n/cm®s), Poroca—(1.8641.4)x10~%n/cm>s

este caso es la ecuacion 3.39 en la pagina 45 (Q(z)=Poroca (2

YV P1r0ca=860150 m.w.e, con esto se tiene

t [e'e}
_(z—wo—vzt)Z _(y—yo—vyt)Z
:z: Y zt iD(t—tg) ¢  4D(t—tg) x
’ (4nD(t — to))3/2
0 —00

— 00

3

é\o

(zfzofvzt) _(z+zo+vzt)2

x(e” DUt — e AD(=t0) )Q(zg)dxodyodzodty

Se puede demostrar facilmente que n(x,y,z,t), solo depende de la variable (z), ya que las integrales en (xg)

y (yo) son integrales de gaussianas, si se efectian la solucion se simplifica :

t 0
_(z=zq=vz)? _ (tzgtvzn?
:// 4 Dt ¢ )1/2(6 )T — e APtt) )Q(z0)dzodto (3.50)
m —to)
0 —oo

Sustituyendo la ecuacion (8) en la ecuacion (3.48), se verifica que efectivamente la solucién solo depende de
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la variable (z).

on on 9’n
o + (—Ufz)g = D@ +Q(2) (3.51)

Vfy = @efl/)‘

Ademés se verifica que le flujo en la direccion (x) y (y) es el mismo que en el eje z por considerarse una
difusion isotropica. Asi con esto en mente tiene sentido fisico solo considerar la velocidad en la direccion (z),
con esta suposiciéon se puede aproximar el flujo en (x) y en (y) como (j, = j, = j.). Por ende el flujo total
solo depende de (z) y considerando el flujo hacia arriba y hacia abajo se tiene la relacion para el flujo total
J=-DVn = |J|| =3J..

Entonces el problema queda resuelto si se conoce el flujo en (z) J,, para esto se usara la ecuacion (3.51)
independiente del tiempo, por razones de que solo interesa el estado final del flujo y no el transitorio, con esto
la ecuacion (3.51) se simplifica.

an 8271 . /)\
—Upip- = D@ + Q(2),vp, =Tze (3.52)

Para resolver esta ecuacion ordinaria diferencial, se haré el cambio de variable u:%7 simplificando la

ecuacion (3.52), de la siguiente forma; —vy,u = D% + Q(z) . ahora resolviendo usando el método del factor
integrante se tiene la siguiente solucién.

v,z 2>1600m
dn e~ "D vfpE —Vfz®

U= = / e D Q(z)dz+ Ke™ D (3.53)

—0o0
Esta ecuacion integral se puede resolver usando integraciéon por partes de forma recursiva, ademas la cons-

tante K=0, ya que en z— —oc el flujo no debe diverger.

vi. 4

) v,z ®_1 n+1n!e*(* 5 T Pr)?

j,=—Du=e D (POTOCGPMOCQ)Z ( (1))_,"2 — L)nzn (3.54)
D T P

Tomando como aproximaciéon el término n=1 y despreciando los elementos de orden n>2, por el hecho de

que (Pil)">2>>1 si z>1600 m, se tiene finalmente como aproximacién.

Plror‘a e_Pil
Jz = (Poroca)( > ) oI 1 (3.55)
( D E)
. I —lz /2 . . e el L.
Para estimar el término Ug = %285~ es necesario calcular el coeficiente de difusion ( ver Apéndice B), que
en este caso se toma D = ?e‘l/)‘, en donde el camino libre medio esta dado por A = \@\7{3 = mlt - (porque
tot o

podemos suponer a los 4tomos en reposo dado que las velocidades de los neutrones son significativamente mas

altas), y para estimar el factor exponencial e l/A

, se debe considerar a (I/)) como el ntimero de caminos libres
medios que necesita un neutrén(l/\ = m) con una energia media asociada (1540 MeV), para atenuar su energia
a 71 MeV que es el limite de energia considerado. Para esto se necesita considerar las colisiones tanto elasticas
como inelasticas entre el neutréon y el nicleo que se estudian en el apéndice D. La ecuacién funcional para

calcular este valor de m segin lo que se demuestra en el apéndice D es

Ef = (kelastic - kinelastic)mEi

donde kejqstic = 0.92 representa las pérdidas por colisiones elasticas y kinerastic = 0.51 representa las pérdidas
inelasticas en una colisiéon de un neutrén nucleo.

Recordando la ecuacion C.2 en la pagina 106 del apéndice D, y con los valores de Kejgstic ¥ Kinelastic , ¥ con
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una energfa inicial promedio <E;>=1540 MeV y una energia final promedio segtn 3.1 en la pagina 46 <E;>=71

MeV. Se tiene un valor de m = 3.27 choques en promedio.

Para calcular la seccion eficaz promedio de interaccion entre el neutron y el nicleo , nos remitiremos a la re-
ferencia [32], en donde se obtiene una manera de calcular la seccion eficaz total de la interaccion neutrén-nicleo
para valores de energias de 1-1000MeV . De esta seccion eficaz se obtiene el promedio en ese mismo intervalo
de energia, el resultado es:0¢1q451—1000aev = 0.36 barns (notar que no se tiene que hacer un promedio pesado de
esta seccion eficaz porque esto ya se considero al tomar las energias promedio inicial y final 71MeV,1540MeV

respectivamente).

Con esto se puede calcular el camino libre medio promedio para un neutrén (A = 34 cm). Para terminar el
calculo hay que recordar que la velocidad de conveccién v, depende de la velocidad promedio total por medio
de 724/3v, y de igual modo I = v/3l, lo que implica v, /D = (v/3/)\)e®42/*. Solo falta considerar los neutrones
que se producen por reacciones secundarias, estos hacen que el camino libre medio efectivo aumente ya que el
aumento de neutrones favorece su propagacion en el medio, por lo que podemos supones que el camino libre
medio aumenta segin la multiplicidad de neutrones que se crean en promedio por cada neutrén. Asi ya sabemos
de la seccion anterior que este numero de neutrones promedio producidos por neutrén es del orden de 2.5, ya
que esto explica satisfactoriamente 3.37 en la pagina 43. De esta forma el camino libre medio que considera este

efecto se puede modelar como X = (neutrones promedio producidos por neutrén) A = 2.5\ = 85 cm.

Aglomerando todos los datos anteriores y recordando J=v/3J. y la ecuacion 3.55 en la pagina anterior, se

tiene finalmente para J.

7 = VB(Pursea) (H2) o)), (3.56)
D P

donde vi=/D = (V3/x)e?42*™ = (0.087 cm ™!, esto implica

Plroca — =
e

J = (21.5cm)(Poroca)(

si consideramos todos los errores se tiene

Plroca

J = (21.5 £ 4.1 cm) (Poroca ) ( Je P = (3.98 +0.75) x (10*7)(%)e‘ﬁn/mn2s

, donde se us6 Pyroca = 1.85 x 10~%n/scm ™3

tecarlo de [28]

comparada con la ecuacion para el flujo segiin simulaciones mon-
P 2
#(z) = (40£1.1)x 107 (—)e(-*/p)n/cm"s
z

, se concluye que el resultado esta en acuerdo con los errores que se esperan de la curva de [28].

Calculo del nimero de eventos

Ahora que tenemos una forma de calcular la tasa total de neutrones por centimetro cubico en un material
dado cualquiera, nos resta resolver el problema de cuantos de esos neutrones producidos van a salir de una
cara del material la cual apunta hacia el detector. Esto es vital ya que no todos los neutrones producidos en el

volumen del material van a interaccionar con el detector.

Para modelar este proceso se tomo la ecuacién de difusion lineal con un término convectivo y una fuente.

Esta ecuacién debe poder decirnos cual es el flujo de neutrones en cada pared del material. Primero el término
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convectivo modelara la velocidad promedio de un neutrén en el material. El término de difusién considerara el
camino libre medio promedio de un neutrén con ese medio y la fuente serd simplemente la tasa de neutrones

por centimetro ctbico que se calculd en la seccién anterior. Con esto la ecuacién de difusion quedaria

0
6—? +v-Vn = DV?n + Q(z,y, 2) (3.57)
Condiciones Frontera: n =0, (3.58)

donde D:%)\v y para estimar Q(z,y, z) se efectuara el siguiente anéalisis. Suponiendo que la probabilidad
de que un muon produzca una espalacién en un punto cualquiera del material es la misma, ya que el flujo para
esas dimensiones (orden de metros) se puede considerar isotropico. Entonces por cada punto se tiene una fuente
dada por Qd(x — x)d(y — y0)d(z — z0), donde Q tiene unidades de N/s y como consideramos un flujo isotrépico

es posible calcular el promedio de las contribuciones a la fuente de neutrones en cada punto esto implica

A Q Ly Ly L. _Q
Q= Z Z Z V5(JU 20)6(y — y0)d(z — 20) o Qd(z — 20)0(y — y0)0(2 — 20)dzdydz = v

Y por lo tanto esta cantidad que tiene unidades de N/cm?®s, es la estimacion que ya podemos calcular en
funcién de una profundidad. En esta situacion la ecuacion (3.57), no puede ser simplificada como lo fue en casos

anteriores, por tanto se aplico un método numérico de diferencias finitas para resolver esta ecuacion.

Como puede ser importante poder estimar ahora el espectro final de los neutrones emitidos por la difusion,
que en nuestro caso esto podria ser importante para los neutrones producidos en el agua que esta contenida
en los tanques de polietileno, ya que en este caso los neutrones pierden una energia cinética significativa por
colisiéon. En el caso de los neutrones producidos en el escudo de Plomo se puede suponer que el espectro final
es igual al espectro inicial de neutrones producidos por la espalacién, ya que el neutrén casi no pierde energia

cinética al colisionar con el pesado niicleo de Plomo.

Escudo de H>0 y efecto de rebote

Para tomar en cuenta la absorciéon de neutrones provenientes de la caverna exterior por parte de un escudo de
agua se considerara un modelo de difusion que tome en cuenta los choques elasticos entre neutrones y el ntcleo
del material blanco (H30) y las interacciones inelasticas entre estas dos particulas. Considerando la ecuacion
de difusion lineal en una dimension, para el caso estacionario y afiadiendo el término de absorciéon (ver ecuacion
3.57)

&*n
D— —wvo,Nn=0, (3.59)

Ox?
donde o, es la seccion eficaz de absorcion entre el neutrén y el nucleo blanco. Si se usa la relacion para el
coeficiente de difusion del apéndice B (D = Aetsv/3) y la ecuacion para calcular Agjps = 1/v2no, se simplifica la

ecuacion (3.59)

62” n )\elas/\a 1/2
w75 ) (360
Imponiendo la condicién de frontera _D?T:m:oo < o0y _D%m:(] = ¢(h) , se tiene como solucion de (3.60)
J = ¢ge /L, (3.61)

Usando este mismo modelo para considerar la produccién de neutrones por unidad de volumen que se

producen en la misma agua (H2O), considerese la tasa de produccion de neutrones por centimetro cubi-
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co del material y una lamina infinitesimal (ver figura 3.12 ), asi el flujo que atraviese = segtn (3.61)sera
gi)cmst/Ae*“"/ L = ¢omsdre=*/T donde A es el area transversal. Haciendo todo el proceso se finaliza con la

integral que nos da el flujo

0
J = Gems / e b dr = gpms L(1 — e~ Lo/ E), (3.62)

x

V

Figura 3.12: Esquema que ilustra el modelo para estimar los neutrones efectivos producidos por el volumen.

Lx

En conclusion el efecto absorbedor del agua depende del coeficiente de atenuacion de longitud L, si la longi-
tud del escudo excede por mucho esta longitud a lo maximo se produciran de forma efectiva ¢.,,3 L neutrones
dentro del material (H20).

Finalmente falta considerar si los neutrones provenientes del escudo al atravesar el espacio vacio entre los
escudos o inclusive interaccionar con el detector, este neutréon va a llegar al otro extremo del escudo e inter-
acionard con este pudiendo producir un rebote total hacia le detector nuevamente y tener otra oportunidad
de contribuir con el ruido. Para considerar este efecto se considerara que el escudo tiene dimensiones laterales
grandes comparadas con el camino libre medio del neutrén en ese medio. Primero dividase el espectro en una
region de 0 — 100 MeV donde se considerard que un neutréon se puede dispersar de forma equiprobable para
todos los angulos de dispersion y la region > 100 MeV donde la probabilidad de que el neutrén se disperse a
un angulo pequeno es muy grande y por ende la probabilidad de un rebote total en este caso seria despreciable.
Asi centrados en la primer regién del espectro la cual contiene aproximadamente la mitad de todos los eventos,
se considerara que un neutron coliciona L, /Aot veces. En la primera colision el neutrén tiene una probabilidad
de 1/2 de rebotar y salir del material, por otro lado los neutrones que se dispersen hacia el fondo del material
podran interacionar otra vez a una distancia de dos caminos libres medios del material y tendran una probabi-
lidad de 1/2 de rebotar pero como estan a dos caminos libres medios al rebotar pueden interacionar otra vez y
tener una probabilidad de 1/2 de rebotar hacia afuera, esto daria una probabilidad total de 1/4 y considerando
la probabilidad del primer choque la probabilidad finalmente serfa de 1/8. Asi siguiendo el analisis completo se
tiene que la probabilidad total es la suma prepote = Y 5eq(1/2)* ! = 2/3. Considerando ahora que el neutrén
realiza la primera interaccién a dos caminos libres medios del inicio del material por el apéndice B y el anélisis
anterior se puede llegar a que la probabilidad de rebote para este caso es p’repore = €1 (Y 5oy (1/2)%%) = 0.13.
Sumando estas probabilidades y despreciando los demés casos se tiene que la probabilidad de rebote es p = 0.8.

Como los neutrones pueden rebotar consecutivamente, se estima la contribucion total por medio de la
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suma geométrica de la probabilidad de rebote multiplicada por el flujo inicial de neutrones y considerando que
aproximadamente la mitad del flujo total sufre este efecto; ¢ = 0.5¢ Y ;o p" = ¢(2.5).

Espectro de retrocesos nucleares

Para este paso final debemos usar la seccién eficaz total de interaccién neutrén-nicleo, la cual se puede
deducir del modelo de potenciales 6pticos discutido en la seccién 4.2.2.5. Usando el analisis de ondas parciales

se pueden deducir las siguientes expresiones para la secciéon diferencial elastica e ineléstica de interaccion

Tor = % 3@+ 1)(1+ o — 2acos(B)) (3.63)

Oin = % S @I+1)(1 - a?)

,donde k = ¥ 2;:“9 , K=~ Qm(E;V—HW)y a=e2m@) 5 2I'm(0), donde ¢ es el angulo de desfase de la onda

parcial. Usando la aproximacién WKB para calcular la fase §, se deduce que

5= R(K — k).

Esto implica que 8 = 222 (\VE+V —VE)Rya = e—2mWR/W*K (Con esto es posible construir la funcién de la
seccion diferencial de dispersion e inelastica y por ende la total, solo a partir de energias mayores a 1 MeV, ya
que a menores energias empiezan a dominar los efectos de la estructura nuclear del blanco y empiezan a haber

resonancias. En la figura (3.13), se muestran las comparaciones entre esta teoria y datos experimentales.
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Figura 3.13: Graficos que representan la comparaciéon entre la teoria y los valores experimentales (azul), para la seccion eficaz
total.
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Con esta funcion ya hecha podemos calcular el niimero de eventos totales como funcion del espectro de
energia de los neutrones que inciden sobre el blanco, la seccién eficaz de interaccion y el flujo de neutrones que

estan incidiendo sobre el blanco

N dr
N, = ?b / o(h) =0 (B)dE (3.64)

donde %,es el espectro de neutrones que se calculd en la seccion 4.2.2.2. Con la ayuda de esta expresion
podemos tener el espectro de retrocesos nucleares en funcién de la energia incidente, pero se requiere que el
espectro este en funcién de la energia de retroceso del niicleo. Para poder lograr esto necesitamos considerar con
que probabilidad se puede dispersar un neutrén a un cierto dngulo de dispersion. Esta informacién la podemos
deducir de la seccion eficaz diferencial calculada por el método de aproximacion de Born a primer orden y

usando que los potenciales 6pticos son constantes y no dependen de la distancia, se puede deducir que

d K in
o = ap(eos() -

Sampleando esta funcién podemos obtener un angulo de dispersion 6, el cual nos dice directamente cuanto

)2, Q = 2Rksin(6/2). (3.65)

vale la energia de retroceso nuclear, si Mes la masa del nicleo entonces

Er = 2EiM(l —cos(6)). (3.66)

Para considerar colisiones inelasticas entre el niicleo y el neutrén incidente, podemos modelar esto multipli-

cando el valor de la energia de retroceso nuclear Er por un niimero aleatorio entre uno y cero.

Finalmente hemos llegado a la parte final del calculo inicial que se planteo en un principio, que fue como
estimar a grosso modo el espectro de ruido de fondo proveniente de la espalacion de muones cosmogénicos con
la materia. Todo este proceso podria considerarse una simulacién rapida y sencilla para poder darse una idea

de que espectro de retrocesos nucleares se esperaria en la vida real.

Neutrones provenientes de la caverna

Para estudiar los neutrones que provienen de la caverna propondremos un modelo simple que considere los
efectos mas importantes del proceso de dispersion, como considerar el camino libre medio y los efectos geométri-
cos de la dispersion de neutrones. Si hacemos referencia al cuadro 3.1, el cual nos dice cual es la energia media
de los neutrones de la caverna, para deducir con nuestro modelo esta energia media haremos las siguientes con-
sideraciones sobre los neutrones dispersados; supondremos que en regiones de dimensiones pequenas (~ 10m)
los neutrones se producen uniformemente, ademas se supondra que en una longitud igual a la del camino libre

medio los neutrones solo se dispersan una sola vez y se supondra un medio uniforme en la caverna.

Figura 3.14: Figura esquematica que ilustra el modelo a usar para estimar la energia media de los neutrones y su espectro.
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Con estas suposiciones podemos formar un modelo que intente explicar la naturaleza de los neutrones en la
caverna, primero tomemos un punto de la caverna y llamemosle punto central, el cual supondremos es donde esta
nuestro experimento o detector. De este punto central considerese una esfera de radio A (camino libre medio)
de esta esfera provendran neutrones que a lo mucho se han dispersado una sola vez, segin las suposiciones que
se hicieron, ahora considerese otra esfera con el mismo centro y de radio 2\ de esta esfera provendran neutrones
que a lo mucho se han dispersado dos veces, este proceso puede continuar asi indefinidamente, ver figura 3.14
. Pero en este problema solo nos interesan neutrones que tengan una energia mayor a 1 MeV, por lo que esto
limitara el nimero de capas que se necesitan para este modelo, otro factor importante es la seccion eficaz total
de interacciéon entre el neutrén y el nicleo que varia con la energia, como este proceso puede ser complicado
de describir modelaremos esta seccion eficaz por medio de un promedio entre los valores de 1-200 MeV y otro
promedio entre energias mayores a 200 MeV ver figura 3.15. Para determinar cuantos caminos libres medios se
necesitan para considerar los calculos hechos por [29] que se muestran en la tabla3.1, se sabe de las secciones
anteriores que la energia media inicial de los neutrones es de 1540 MeV y la energia final después de un choque
de un neutrén con un nicleo esta relacionada con la energia inicial de este por medio Ey = (0.39)™E;, donde

(m) es el namero de colisiones.

O.
Tot
3.5 ©

sigma (b)

O1ot Promedio

2.5

1.5

0.5

10 10°
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Figura 3.15: Figura que muestra la aproximacion hecha para estimar la seccién eficaz total, en el rango de energias de 1-200 MeV

el promedio es de 1.25 barns y en el rango de energias mayor a 200MeV el promedio es de 0.64 barns.

Ahora solo falta considerar que los neutrones mas cercanos al punto central son menos numerosos que los
neutrones producidos en las capas més alejadas de este punto. Para considerar esto pesaremos la energia de
cada neutrén que llega al punto central de cada capa en particular hasta la tltima y multiplicamos esta energia

por el volumen de cada céscara y como es de esperarse se divide todo entre el volumen total de la esfera

4/37r(]ZV0:(/\(i +1))% — (Xi)?)(0.39)°

E= = E;
4737 (AP :

donde N es el numero total de caminos libres medios para atenuar el neutrén de una energia de 1540 MeV a
1MeV. Con esto es posible calcular la energia media estimada usando el modelo completo y la seccién eficaz

aproximada anteriormente discutida.

N
4/37(3(0.5A(i +1))% — (0.5Xi)®)(0.39)" ,si E < 200MeV )
=0 B = pp i (3.67)

. /374057
4/37(S2 (A +1))3 — (Ai)®)(0.39)"  ,si E > 200MeV
=0

<
I
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donde (j) es el namero de veces que E>200 MeV. Con esta altima formula se puede obtener la energia media

para cada profundidad en funcién de la energia promedio inicial de los neutrones.

Profundidad m.w.e Energia <E> MeV ‘ Energia <E> MeV Calculada | Energia media GeV ‘
segun el espectro que se calculo
1530 64 53 1.40
1979 74 62 1.65
2519 84 70 1.87
3197 93 74 2.1
4108 101 79 2.32
5501 107 86 2.55

Cuadro 3.3: Energia media de neutrones de espalacién producidos para varias profundidades, donde se comparan los resultados

de 3.10 con los calculados segin nuestro modelo.

Con esto también se puede calcular el espectro de neutrones dentro de la caverna si se consideran las energias
de todos los bins del espectro de neutrones se tiene un espectro que se ajusta bien a la curva que menciona

[29, 28]al menos para el término mas importante de la formula, ver figura 3.16.
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Figura 3.16: Espectro estimado para neutrones dispersados en la caverna.

Ademas se puede estimar la fraccion de neutrones producidos por muon en funcién de la distancia. Para ello
se necesita retomar la ecuacién 3.59 en tres dimensiones, en donde por isotropia podemos considerar que
*n %n 0*n

o2 o To2

82
3D—a Z =vo,Nn.
T

De aqui se puede deducir facilmente usando los datos para A¢jus = 85 cmy Aaps = 83 ¢cm, que la funcién de

densidad de neutrones es:

N = Noe T L = \/Aeras Aaps = 84 cm.
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Esta ecuacion se compara bastante bien para la que se reporta en [28] L = 76 ¢cm, ver figura 3.17

—

% _neutrones

—
<

102

Figura 3.17: Figura que muestra la comparaciéon de la curva de [28](roja) con la curva estimada en esta seccién (negra).

3.2.3. Neutrones de reacciones («,n)

Para este tipo de ruido, desafortunadamente no es posible hacer una estimacion teérica como los eventos
de ruido de neutrones cosmogodnicos, en este caso también se cuenta con la desventaja de que este ruido no
depende de la profundidad, por lo cual este defecto pondria un limite experimental que no pudiese ser removido
por una variable de control, como es la profundidad en el caso del ruido cosmogénico. Un ejemplo real de esta
limitante lo esta sufriendo el experimento DAMIC 100 en SNOLAB [33], en donde la profundidad en donde
se lleva acabo el experimento es de aproximadamente de 6000 m.w.e, a esta profundidad los eventos de ruido
cosmogénico se estima menor a lepd/KeV kg. Sin embargo ellos reportan un ruido de 60 cpd/KeV kg, lo cual es
aproximadamente dos ordenes de magnitud mayor a lo que esperaban. Incluso con todo el proceso que tenemos
para estimar los eventos de ruido cosmogénico, se puede estimar que los eventos de ruido que ellos observan es
equivalente a estar a una profundidad de 2500 m.w.e, esto quiere decir que su profundidad hasta ahora no les

ha servido de mucho.

Empecemos por estudiar el flujo de neutrones provenientes de la caverna, este flujo se puede estimar segin
[34] (Experimento CoGenT), en donde argumentan que en general este flujo es mas grande que los eventos de
ruido producido por los muones cosmogénicos.

El flujo de neutrones principal proviene del proceso (a, n) , se estima que el flujo es de 3,8 x 1076 cm=2s7!
, es mayor que el flujo de neutrones cosmogénicos , pero con una energia media mas baja. En Gran Sasso los (a,
N) neutrones tienen un espectro méas duro que el Sudan , y las simulaciones utilizar esto como una estimacion

del peor caso. El espectro aproximado de estas contribuciones se puede apreciar en la grafica (3.18), en donde
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se ha propuesto como mejor parametrizacion a este espectro la siguiente curva

N(E) = Ae HE+REY (3.68)

donde A=5.0x10"8 N MeV s lem—3,k=1.27 MeV !, kk=1.015 MeV—1/2,

_
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Figura 3.18: Estimacién de los componentes de radioactividad natural en la roca de Modane, la cual se asumird como roca

promedio. En la segunda imagen se observa la comparacion con la curva y el ajuste propuesto (rojo).

Contaminacién de los resistores

La ceramica utilizada en muchas resistencias tiene una concentracion relativamente alta de U23®% y Th232,
Tales resistencias residen en los componentes de lectura electrénica de detectores de puntos de contacto de tipo
p comerciales. Por ejemplo en el experimento Cogent [34], las simulaciones han demostrado que es probable que
los eventos de ruido de fondo en la regiéon de 0-12 keV del espectro total se debe a estas resistencias frontales.
Una alternativa muy directa para disminuir este tipo de ruido, consiste en adquirir materiales de mayor pureza

o eliminar estas resistencias lo més posible.



Capitulo 4

El experimento DAMIC

4.1. Las CCD como detectores de particulas ionizantes

Como se ha visto en el capitulo 2, se han desarrollado varias tecnologias para la deteccion de materia oscura
en forma de WIMP y aun siguen en desarrollo varios experimentos. Sin embargo estos experimentos fueron
disenados para detectar choques elasticos de WIMP con niicleos para masas de WIMP arriba de 50 GeV. En
otros experimentos sin embargo, se han visto senales positivas de materia oscura, en regiones de bajas masas,
como es el caso de DAMA/LIBRA que observo una modulaciéon anual y CoGeNT que observo un indicio de
sefial para masas pequenias de WIMP (10 GeV) con un detector de Germanio de bajo umbral. Bajo la motivacion
de estos resultados, se han desarrollado modelos tedricos nuevos que consideren WIMP de masas del orden de
18 GeV [13]. Debido a razones de ruidos en la electrénica en los detectores anteriormente mencionados, estos
no son capaces de tener una sensibilidad competente en esa regién de masas y asi probar estos nuevos modelos

teodricos.

Asi la CCD es capaz de observar retrocesos nucleares con un umbral muy bajo (~ 50eVee), esto se debe
a que el ruido intrinseco de la CCD es muy bajo del orden de 2.5 electrones R.M.S, lo cual fija el umbral de
energia anterior. El principio bésico de operacién de la CCD, es que cuando se produce una carga en un pixel
por causa de la interaccion de una particula ionizante, esta carga se acumula en el pixel y dependiendo en que
profundidad se haya creado, esta se difundira a través de otra pixeles, entre mas profunda sea la creacion de la

carga mas difusion habra. Este proceso esta esquematizado en la figura 4.1

60
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Figura 4.1: Proceso béasico de deteccién para una CCD, una vez que se ha producido un retroceso nuclear este ioniza el medio
produciendo pares electréon-agujero, esta carga se almacena en un pixel de la CCD y se difunde en funcién de la profundidad de

creacion del evento.

4.1.1. Detectores CCD de alta resistividad

En un esfuerzo [40] por mejorar la deteccion de fotones del infrarrojo cercano de los CCD, el grupo de
Lawrence Berkeley National Laboratory (LBNL), desarrollo detectores con una region de deplecion de 300 pm
de grueso y una alta resistividad (10 kQ2cm) ya que estos parametros son importantes segin lo que se discutio
en el capitulo (2.3), asi debido a su gran eficiencia en detectar fotones en el infrarrojo cercano y el rojo , estos
dispositivos CCD “s son usados como instrumentos de observacion astrondmica, en particular en “Dark Energy

Camera” (DeCam). El experimento DAMIC usa los mismos CCD de DeCam para la busqueda de materia oscura.

Como se explico en la seccion (2.3), los CCD funcionan por medio de dispositivos tipo (p), lo cuales forman
pozos que retienen la carga de los huecos y electrones producidos por los fotones, las CCD de DeCam funcionan
de esta manera con un grosor de 250 ym y un potencial de polarizaciéon de 40 V. Un detalle importante que
se debe tomar en cuenta es la difusion de cargas producidas cerca del fondo de la parte trasera de la CCD, las
cuales tiene que atravesar casi el 100 % del material para alcanzar el pozo potencial , de esta manera en este
proceso un hueco podria atravesar de forma perpendicular el pixel, a esto se le llama difusién de carga , la cual
puede afectar la calidad de la imagen del CCD. DAMIC usa CCD de 4.2 millones de pixeles con dimensiones de
15 pm x 15 pm , una masa efectiva de 0.5 g y son controladas por dos amplificadores conectados en paralelo.
Los detectores tienen una ganancia electronica de 2.5 pV/e. La senal es digitalizada después de ser corregida
por un doble sampleo (CDS) y los eventos de ruido de la senial depende del tiempo de adquisicion de datos, en

donde el mejor resultado se obtuvo con un tiempo de lectura de 50 us.

4.1.2. Calibracién de los CCD

Para calibrar los CCD se usan fuentes de rayos-X (°°Fe), los cuales penetran en las CCD aproximadamente
20 pm en el Silicio antes de producir un par electréon-hueco, lo cual demanda una energia de 3.64 eV /e por cada
par. De esta manera los rayos-X producen eventos los cuales se pueden ver en el CCD ya que son delimitados
por la difusiéon de carga producida por estos fotones. En una exposicion de estos rayos-X para una CCD de
Decam el tamafio del pico de 5.9 keV de los rayos-X del (°3Fe) es de ~ 7.5 um R.M.S.
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De esta forma es posible catalogar estos rayos-X en las CCD, gracias a la difusion de carga producida por la
creacion del par electron-hueco. La figura (4.2) muestra dos ejemplos de eventos en las CCD, la energfa de los
rayos-X en las CCD es proporcional a la carga producida por la difusion, en donde se usa el factor de conversion
de 3.64 €V /e para poder convertir esta carga de ionizacion en energia ionizante, en la figura (4.3) se muestra el

espectro medido del la fuente de rayos-X (°°Fe) en una CCD de Decam.
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Figura 4.2: En estas imagenes se muestran muones detectados por la CCD, los cuales son vistos por la trayectoria de ancho
asimétrico, la parte gruesa corresponde a mayor difusiéon de carga y es proveniente de la parte trasera de la CCD, mientras que la
parte delgada de la trayectoria proviene de la parte méas cercana al pozo de potencial. Los puntos representan retrocesos nucleares,
la linea blanca (figura izquierda) solo esta para dar una escala de la imagen. En la figura derecha se aprecia una reconstrucciéon de

una imagen que pone en evidencia la traza que deja cada particula ionizante. [1]..
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Figura 4.3: Espectro obtenido de los eventos reconstruidos de los rayos-X (°°Fe), de la CCD de Decam, las flechas indican las
lineas de emisién de la fuente de (?®Fe), Ka = 5.9keV, K3 = 6.5keV y lineas de escape de 4.2 y 4.8 keV y las lineas de emisi6n
del Silicio que corresponde a 1.7 keV. En la figura derecha se da otra verciéon de la misma grafica la cual indica la resolucién de
cada pico.[1].

Como los retrocesos nucleares tienen una eficiencia de ionizaciéon en las CCD diferentes de los rayos-X, estos
resultados no son directamente aplicables a retrocesos nucleares, para esto es necesario considerar el radio de
eficiencia entre la eficiencia de ionizacion de los retrocesos nucleares y la eficiencia de los retrocesos de electrones,
en donde este pardmetro es conocido como “Quenching Factor (Q)”. El “Quenching Factor”, ha sido medido con
precision en el Silicio para energias de retroceso por encima de los 4 keV, para energias de retroceso menores
a 4 keV el “Quenching Factor” se vuelve muy dependiente de la energia y es muy dificil de medir. En la figura
(4.4), se usa el modelo de Linhard [15, 16] para convertir energia visible (“electron equivalent”) a energia de

ionizacién.
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Figura 4.4: Mediciones del “Quenching Factor” para el Silicio, en donde se comparan las mediciones con el modelo de Linhard
[15, 16].

Para poder estudiar el Q, el experimento DAMIC fue expuesto a una fuente de neutrones de 2°2C'f, ver figura
( 2.5 en la pagina 21). Los retrocesos nucleares producidos por los neutrones, producen una sefial similar a los
rayos-X en los detectores CCD, en donde de igual forma estos eventos son detectados en la CCD como puntos
de difusion de carga. Para hacer esta estimacion se usdé una simulacion montecarlo GEANT4 para simular la
interacciéon de los neutrones con la cubierta de aluminio que protege a la CCD, el espectro resultante se usd
para simular los retrocesos nucleares que se esperarian ver en el Silicio, en donde finalmente se uso el modelo

de Linhard para calcular Q y obtener la energia esperada que se deberia observar en el CCD. Los resultados
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de esta prueba se muestran en la figura (4.5). Se observa un pico en la region de energia de 1.7 keV, lo cual
es consistente con los rayos-X del Silicio, sin embargo el modelo de Linhard deja de funcionar para energias
menores a 1.5 keV, en donde los datos indican una dependencia débil de la energia y el “Quenching Factor” en
esta region, cabe sefialar que a energias menores a 0.5 keV (Q) tiene una dependencia fuerte con la energia y la

comparaciéon con estos resultados ya no resulta vélida.
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Figura 4.5: Energia visible reconstruida para una exposicion del detector a una fuente de 252C f,la linea roja considera el modelo

de Linhard, la linea verde no considera este modelo y los puntos son los datos reconstruidos de las CCD [1].

Desafortunadamente el 2°2C' f, también produce retrocesos de electrones producidos por rayos gamma de
esta fuente, por lo cual el anélisis anterior no sirve para determinar (Q), en donde solo se debe asumir una
comparacion entre el modelo de Linhard y los datos. Esto solo se hizo para hacer énfasis en la importancia de
de la dependencia de (Q) con la energia en el espectro de retrocesos y motivar una futura investigacion de estos

parametros.

4.1.3. Criterios de seleccion de eventos de materia oscura en las CCD (Prototipo
DAMIC)

Para poder discriminar los posibles eventos de WIMP en el detector se deben hacer tres tipos de analisis.
El primero consiste simplemente en recortar el espectro de energia de retrocesos a partir de la energia de 0.04
keV, con el fin de evitar ruido electrénico. El otro tipo de analisis consiste en separar los eventos producidos en
el interior del CCD y los eventos producidos en las superficies traseras de estos. Como los Rayos-X producen
eventos similares a los que produciria una WIMP, estos se pueden discriminar por el simple hecho de que los

rayos-X se producen en las fronteras superficiales del CCD, produciendo una difusién de carga pequena.

Las CCD funcionan por medio de pozos de carga llamados pixeles , los cuales almacenan una carga la cual
en principio es proporcional a la raiz cuadrada del voltaje del sustrato. Utiliza tres relojes de senal cuadrada
para desplazar la carga hacia un extremo de la CCD. Utiliza otros relojes (verticales) para desplazar la carga

que se acumul6 en el extremo de la CCD al amplificador.
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Figura 4.6: Diagrama esquematico que ilustra cualitativamente como se lee una CCD, vista de una CCD real donde se puede

apreciar las terminales de lectura.

En esta primera parte se pretende estudiar las caracteristicas mas relevantes y generales que determinan a

estos dispositivos.

Paso de radiacion ionizante por el detector

El detector funciona por medio de semiconductores intrinsecos tipo (p) el cual esta formado por medio de
un arreglo de pozos de voltaje positivo, al aplicar este voltaje los portadores mayoritarios de carga tienden a ser
repelidos por estas compuertas, asi cuando un foton atraviesa uno de esos pozos ioniza el medio semiconductor
produciendo pares electron-hueco, de los cuales los electrones son depositados en el extremo de la compuerta
positiva la cual esta aislada por Oxido de Silicio (SIO2). Asi se forma una capacitancia efectiva que retiene los

electrones seglin estos se van acumulando. Se muestra a continuacion una figura de este proceso figura(4.7).

Muon
P P
Electron Meutron

1

3
Sustrato de silicio

Figura 4.7: Funcionamiento de un sensor CCD [2] . Durante la exposicion los pocillos estan polarizados y los electrones permanecen
en el sustrato de silicio (1), cuando un fotén (P) alcanza el pocillo la energia que suministra permite que un electron del sustrato
se libere (2) y se mueva hacia la zona con polaridad positiva (3) de esta forma los pocillos se van llenando de electrones (4).

La ventaja dominante de los detectores basados en materiales semiconductores es su bajo nivel de umbral,
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debidos a su baja energia de ionizacién la cual en el caso del germanio es del orden de € =3 eV para generar un
electron-hueco, que comparada con la energia de ionizaciéon de un gas es aproximadamente diez veces menor.
Este factor de depende de la naturaleza de la radiacion incidente, de donde por lo general se usan particulas
alfa para calibrar los dispositivos, para iones pesados estos valores pueden cambiar bastante (por ejemplo en
nuestro caso se toma este valor de creacion de par electron-hueco de € =3.7 eV). Un factor importante para

o2 (observada)
L

calibrar estos dispositivos es el Fano Factor o indice de dispersion el cual se define F' = , segin

ciertas mediciones [3] este factor puede ser estimado como F=0.143 para Si y F=0.129 Ge.

Para explicar mejor como funciona un CCD, se explicard un modelo simple [3] para determinar las carac-
teristicas més relevantes para un funcionamiento 6ptimo de este dispositivo. Recuerdese que segin un CCD
es capaz de almacenar los electrones producidos por la luz o particula ionizante que los gener6, de esta forma
debe existir una capacitancia efectiva entre el pozo y la zona de recoleccion de electrones, de esta manera este
parametro limitara la carga o luz total que el CCD puede procesar. Para estimar este valor se considerara que
en la parte donde se aplica el potencial positivo al cristal tipo (p), se considera una region tipo (n) ya que el

material tiende a estar polarizado. Asi se establecera la siguiente distribucién de carga en el material(ver figura

(4.8)).

o) = eNp (—a<xz<0) (4.1)
—eNas (0<z<b)

V+
PG) sio2
b
eNo
Material tipo (n)
0)
Material tipo (p)
-a
a b X
-eNa

Figura 4.8: Figura que muestra la forma en que se esta modelando la densidad de carga en el material tipo (p)

donde Np N4 son las densidades de los donadores y aceptores respectivamente. Ademas se debe cumplir la

ecuacion de Poisson para campos eléctricos.

vy = -2 (4.2)
€

Por tratarse de un problema que se esta modelando en una dimensioén la ecuacion (4.2), se simplifica .

2V % (—a<z<0) (4.3)
da? Na (0<x<b) .

€

Suponiendo que el campo eléctrico de deplecion se desvanece en la frontera de la densidad de carga, entonces

se imponen las siguientes condiciones de contorno; 4 (—a) = 0, 4X(b) = 0,V (—a) = 0,V (b) = V. Resolviendo
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esta ecuacion diferencial se tiene.

=< (1 + a)? (—a<z<0)

Viz) =
(z) %(x—b)Q—FV 0<z<d)

(4.4)
Ahora imponiendo la constriccion de continuidad del potencial de la ecuacion (4.4) en x=0, se llega al
siguiente resultado.

20V

Npa® + Nab* = (4.5)

Como la carga total del material debe ser cero se impone la constriccion Npa = N 4b, ademas como se esta
suponiendo que la region tipo (n) esta mas dopada y definiendo la region de depleccion d=(a+b), N4 >> Np =

b >> a,d 2 b, lo cual implica la siguiente simplificacion.

2¢V

_ ~ J2 —
(a4 Db =db=d* = 2o

(4.6)

1
euNp

Si se recuerda la definicion de resistividad en términos de la movilidad ( ) v definiendo la capacitancia

p =
por unidad de area del semiconductor como C=5, y usando la ecuacién (4.6), se tiene.

1/2
€ €
-~ — /2 .
C= i (2 HP) ,d = (2eVup) (4.7

Para tener un buena resolucion de la energia de la particula es necesario tener una capacitancia baja, que
segun la ecuacion (4.7), implica un alto voltaje y una alta resistencia del cristal semiconductor, ademas la region
de deplecién también depende de estos parametros lo cual indica que entre mayor sea la region de depleciéon
también mayor sera el volumen activo del detector. En la practica la forma de mejorar la region de deplecién con-

siste en aumentar el voltaje del sustrato y de mejorar la pureza del Silicio, lo que implica una mayor resistividad.

El detector como se ha de suponer no esta libre de ruido, el cual proviene de tres factores importantes.
I. Shot Noise:fugas de corriente

II. Fluctuaciones en la corriente de fuga de la superficie.

ITI. eventos de ruido Johnson: asociado con malas conexiones eléctricas al detector.

IV. Ruido Térmico:asociado con la creacién repentina de pares-electron-hueco debidas a las fluctuaciones

térmicas del medio.

Estos ruidos se deben sumar de forma cuadratica (AE)? = (AEsnotNoise) + (A Efictuaciones ) + (A E johnson)* +
(AE)2,, mico-Lias fluctuaciones debidas al punto (1) y (4) solo pueden ser reducidas bajando la temperatura del
cristal, en donde la probabilidad de que exista este ruido esta dado por la ecuacion (P(T') = C’T3/2e*(2ETgT), E, =
band — gap).Para reducir el ruido del punto (2) es necesario considerar los procesos de fabricacion del cristal y
su historia. Y el punto (3) solo se reduce usando buenas conexiones y contactos ohmicos entre el detector y el

circuito descodificador.

Analisis de imagenes de las CCD

En esta parte se pretende explicar brevemente el proceso de anélisis de datos para una CCD. En este caso
se mostraran datos de prueba que se tomaron con el experimento CONNIE (coherent nuclear neutrino inelastic
scattering) en Fermilab E.U.A, con el siguiente arreglo experimental (ver figura 4.9). Para ver detalles técnicos

ver apéndice E.
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Figura 4.9: Arreglo experimental de CONNIE para tomar datos de prueba.

El programa que se usa para analizar la imagenes es el DS9 con una electrénica Monsoon poniendo la CCD
a una temperatura de 133 K. El proceso en general para analizar imagenes (ver figura 4.10) es el siguiente (estas

imagenes son solo ilustrativas en donde la CCD no esta completamente empobrecida y por eso se observan nubes

de carga alrededor de las trazas):

File Test40V_Smin_0048 fits[im2] \ |
Object Y
Value 19418 ‘ F
WCs
Physical X 3528.000 | Y 1475000
Image X 3528000 | Y 1475000

0.000 R

Frame 1 X 0.250

file | edit ‘ view ‘ frame ‘ bin ‘ zoom | scale ‘ color | region ‘ wes ‘ help

+ to fit zoom 1/8 zoom 1/4 zoom 1/2 zoom 1 zoom 2 zoom 4 zoom 8

Figura 4.10: Imagen tomada directamente de la CCD usando el software ds9.

Primero se resta el ruido del “over scann ” o sobre escaneo de la CCD (el cual corresponde a leer la CCD

un ntimero mayor al nimero de pixeles, lo cual indica que extraera solamente el ruido electrénico de la CCD),

a todas las iméagenes (ver figura 4.11).
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Figura 4.11: Imagen tomada directamente de la CCD usando ds9, procesada usando la resta del ruido del sobreescaneo sobre
toda la CCD.

Después se hace el “Master-Bias”, el cual consiste en tomar la mediana de todas las imagenes y para cada
pixel de la CCD (ver figura 4.12).

Pixel Distribution

1E5
1E4
1E3

1E2
1E1

1EQ 1
0 400 600

Limits Low [2.3 High [10000.99

Figura 4.12: Imagen tomada directamente de la CCD usando ds9, correspondiente al “Master Bias”, (derecha) distribucién de

pixeles malos en la CCD.

Después se resta este “Master-Bias” a todas las imagenes lo cual en principio debe de reducir el ruido de co-
rrelacionado de los amplificadores (ver figura 4.13). Finalmente se hace una mascara que sirve para eliminar los
pixeles malos, por medio de un discriminador simple de ruido alto (si hay pixeles muy iluminados se eliminan).
Antes de procesar los datos se pueden hacer cortes por medio de un programa llamado trim2Image.sh, en donde
se pueden suprimir pixeles que tengan un ruido menor a no. Se pueden extraer las imégenes de cada evento y
se hace la reconstruccion de energia convirtiendo la senal del pixel en keV. Después se pone todo en un archivo

catalog.root.

Figura 4.13: Imagen tomada directamente de la CCD usando ds9, imagen restada al “Master Bias”.

A este proceso aun le falta la parte de restar el ruido correlacionado del amplificador izquierdo, el cual no
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se ejemplifico aqui por el hecho de que el amplificador izquierdo no funcionaba en ese experimento, como se

observa en la parte izquierda de la figura (4.10).

4.2. Prototipo de DAMIC en Fermilab E.U.A

En Fermilab E.U.A se probo este experimento en forma de prototipo con una CCD de 0.5 g de Si y 300pm
de espesor totalmente empobrecida a una profundidad de 300 m.w.e con una exposicion total de 107 g-dia.
Se asumi6 una senal de materia oscura (WIMP) consistente al modelo del halo galactico maxwelliano con una
densidad de materia oscura de 0.3GeV /c?cm?® una velocidad de dispersion del halo de 230km/s la velocidad
de la tierra de 244km/s y una velocidad de escape de 650km/s. Para el analisis de datos se usé el método del
“Maximum Gap” (seccion 4.2.4.3) en donde la region de analisis para este experimento fue de 0.05 keVee y 2.0

keVee. En la figura (4.14) se muestra el limite que se obtuvo en este experimento.
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Figura 4.14: Limite obtenido por DAMIC 0.5 g al 90 %C.L (linea negra) comparada con CRESST (linea azul), CDMS (cruces)
y XENON (tridngulos).También se muestran las regiones positivas d¢e DAMA /LIBRA (amarillo) y COGent(contorno negro) [40].

Para esta profundidad se midi6 un ruido proveniente de neutrones de 600 cpdkg 'keVee ! y a pesar de
tener un ruido tan alto (ya que no contaba con escudos antineutrones) se obtuvo uno de los mejores limites de
sensibilidad para la regién de masas pequeias (1-10 GeV /c?). La discontinuidad en la pendiente de la curva de
DAMIC es debido a la naturaleza del método del “maximum gap”, para profundidades mayores se espera que el

ruido disminuya un orden de magnitud debido al escudamiento de la roca.

4.3. DAMIC100

Esta version de DAMIC es una mejora a la anterior por tres factores; la primera debida al incremento de la
masa del detector a 100 g , por eso el nombre DAMIC100, la segunda porque en este experimento se van a usar
CCD mas gruesas de 650um de Silicio méas puro que en el DAMIC anterior, el factor final es debido a que para
DAMIC100 se hicieron estudios méas detallados sobre el ruido sistemético de las CCD.

El experimento tiene planeado ser montado en SNOLAB Sudbury Canada a 6000 m.w.e (ver figura 4.16),

esto proporcionaria un escudo casi perfecto contra los neutrones cosmogénicos producidos por muones.
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Figura 4.15: Vista esquematica del arreglo experimental propuesto para escudar DAMIC100.

El experimento esta escudado con bloques de polietileno de 42 c¢cm de grosor para detener los neutrones
provenientes de la caverna debidos a la radioactividad y la espalacién cosmogénica y un escudo de Plomo de 21

cm de espesor para detener los gammas provenientes de contaminacion radioactiva (ver figura 4.15).

La importancia de este experimento se resalta por dos puntos, uno es que seria el experimento con el nivel
de umbral de deteccion mas bajo que hay hasta la fecha, permitiendo asi aumentar la cantidad de senal total
esperada. En segundo lugar por este mismo hecho de tener el nivel de umbral de deteccién bajo el experimento
seré sensible en regiones de masas pequenas y serd bastante competitivo en comparacion de otros experimentos

como COGent y LUX que son mucho més grandes y costosos.

4.3.1. Calibraciéon de DAMIC100

En este trabajo se presentaran los aspectos basicos que son necesarios para calibrar la CCD como son, la
relacion energia e iluminacién de pixeles, el ruido intrinseco de la CCD debido a los preamplificadores, los even-

tos de ruido proveniente del exterior, analizar datos y ver la temperatura ideal de operaciéon de las CCD.

El ruido principal es debido a la corriente oscura de la CCD el cual depende de la temperatura (~7°/ ),
sin embargo si se baja demasiado la temperatura los electrones de las bandas de donadores y aceptores ya no
tienen suficiente energia para ir a la banda de valencia y se pierde la conductividad y por ende la transferencia

de carga se atrofia.

Primero se vera como es la sefial electronica de una CCD, ya que como se sabe el dispositivo es leido de
forma vertical y horizontal, asi cuando la senal pasa por el preamplificador hay una senal intrinseca de la CCD
la cual debe ser comparada con la senal que se produjo en el pixel, esto se puede hacer por medio de un pulso
(ver figura 4.17) el cual es dividido en dos parte por otro pequefio pulso, la primer parte comprende la senal
de referencia intrinseca del pixel y la segunda es la sefial total que incluye la carga acumulada correspondiente
al pixel, el tiempo del pulso se le conoce como tiempo de integraciéon el cual como es de esperarse aumenta
la carga total del pulso. El ruido también depende de la ventana de integracion, ya que el amplificador puede
tomar ruido de frecuencias del orden de ese tiempo, afortunadamente la frecuencias muy altas MHz y las muy
bajas Hz no afectan el ruido de la CCD



Figura 4.16: Vista esquemaética del complejo de SNOLAB en Sudbury Canada.
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Figura 4.17: Pulso de una sefial de un pixel de la CCD, donde se aprecia la sefal de referencia y la sefial total debida a la carga
del pixel.

Para hacer la calibracién de energia se usa una fuente de rayos X con energia conocida y estos rayos X se
detienen cerca de la region del sustrato lo cual minimiza la difusion de carga en el pixel, de esta forma los
eventos de ruido se disminuye y como la energia del rayo X es conocida es posible hacer una relacién entre carga

vista en la CCD y la energia del rayo X, ademas la relacion carga-energia es lineal.

Las principales fuentes de ruido externo de la CCD son debidas a tierras mal aterrizadas en el arreglo
experimental, el funcionamiento del criorefrigerador y los movimientos mecénicos que se pudiesen presentar en
el experimento. Para hacer un estudio de como afectan estos ruidos se hizo una prueba en Fermilab, usando el
arreglo experimental (ver figura 4.9). La prueba consistio en leer la CCD para diferentes tiempos de integracion
y con un tiempo de exposicién minimos para no leer trazas de rayos césmicos y solamente medir los eventos de
ruido intrinsecos de la CCD, se hizo esta prueba con el arreglo tal y como estaba sin tomar ninguna precauciéon
a una temperatura del criostato de 133 K, después se repitié la prueba teniendo la precaucién de no tener
tierras flotando en el detector y finalmente se repitio la prueba con el criorefrigerador apagado. Los resultados
se muestran en la figura e indican el ruido en funcién del tiempo de integracion (en unidades de 50 ns), otro
detalle es que se sabe que por cada 8 unidades de tiempo de integracién se producen 0.25 electrones en promedio.

Asf esta curva se divide entre( 0.25/8)T. Para este anélisis solo se tomd una pequetia region de la CCD.
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Figura 4.18: Curva de ruido contra tiempo de integracion.
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Como se observa claramente en la curva (4.18) el ruido es minimo para un tiempo de integracion de 400
unidades, o sea, 20 microsegundos. Para ver la estabilidad de este ruido se hizo otra prueba en donde se midi6
los eventos de ruido para este tiempo de integracion varias veces, el resultado fue que al hacer doce mediciones
de este ruido se obtuvo un ruido promedio de 1.545+0.0029 e por pixel , de igual forma el experimento se efectio

a una temperatura de 133K? (La temperatura nunca debe bajar de 130 K°).

4.3.2. Contaminacion radioactiva en DAMIC

Hasta el momento no hay pruebas de contaminacion radiactiva en los CCD. La radiaciéon dominante pro-
viene de decaimientos alfa cerca de la CCD debidas a la presencia de los elementos 233U y 219 Pb, los cuales se
encuentran en la superficie de la CCD o encima de esta. Debido a la gama dindmica limitada del conjunto de
datos actual, no es posible medir la energia de estas particulas alfa. Debido a esto se necesitan hacer prue-
bas para calibrar e identificar estos decaimientos alfa los cuales estan en un rango de energia de 4.6-4.9 MeV
correspondientes a los decaimientos de los elementos 234U,230 Th 226 Ra, y para el decaimiento alfa del 232Th
se haran busquedas para energias del orden de ~ 19 MeV, esta contaminacion se espera que sea del orden de
~ 100ppt. La capacidad de las CCD es también 1til en discriminar los eventos de ruido de fondo provenientes
dentro de la CCD, este ruido es generado principalmente por los decaimientos beta del 3254 21° Pb, los cuales se
pueden discriminar facilmente gracias a que por cada decaimiento de estos elementos se producen elementos que
también decaen en electrones beta, de este hecho se puede emplear la técnica de buscar dos trazas de electrones
beta en diferentes imagenes de la CCD y de esta manera es posible identificar y discriminar dichos eventos de
ruido. Proporcionando de esta forma una técnica tnica del caracter de las CCD para discriminar eventos de

ruido de fondo, incluso si éste ruido se hace dominante o significativo para el experimento.

4.4. DAMIC400

Este es otro experimento que aun estd en planeacion el cual solo tiene la variante de tener el cuadruple
de masa que DAMIC100 y de estar localizado en el hemisferio sur y poder tener més poder de discriminacion
debido a su mayor masa y por medio de un anélisis de ruido por medio de una modulacién anual de senal en
ambos hemisferios. Se piensan hacer pruebas para el detector en México y muy posiblemente se pueda efectuar
una corrida de datos en una mina en el pafs. El detector contara en principio con la misma tecnologia que

DAMIC100, y tentativamente se planea colocar en una mina mexicana a 650 metros de profundidad

EL proyecto se ha presentado en el LVI Congreso Nacional de Fisica en San Luis Potosi (Octubre de 2013)
y en el XIV MEXICAN WORKSHOP ON PARTICLES AND FIELDS en Oaxaca (Noviembre 2013). Por el
momento el proyecto esta liderado por el Dr. Alexis A. Aguilar Arévalo y el Dr. Juan Carlos D “Olivo en el
instituto de Ciencias Nucleares en la UNAM México. Para darse una idea hasta el momento de como sera el

detector, se puede ver la figura 4.19
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Figura 4.19: Imagenes del prototipo del detector DAMIC400, que piensa ser instalado en México, (arriba) el detector completo
con los escudos de polietilin0 y (abajo) se muestra el arreglo de CCD en un dewar de cobre..

Como este detector tiene una masa cuatro veces mayor, surge la problematica de como ordenar esta masa de
tal forma que cumpla lo siguiente: ocupe el minimo espacio, no use demasiados cables (para minimizar la conta-
minacion) y como mantener la estructura del criostato y todas sus componentes seguros frente a estrés mecanico.
Estas son las problematicas adicionales que se deberan superar para poder operar el experimento DAMIC400 y
por el momento la colaboracién trabaja en teorias e ideas para resolver esta problemética. También para este
diseno se tiene como mira, utilizar un mejor sensor de temperatura, que mida de la forma mas directa posible
la temperatura de las CCD (ya que en DAMIC100, el sensor de temperatura es indirecto y menos preciso), para
ello el Ingeniero Frederic T. trabaja en un modelo térmico asi como en construir un aparato experimental que

permita medir con precisiéon la temperatura.



Capitulo 5

Calculo de la sensibilidad de un detector
tipo DAMIC400

5.1. Detalles Relevantes

Para un experimento de materia oscura en general se deben tomar en cuenta como en todo experimento los
niveles de ruido esperados del experimento en base a la Fisica ya conocida. Ademas de poder hacer un analisis
estadistico, en donde se considere como hipoétesis nula la no existencia de materia oscura y se use un método

para poder rechazar esta hipodtesis nula con un nivel de confianza de al menos del 90 %.

Por otro lado para hacer el analisis estadistico se usaré la herramienta de Chi-Cuadrado de maxima similitud,
la cual es una distribucion de probabilidad continua con (k) grados de libertad y (Xj) variables aleatorias las
cuales se asumird que cada una sigue una distribucién de Poisson. Esto nos podra dar un método para poder
rechazar la hipotesis nula con el 90 % de nivel de confianza, en los capitulos siguientes se hablara con méas detalle

sobre este analisis.

5.2. Intervalos de confianza en el plano o, vs M,

Para un experimento de materia oscura es importante saber cual es la sensibilidad de este a los parametros de
interés que son en este caso la seccion eficaz oy, y la masa M, de la WIMP. Para poder calcular esta sensibilidad
se debe conocer del experimento la senal esperada y tener una estimacion del ruido esperado, de esta forma es
posible rechazar o aceptar la hipotesis de la sefial que se desea detectar, en nuestro caso la senal esperada son
los eventos de retrocesos nucleares que produce la WIMP en un material (ver seccion 2) y los eventos de ruido
seran en nuestro caso los neutrones producidos por la espalacién de un niicleo por un muon cosmogénico de
un material cercano al detector. En esta seccién se discutird brevemente la teoria estadistica para abordar el

problema de calcular la sensibilidad.

Estimador

Un estimador [46] puede ser considerado como un instrumento de medida de un pardmetro en base a un
numero finito de observaciones experimentales, este pardmetro se supone que tiene un valor determinado pero
desconocido. Dadas estas observaciones se define una estimacién puntual como la que determina un el valor
mas proximo al verdadero valor y la estimacion de intervalo, determina un rango de valores muy probables que

incluyan el valor real del punto.

Para estimar un parametro, se debe escoger una serie de observaciones y un método para parametrizar estas

observaciones, el cual se le llama estimador. Asi el valor numérico particular del estimador para un conjunto de

76
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observaciones se le conoce como estimacién. Habiendo escogido un estimador, se puede estudiar que tan bueno

es el estimador por medio de las siguientes propiedades:Consistencia,sesgo,eficiencia y robustez.

Un estimador se le considera consistente si, la predicciéon del estimador converge al valor real en cuanto el
nimero de eventos aumenta. Asi definamos nuestro estimador 6,, del parametro 6 con n observaciones. Dados

un € > 0y n > 0, entonces 6,, es un estimador consistente si existe un N tal que

P(l0, -0 <e)<n

para todo n>N. Una observaciéon importante es que como la consistencia es una propiedad asintética, no necesa-
riamente implica que la precisién sea una funcién monoétona con relaciéon a n. Esto sucede incluso si el estimador

cumple con la definicion de consistencia, asi anadir méas observaciones no siempre incrementa la precision.

Para describir la propiedad de sesgo considere un estimador 6 del pardmetro 6, con un ntmero N de ob-
servaciones. Se define la propiedad de sesgo (bias) b del estimador 6 como la desviacion numérica del valor de

expectacion del estimador 6 ((E(f )) del valor real 6y,

by (0) = E() — 0 = E(0 — o).

Un estimador se considera no sesgado (unbiased) si, para toda N y 6y,

by (9) = 0.

Es importante senialar que la propiedad de convergencia no implica la propiedad de sesgo o viceversa.

Recordando que una estimacién es una variable aleatoria, y por ende tiene una distribucién de probabilidad
llamada la distribucién de probabilidad del estimador. Como ya definimos la consistencia y el sesgo de un esti-
mador de tal modo que si la distribucién es consistente esta centrada de forma arbitrariamente cerca del valor
real 6y y una distribucion esta no sesgada si el estimador esta siempre centrado en 6. La eficiencia mide en si

la relacién que tienen estos dos parametros por medio de la varianza del estimador.

Cuando una distribucién de una serie de observaciones no es bien conocida se pueden hacer la siguiente

preguntas
I. ;Qué parametros pueden ser estimados sin saber nada acerca de la distribucién?
II. ;Qué tan creibles son los valores estimados si la distribucién no es del todo correcta 7

Cuando las estimaciones que tratan de responder a la pregunta (1) se les conoce como estimaciones de distribucion-
libre. Sin embargo este término no es usado porque hay parametros que dependen fuertemente de la distribucion,
como son la varianza por ejemplo. Un nombre mas propio para describir esta clase de problemas es el término
de Robustez. En general, la robustez es tomada para medir la insensibilidad de pequenas desviaciones de la

distribucién original.

5.2.1. Meétodo de maxima verosimilitud

En nuestro experimento en particular deseamos conocer informacién sobre la hipotética materia oscura fria,
sin embargo para poder conocer algo (en particular las propiedades de a materia oscura) debemos tener un
concepto experimental de informacion que deseamos obtener con nuestro experimento. Segin R.A Fisher la

definicién de informacién experimental puede entenderse con los siguientes principios:

I. En un conjunto de observaciones, la informacién debe aumentar conforme aumentan las observaciones.
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II. La informacion debe estar condicionada en relacion a lo que estamos buscando del experimento. Asi datos

que estan fuera de la hipétesis experimental, no contienen informacion.
ITI. La informacion esta ligada al concepto de precision; a mayor informacion, el experimento seréd més preciso.

De aqui se deduce que en un experimento cualquiera para poder tener informacién se deben tener datos con-
sistentes con lo que se espera ver, ya que no pueden haber experimentos sin suficientes datos como para ser
analizados o publicados. Es por eso que es necesario tener un herramienta que pueda discriminar datos que no
son informacion experimental o en un caso mas realista contar con un método que reduzca lo mas posible los

datos del experimento en el mismo acto que se pierda una cantidad minima de informacién experimental.

Funcién de verosimilitud

Se puede definir una variable aleatoria X (en un conjunto de N mediciones), con una distribuciéon de pro-
babilidad {(X,0), donde 6 es un parametro (o un conjunto de k parametros). El conjunto de todos los valores

posible de X sera denotado por .

Considerese un conjunto de N observaciones independientes de X, X1,Xa,...,X . La funcion de distribucion

de probabilidad total de X es, considerando eventos independientes entre si,

P(X |0) = P(Xy,...Xn) = [[ £(X: | 0). (5.1)

Cuando la variable X es remplazada por datos reales X°, entonces (5.1) ya no es una distribucién de pro-
babilidad y es denotada generalmente por L(X°| #) y se le denomina funcién de verosimilitud. Ahora definase
un estadistico como una variable aleatoria T=T(Xy,...,Xx), por ejemplo la media aritmética de los eventos X

es un estadistico.

Una forma de definir la funcion f(X;]0]) es por medio de una funcién gaussiana o poissoniana dependiendo
de la naturaleza del problema, asi si se cuenta con una estadistica lo suficientemente alta se usa una gaussiana

y en el caso contrario se usa una distribuciéon de Poisson.

5.2.2. Experimento de conteo y ajuste espectral

Si nos remitimos ala pregunta (2) de la seccion 4.3.0.5, nos estamos cuestionando si es posible establecer
una region de exclusion de los parametros de interés (o, M) la cual pueda ser razonablemente confiable. Ya
que como se ha visto solo hemos podido hacer aproximaciones para estimar los eventos de ruido de fondo del
experimento, asi para minimizar el efecto de cualquier cambio en las curvas que se han obtenido se utilizara el
método del maxima verosimilitud que consiste en minimizar con respecto a los parametros el logaritmo de la

funciéon de maxima verosimilitud mencionada en la seccion 4.3.1.2 .

La ventaja de usar el método de maxima verosimilitud es que es el mejor método para estimar pardmetros
de una teoria, incluso si estos pardmetros son numerosos, ademas como este proceso usa cada evento a la vez
no es necesario en principio construir un histograma o espectro para poder hacer un anélisis, a este tipo de
experimento se le llama experimento de conteo ya que no contiene la informacioén de la forma de la senal esperada
y los eventos de ruido.

Para el método de méxima verosimilitud se cumplen optimas condiciones de

= Consistencia: sobre el valor del parametro verdadero que generd los datos, que se recupera asintéticamente

(con suficientes datos).
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= Eficiencia: se obtiene la menor-posible varianza de los estimados del parametro, recuperado asintotica-

mente.

= Robustez: Invarianza a la parametrizacion (obtiene la misma soluciéon para el método independientemente

de la parametrizacion utilizada).

Razon de verosimilitudes

La razén de verosimilitudes sirve para comparar que tan significativo es una probabilidad en comparacion
con la probabilidad maxima que fisicamente es posible. Es permite determinar cuando una sefial esperada tiene

un comportamiento esperado o anémalo. Mateméaticamente esto se define de la siguiente forma

__Pu)
P(n, fimag)’
Este cociente es proporcional a la probabilidad y toma un valor maximo de R = 1 , cuando los valores
experimentales son muy parecidos a P(n,u) entonces R serd proximo a la unidad, de lo contrario R rondara
cerca de cero. Esto es importante ya que en este caso se supondra que P(n,u) serd una gaussiana y como se

verd en la siguiente seccion los contornos de confianza dependeran del “razon de verosimilitudes”.

Caso Gaussiano, la Chi-cuadrada

Para empezar a estimar la funcién de méaxima verosimilitud, supongase que los datos que queremos tomar
tienen suficiente estadistica para ser descritos por una gausiana, asi es muy directo ver que la funciéon de

verosimilitud es:

1 _ (Xi*2ﬂi)
e 2% 5.2
V2ro; (5:2)
donde X; son los posible datos experimentales distribuidos, u; es un bin del espectro de senal esperada mas los

eventos de ruido de fondo. Segiin el teorema de Wilks! [36] el valor de —2In(P(X (u)/P(X(f))) (logaritmo del

“razén de verosimilitudes”) sigue una distribucion de probabilidad Gamma I'(x, n) = (1/2"/2T'(n/2))z™/?~te=%/2

N
P(X(w) =11

con n grados de libertad, donde i el mejor estimador del estadistico (i = X;, para la gaussiana). Tomando el

logaritmo del “likelihood ratio” para este caso

t, = —2log (5.3)

1

Hay que considerar ademés que si se tienen N datos y la senal p; depende ademas de los datos y de los
parametros fisicos N + M entonces los grados de libertad del estadistico serian en total M. Asi por ejemplo en
nuestro caso la senal (ver seccion 2.2) depende de dos parametros fisicos que son la seccion eficaz de interaccion
entre la WIMP y el nicleo y la masa de la propia WIMP. Con esto podemos tomar una hipdtesis nula de no
senal y tratar de excluirla con un nivel de confianza usando la funcion Gamma con dos grados de libertad. //

Siendo ahora mas explicitos con este estadistico para nuestro caso se tiene que los parametros de significativos
del experimento son los los datos del espectro de retrocesos nucleares producidos por una WIMP, los cuales se
tiene que comparar con una senal esperada y un ruido de fondo estimado, ver figura 5.1. En nuestro caso el
error estadistico se tomaria poissoniano y el error sistematico no se considerara por el momento. Entonces el

estadistico gaussiano para este caso se puede reescribir como

1El teorema de Wilk’s enuncia que dados X7i,..., Xy, sampleados de una distribucién f(z,0)e©, dada una hipotesis nula
Hp : 0e©¢ contra la hipétesis H1e® \ Og, y definase el estadistico Log(AX™) = supgee(L(f | X*) — supgeo, (L(6 | X™)donde
L(6 | X™) = Log(Tj_; f(X; | #)), entonces se cumple 2Log(AX") — x2 donde X denota una distribucién chi-cuadrada de k grados
de libertad.
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Figura 5.1: Tlustracién una funcién chi cuadrada, dado una sefial (WIMP) y un espectro de eventos de ruido.

En principio esto seria lo que se debe estimar para poder calcular las regiones de confianza segin los datos
obtenidos. Pero en ausencia de datos (D;), puede hacerce una estimacion de la sensibilidad, a lo que se refiere
es a formular una hipotesis nula de senal, la cual implica que los datos observados segtun esta hipotesis tendrian
que ser igual al ruido de fondo (D; = B;), entonces se puede hacer la pregunta jcuél es la regiéon de parametros
limite, para un nivel de confianza, entre la regiéon de valides de la hipotesis y la region negada?. Ciertamente la
region negada de la hipotesis es la que es de nuestro interés ya que a un experimento le interesa poder excluir las
regiones de posible senial. entonces se concluye que un experimento es mas sensible entre mas area de la region
de pardmetros cubra la regién de hipotesis nula, o sea, suponer que hay senal. Matematicamente hablando, el

estadistico para calcular la sensibilidad en nuestro caso quedaria a partir de (5.4)

N
S; (o, M,))?
t, = Z M’ (5.5)
= B
asi por ejemplo si queremos rechazar la hipotesis de sefial para nuestro caso a un nivel del 90 % de confianza,
el valor de t, = 4.61 y los parametros (o, M) deben ser tales que cumplan con esta constriccion. Como se
aprecia con cierta obviedad, este estadistico usa informacion de la forma del espectro de senal y del ruido para
el anélisis, sin embargo también es posible hacer un analisis sin necesidad de saber la forma de estos espectros,
solamente conociendo cual es la senal total que se espera y los eventos de ruido totales, podemos agrupar esta
informacion en un bin y el estadistico (5.5) solo seria
(S(o, My))?

b= (5.6)

donde ahora como ya se habia dicho S(o, M) y B, son la sefial total y los eventos de ruido totales del experi-

mento. A este tipo de anélisis se llama experimento de conteo.

Caso Poissoniano

Consideremos ahora un conjunto de valores de datos n = (n1, ny) que podemos considerar como un histo-
grama con N elementos. Supongamos que los valores de n; son independientes y cumplen con una distribuciéon

de Poisson con valores medios v;, De modo que la probabilidad conjunta para el vector n es
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N n;
. 2 —Vj
P(n,v) = E) o (5.7)
tomando el “likelihood” se tiene
N
log(P(n,v)) = Z(nilog(w) —v)+C
i=0

, donde C' es una constante que no depende de v;. Ahora derivando esta funcion con respecto a cero con respecto

a v; se calculan los estimadores de similitud

Con esto es posible tener el logaritmo del “razén de verosimilitudes” ¢, y aplicar el teorema de Wilk “s

N

log(P(v))  _ 23N, (nilog(v%) -V +7U;) =2 Z(nilog(vi,) — Vi +n;)

ty = —2—— =5
log(P(2)) Vi 2 1

, donde en el tltimo paso se sustituyo v; = n;. De aqui en adelante por el teorema de Wilk’s se procede
de la misma manera que el caso anterior, ya que t,debe seguir una distribucion Gamma con dos grados de
libertad para nuestro caso. Ahora la senal y los eventos de ruido de fondo S(o, M, ) y B, se representan como
v; = S;(0, M)+ B; y los datos corresponden a los n; de la distribucion. Asi mismo para calcular la sensibilidad

se asumen las mismas hipotesis y se toman los datos iguales al ruido de fondo

N
t= 23 (Biog(H AR 50,00

Errores sistematicos

Hasta ahora solo se han considerado errores o fluctuaciones estadisticas del experimento, en un caso més
realista existen también errores sistematicos, los cuales son debidos a algtin desconocimiento en la estimaciéon
de los eventos de ruido de fondo o también pueden deberse a los errores de los aparatos de medicién que usa el
experimento. Estos errores no disminuyen conforme se vayan adquiriendo més datos ya que no dependen de ello
y solo pueden ser reducidos con un aumento del conocimiento de los calculos de los eventos de ruido de fondo

del experimento o del conocimiento de la fuente de ruido de algtn sistema experimental.

Para el método de maxima verosimilitud existe un proceso estandar para determinar estos errores [35], en
este trabajo se estudiara principalmente los eventos de ruido sistemético debido a algin desconocimiento de
los eventos de ruido de fondo y solo se discutira el proceso de obtener un error sistematico de los dispositivos
experimentales. La generalizacion del estad “sitio chi-cuadrada para incluir los errores sistemaéticos es a través
de la matriz de error M;; la cual contiene la informacion del error estadistico (diagonal) y el error sistematico,

matematicamente la chi-cuadrada se reescribe

2 -1
X = 32(D: = (Silo, My) + B)) M (D = (0. My) + By), (53)
(2]
donde se us6 la misma notacion que en (5.5). Como antes se mencion6 la matriz de error contiene la in-
formacion del error estadistico y sistematico del experimento, asi es matriz puede ser escrita M;; = Misjt‘“ +
M ijs, ijt“t = +/D;0;5, como era de esperarse la parte del error estadistico se puede conocer exactamente de la
misma forma que en 4.3.2.2 . Pero el problema ahora se centra en calcular la matriz del error sistematico, esta

va a ser calculada a partir del proceso del calculo del ruido de fondo.
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Usando la definiciéon de matriz de error de [35] los elementos de esta matriz M;; para un conjunto de variables
Xo,...Tn se calculan como el valor esperado de ((x; — %;)(z; — T;)). Esta definicién implica que la matriz de error
es simétrica. Antes de dar la regla de correspondencia para calcular en nuestro caso esta matriz de error, es
necesario clasificar cual es el error sistematico mas grande en el calculo de los eventos de ruido de fondo, ya que

solo se piensa por el momento introducir un elemento de error en consideracion.

Si se recuerda el proceso del calculo para los eventos del ruido de fondo a partir del espectro inicial incidente
de Muones, uno de los errores mas grandes en principio es la multiplicidad de produccién de neutrones por
Muon, pero esta multiplicidad fue corregida y mejor comprendida en la seccion 4.2.2.2 a partir de argumentos
fisicos, por ende se consideraré este error como algo pequeno. Asi que queda analizar la segunda fuente de error
que seria la energia media del Muon al atravesar la roca, ya que en primer lugar la roca se supone uniforme, lo
cual en general no debe de ser asi y en segundo lugar porque el Muon pierde energia en funcién de su misma
energia de forma complicada y en el calculo se asumi6 una forma aproximada més sencilla. Por esta razon se

considerard como una fuente de error sistemético la energia promedio perdida del Muon.

Regresando al problema de calcular explicitamente la matriz de error sistematico, entonces se procedera
como sigue. Para cada energia media del Muon hay un espectro de retrocesos nucleares asociado, as{ tomando
un error £, de la energia media del Muon es posible hacer un sampleo gaussiano en este intervalo de energfas
y para cada sampleo calcular el espectro de retrocesos nucleares (poner imagen espectros). Si cada espectro por
ejemplo tiene 100 bins y sea EF la energia de retrocesos nucleares para el Si de cada espectro k, entonces la

matriz de error para este parametro quedara determinada

1 N

M = 5= Y (Bf — BR) (B - B), (5.9)
k=0

donde N es el nimero de sampleos y fﬁes el valor central de los bins del espectro correspondiente a la energia
media del Muon (media de la gaussiana). Finalmente lo que se debe de hacer es invertir la matriz M;; para

poder usarla en (5.8).

El método de la brecha maxima (Mazimum Gap)

En este tema se dara una discusion del método usado por CDMSII en sus anélisis de datos [37]. En donde
en este caso se tiene el problema de tener un ruido de fondo que posiblemente sea desconocido en su totalidad
y este afectando los datos, asi una ventaja de este método serd que no dependera de la forma de la distribucion
de los eventos de ruido de fondo, una desventaja de este proceso es que no es posible anadir errores sistematicos

de forma directa y simple como el método de maxima verosimilitud.

En la figura (5.2), se muestra un ejemplo donde se muestra una senal esperada y los eventos de ruido cono-
cido (linea continua dN/dE) y una serie de datos que incluyen ruidos conocidos y desconocidos mas la posible
senal esperada. La idea del método consiste en encontrar un conjunto de puntos formado por la integral entre
un evento F; e Ei1q (x; = fg:“ (dN/dE)dE) y de ese conjunto obtener el méximo, pues en este espacio existe
més posibilidad de que en un experimento ficticio este “gap” se perturbe por los eventos de ruido desconocidos.
Asi una vez esto se toma el valor de la senal y se modula el valor de la secciéon eficaz de interaccion o de tal
forma que en el “maximum gap” obtenido de los datos reales se cumpla que los eventos esperados de dN/dFE sean
siempre menores que el “maximum gap” generados por experimentos ficticios dados por la senal y los eventos

de ruido conocido, con un nivel de confianza dado Cj.

Asi por ejemplo si se obtiene en un experimento un “maximum gap” de 5 eventos y se generan experimentos

ficticios de la senal y el ruido conocidos y se obtienen “maximum gaps” de 1 evento y 2 eventos como maximo,
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entonces esto quiere decir que la seccion eficaz es muy alta y se deberia bajar a un 60 % para que se cumpla la
condicion de 6ptima seccion eficaz. En este ejemplo se puede ver claramente como existe una penalizacion a la

sensibilidad al reducir la sefial .

Expected Event Number per Unit E

Maximum Gap

= x = Maximum x_
E 1
z i+l
© x={ an
dE
E.
|1 B BN | . L
E E

Figura 5.2: Tlustracién del método del “maximum gap”.

Es facil convencerce de que el conjunto de valores z;, no depende de la forma del parametro usado, en este
caso E, esto se demuestra facil usando el teorema de sustitucion para integrales[38]. Entonces se puede hacer
un cambio de variable para que la variable solo este definida en el rango de [0,1]. Finalmente se construye el

estadistico (ver apéndice E)

m
kx — p)e k
Coley =3 BT gy Ky (5.10)
donde m es el maximo entero tal que m = [u/z], p son los eventos esperados y x es el valor del “maximum gap”.

El método de Feldman-Cousins

En las secciones anteriores se hablé del método de méaxima verosimilitud el cual sirve para obtener contor-
nos de confianza. Pero como la senal que se espera depende de la seccién eficaz de interaccion y la masa de
la WIMP, esta dependencia es en general como se sabe no lineal, por lo que la distribucién de probabilidad
gaussiana puede no cumplir con que la razén de verosimilitud sea cercano a uno cuando los datos sean parecidos

a la senal esperada.

Esto tendria como consecuencia que el sistema estadistico como tal se comportara como si tuviese distintos
grados de libertad para cada punto (o, M), o sea, en teoria si el estadistico tuviese una sefial que depende
linealmente de los parametros, entonces como se tienen dos parametros se tiene dos grados de libertad. Pero
como la senal no es lineal con los pardmetros entonces los grados de libertad seran en general distintos de dos,
para cada punto (o, M, ). Esto es matematicamente posible gracias a que la distribuciéon gamma la cual depende

de la funcién gamma es analitica, ya que la funciéon gamma puede ser continuada analiticamente.

Asi que es algo aproximado suponer que se tienen en toda la region de parametros (o, M, ) dos grados de
libertad. Para hacer un contorno estadisticamente mas correcto seria necesario que para cada punto de la regién

se obtenga la distribucién de probabilidad y ajustarla a la distribuciéon gamma para obtener el grado de libertad
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asociado a este punto. Entonces aplicar el método de Feldman-Cousins consistiria en tomar cada punto (Pyaz, )
de la region de parametros (o, M, ) y tomar la seflal y los eventos de ruido de ese punto, después se samplean
de forma poissoniana los experimentos ficticios con la ayuda de la sefial en (P,yz, ) y los eventos de ruido espe-
rados. De esta manera se calcula para este punto la chi-cuadrada, la cual tendra un minimo cerca de (Pyaz, ),
si se obtiene el minimo varias veces para el mismo punto (P, ) se formaré la distribuciéon chi-cuadrada en

de ese punto y se puede proceder a ajustarla a la distribuciéon gamma para obtener el grado de libertad de (Py s, )-

Este proceso solo es para un punto de la regién de pardmetros, para tener el contorno se debe hacer una
reticula de la region (o, M, ) que sea de interés para el experimento, asi el calculo del contorno se necesitarian
del orden de cien millones de iteraciones en un computador, lo cual es un computo pesado que puede tardar
varios dias en completarse. Por estos motivos y por tiempo este andlisis no seré realizado en este trabajo de

tesis y se trabajara con la suposicion de que los grados de libertad en toda la regiéon de parametros es dos.
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Capitulo 6

Resultados

6.1. Resultados derivados del calculo teérico de espalaciéon nuclear

por muones

Uno de los primeros resultados que se pueden derivar del calculo, es la curva de producciéon de neutrones
en un material dado que esta referida en la tesis [21] en donde se usaron simulaciones montecarlo (FLUKA)
para obtenerla. Esta curva es obtenida de forma aproximada por el método explicado en el capitulo 3 y esta
mostrada en la figura 6.1 de esta tesis, en donde se tuvieron que hacer algunos ajustes a posteriori para poder

tener una curva aceptablemente comparable con [21].

o 107 E
[ = ] -
E = —
= -
6 F s ——
= -
10°
10"
: Comparacion
1u-5 - — Exprecion de Hesti R.T. Wulandari-FLUKA
E — B Curva deducida corragida
— Curva deducida multiplicada por 2.5
r— Gurva deducida
10'6IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500

Ei GeV

Figura 6.1: Curva de neutrones por volumen, en funcion de la energia inicial de muon, (negra )multiplicada por la recta R(Ei),

(verde) multiplicada por 2.5, (azul) curva deducida directamente del calculo de espalaciéon y (roja) curva de [28].

Otro resultado importante derivado del calculo tedrico de espalacion nuclear, es el de poder reproducir la
curva 3.39 en la pagina 45 por medio del espectro de neutrones inicial y por las formulas de Thomas K Gaisser
para estimar el espectro de muones a una profundidad dada. Combinando estos elementos fue posible reproducir

la gréfica de la figura 6.2

86
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Figura 6.2: Curva que muestra la relacién entre la profundidad y la tasa de neutrones por volumen que se calculo
de primeros principios (negra), curva de [28] (roja) los puntos son datos de la misma referencia.

También de esta dltima grafica se puede estimar el flujo de neutrones que salen de la pared de la caverna,
esto se hizo por medio de un modelo sencillo de difusion lineal (ver capitulo 3) en donde se supuso que los
neutrones solo rebotan y no son absorbidos. de aqui se dedujo la ecuacion

J = (21.5 £ 4.1 cm) (Poroca) (Pmem2)e™ Pr = (3.98 £ 0.75) x (1077)(Przeea )™ Pin/cm?s

que es consistente con la ecuacion propuesta en [28].

Otro resultado importante fue poder estimar la energia media de los neutrones dispersados en la caverna,
esto se estudio con un modelo de esferas concentricas con un grosor de un camino libre medio cada una, el
camino libre medio se aproximé usando el moelo de poteniales 6pticos y con ello se obtuvo la siguiente tabla de

valores que se pueden comparar con las de [29]

Profundidad m.w.e Energia <E> MeV | Energia <E> MeV Calculada | Energia media GeV ‘
segun el espectro que se calculo
1530 64 53 1.40
1979 74 62 1.65
2519 84 70 1.87
3197 93 74 2.1
4108 101 79 2.32
5501 107 86 2.55

Cuadro 6.1: Energia media de neutrones de espalacién producidos para varias profundidades, donde se comparan los resultados

de 3.10 con los calculados segin nuestro modelo.

Ademas con este mismo modelo junto con el espectro inicial de neutrones producidos por espalacion se puede

obtener una estimacion del espectro de neutrones dispersados en la caverna, como se muestra en la figura 6.3
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Figura 6.3: Espectro estimado para neutrones dispersados en la caverna.

Otra curva que también se puede estimar facilmente con el modelo del capitulo 3, es la fraccion de neutrones

en funcion de la distancia del punto de creaciéon de neutrones. Esta curva se puede apreciar en la figura 6.4

—

% _neutrones

—
<

102

Figura 6.4: Figura que muestra la comparacién de la curva de [28](roja) con la curva estimada en esta seccion (negra).

En donde por el calculo realizado se ha estimado la longitud de atenuacién L = 84 cm, la cual se compara
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con la longitus de atenuacion de la curva negra|28| L = 0.76cm.

6.2. Estimacion de los eventos de ruido de fondo para diversos expe-

rimentos

Antes que nada se debe comprobar que es posible estimar los eventos de ruido totales obtenido por un
experimento real, ya sea que se comparen con datos reales o por medio de simulaciones. Utilizaremos toda la
herramienta que se ha desarrollado para hacer estas estimaciones, y en todos de los casos se despreciaran los
ruidos provenientes de radioactividad y los neutrones que provienen de la caverna (ver cuadro 6.2).

El detector CREEST como se vio en los diagramas de la seccion 2.4.2 esta escudado por Plomo y Cobre,
estos elementos producen una significativa cantidad de neutrones. Para hacer el calculo del nimero de eventos
se usan las curvas de produccién de neutrones por centimetro cibico y el espectro de retrocesos nucleares que
se puede obtener del espectro de neutrones de espalacién y con la ayuda del conocimiento de la secciéon eficaz
total, la cual se sabe calcular gracias al modelo de potenciales 6pticos. Si se obtiene el total de eventos y se
pasa de unidades de mol a kg, ademas se multiplica por los 6 lados del cubo de Plomo-Cobre y por un factor
de 0.46 que son los neutrones que llegan al centro del cubo se tiene una tasa R = 0.20 cpd/kg los cuales se
comparan con el valor que obtuvo la simulacién de R = 0.128 cpd/kg. En donde el exceso indica que existe un
factor de quencheo que reduce la eficiencia, ademas que a estas profundidades podria afectar los eventos de rui-

do provenientes de la contaminacién radioactiva y la radioactividad natural en la caverna y en el detector mismo.

En CDMS Standfort [18] se probé un detector de Germanio a 20 m.w.e, en donde se midieron tasas de even-
tos de interaccion con el detector de 423cpd/kg . Si se usan los mismos analisis que en la subsecciéon anterior
se estima una tasa de 1840 cpd/kg, que es consistente con el hecho de que hay un “quenching factor ” del orden

de 0.3 como se puede apreciar en la seccion 2.5.1.

’ Experimento \ Ruido de fondo reportado \ Ruido de Fondo calculado ‘

CREEST 0.20 cpd/kg 0.128 cpd/kg
CDMS 423 cpd/kg 1840 cpd/kg
EDELWEISS 0.042 cpd/kg 0.04 cpd/kg

Cuadro 6.2: Cuadro comparativo donde se muestra los ruidos de fondo calculados por la simulacién de cada experimento y los

eventos de ruido de fondo calculado por el método de este trabajo.

Para el experimento EDELWEISS (seccion 2.5.2) se usan calculos analogos que en la secciéon anterior se
obtiene una tasa de ruido esperada de 0.042 cpd/kg incluyendo los neutrones producidos por el Plomo y el
polietileno. Comparando este resultado con lo que se reporta experimentalmente en [39] que es de 0.04 cpd/kg,
se observa que existe un déficit de eventos, ya que falta considerar el “quenching factor” que reduciria los eventos.
Sin embargo a estas profundidades esto es de hecho esperado, ya que no se esta considerando los eventos de
ruido proveniente2 de la radioactividad natural y la contaminacion de elementos radioactivos en el detector, que
a profundidades altas (> 3000 m.w.e) los eventos de ruido cosmogénico se empieza a comparar en promedio con

este ruido. En conclusién el calculo esta de acuerdo con lo que se esperaba a estas altas profundidades.

Sensibilidad de DAMIC100 en SNOLAB

Para estimar la sensibilidad se utilizo el método de la Chi-cuadrada (método méxima verosimilitud caso
gaussiano), como se explica en la seccién 5.3.2. Si se toma un espectro plano en el rango de energia de 0.5
a 10 keV , con 25 bins, a un nivel de 1 cpd kg~ 'keV~! se obtienen las curvas de la figura 6.5(derecha). La
sensibilidad al realizar un ajuste espectral es mejor que en el caso de solo considerar un bin para los eventos de

ruido, gracias a que ahora se puede obtener informacion adicional proveniente de las diferencias entre las formas
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de los espectros de la senal y los eventos de ruido. En este célculo se hacen suposiciones consistentes con [33]
pero con la diferencia de que se usa un método estadistico diferente.
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Figura 6.5: Curvas de sensibilidad en el espacio de parametros (o, My) aun 90 %C.L, para un experimento DAMIC100 con un
ruido de 1 cpd kg~ 'keV~! y una exposicion de 0.365kg-dia (ajuste espectral) .La curva roja es la calculada por la colaboracion
DAMIC [33] y la negra por el método de la chi-quadrada en este tesis.

6.2.1. Sensibilidad para un experimento tipo DAMIC400 a 650m de profundidad

Para DAMIC400 (400 gramos) se supuso una geometria similar a la mostrada en la seccion 3.3 (figura 4.15),
con una corrida de un ano, con una profundidad de 650 m debajo del suelo y con una densidad promedio de
roca de 2.65¢/cm®. Con las dimensiones del escudo de Plomo y de agua es posible hacer el calculo completo
de los eventos de ruido de fondo debido a neutrones cosmogénicos. En un experimento de conteo, solo es
necesario calcular los eventos de ruido totales esperado y la sefial total esperada. Anadiendo un ruido debido
a contaminacién radioactiva de lepdkg ™! keVee™! al ruido cosmogénico, para una exposicién de 0.4kg-afio, se

obtiene la curva de sensibilidad considerando sélo errores estadisticos, mostrada figura6.6(derecha).
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Figura 6.6: (izquierda) Bin tnico de conteo considerando los eventos de ruido cosmogénico y el total, (derecha) curvas de
sensibilidad, considerando solo errores estadisticos, en un espacio de parametros (o, My) a un 90 %C.L para un experimento de
conteo de DAMIC400 a 650 metros de profundidad, donde se considero una exposicién de 0.4 kg-afio.
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La sensibilidad considerando la forma del espectro de energias de retroceso de los eventos de ruido de fondo y
de la sefial, se muestra en la figura 6.7(derecha), para el caso de considerar sblo errores estadisticos. El espectro

que se obtiene segun las caracteristicas supuestas para DAMIC400 se puede ver en la figura 6.7(izquierda).
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Figura 6.7: (izquierda)Espectro de retrocesos nucleares obtenido para DAMIC400 con 25 bins y (derecha) curvas de sensibilidad

a un 90 %C.L (solo error estadistico) para ruido cosmogénico y para el ruido total (cosmogénico +radioactivo), con una exposicién
de 0.4kg-ano.

Errores sistematicos en DAMIC400

El efecto de los errores sistematicos se implemento como se describe en la seccién 5.2.2.4. Se consideraron tres
fuentes de error sistematico: a) Energia media que pierde el Muon al atravezar por la roca; : b) la multiplicidad
de los neutrones que se producen en la espalacion; ¢) La escala de energia asociada a los eventos de retroceso.Se
espera de forma cualitativa que al cambiar cualquiera de estos tres parametros, cambie tanto la forma como

la normalizacion del espectro de energias de retroceso. Esto se puede apreciar en las gréaficas de la columna
izquierda de la figura 6.8.
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Figura 6.8: Lista de espectros (Izq) que se usaron para estimar los errores sistematicos de la energia media del muon, la multipli-

la sensibilidad sin error sistemético.

cidad y el escalamiento de energia. Del otro lado se muestra la sensibilidad al 90 % C.L obtenida con cada error y se compara con
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Figura 6.9: Degradacion de las sensibilidades al 90 %C.L, para los diferentes errores sistematicos considerados.
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Figura 6.10: Curva de sensibilidad final para DAMIC400(negra) a un 90 %C.L, en el recuadro se muestran otros experimentos
con contornos al 90 %C.L.

Las graficas de la columna del lado derecho de la figura 6.8 muestran el efecto de cada error sisteméatico
en la sensibilidad. Para cada error sisteméatico se consideran espectros de 25 bins para los espectros, junto con
un total de 400 espectros de sampleo. La figura 6.9, muestra el efecto acumulativo de estas tres fuentes de

error sistemaético sobre la sensibilidad; la carva negra sélida muestra la estimacion final de la sensibilidad. En la
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figura 6.10 , se compara la sensibilidad final con los limites y sefiales positivas producidos por otros experimentos.

6.2.2. Regiones permitidas en caso de una senal positiva

Una senal positiva se puede estimar por medio de la informaciéon del espectro de ruido de fondo y de la senal
esperada. Lo que debe hacerce es tomar en cuenta las fluctuaciones de los eventos de ruido y de la senal, estas
fluctuaciones se pueden estimar gracias a que se conocen los espectros de estas cantidades, estas fluctuaciones
en este caso van a seguir una estadistica de Poisson aplicada a cada Bin del espectro tanto de senal y ruido.
De esta manera se producen datos ficticios (D;) segin la sefial esperada (S;) y un ruido (B;) para una seccion
eficaz y una masa de la WIMP consideradas, estos datos simulan solo fluctuaciones estadisticas. Esto produciria
un contorno en el plano de la seccion eficaz y la masa de la WIMP, este contorno se puede construir con el

estadistico chi-cudarda (considerando solo errores estadisticos)

N
2(Di—(Si+ B;))?
(Si + Bi) 7

y para el caso de considerar también errores sistematicos

2:

X

N
2 A —1/7
X> = (Di = (Si+ B)M;; (D; — (S + By)).
i
Para poder obtener contornos de 90 % de nivel de confianza esta curva debe cortarse en el plano (z) a una
altura de 4.6 con respecto del minimo que en este caso es distinto de cero a diferencia de la sensibilidad, esto
puede verse en la figura 6.11 . Para encontrar el minimo se armo6 un programa que ejecuta esta tarea siguiendo

un algoritmo propio.

Cortando a una altura de 4.6 en el eje (x2) y considerando un detector de 400 g con una exposicién de un
ano se obtiene un contorno de nivel el cual se sobrepone a la sensibilidad calculada por errores estadisticos.
Cabe senalar aqui que este método de cortar con un plano supone que el estadistico chi-cuadrado tiene en toda
la region so6lo dos grados de libertad, pero en general esto no debe ser cierto y los grados de libertad pueden
depender del punto en cuestién, para tomar en cuenta este efecto se debe usar el método de Feldman-Cousins
descrito en la seccién 5.2.2.6, en donde en este caso en vez de cortar con un plano deberiamos cortar con una

superficie més compleja si se usara este procedimiento.

Finalmente se hara este mismo analisis que incluya el error sistematico para una masa de 400 g de Silicio y
para varias sefiales (seccion eficaz y masa) que corresponden a DAMIC400. Estos contornos se muestran en la
figura 6.11.
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Conclusiones

Determinar la naturaleza de la materia oscura es uno de los problemas centrales de la Fisica actual. Un buen
nimero de experimentos en la actualidad buscan detectar directamente la materia oscura (WIMP), colocando
detectores de alta sensibilidad en laboratorios a grandes profundidades bajo tierra. Los detectores empleados pa-
ra este proposito emplean tecnologias diversas (ionizacion,centelleo, caimara de burbujas, bolémetros). Algunos
de ellos (COGent,CDMS) han encontrado senales positivas, mismas que han sido excluidas por otros experi-
mentos (LUX, Xenonl00), por ende hasta el momento la situacion experimental sobre la busqueda directa de

materia oscura es confusa.

El experimento DAMIC (Dark Matter In CCD), instalado en SNOLAB utiliza sensores CCD similares a
los utilizados en las camaras digitales, con la variante de ser mucho mas gruesos («~500um). En este trabajo
se calculo la sensibilidad de un detector de Silicio tipo DAMIC con 400 g de masa fiducial, en un laboratorio
hipotético a 650 m de profundidad. El detector considerado en principio puede alcanzar la sensibilidad suficiente
para acceder a las senal del experimento COGENT reportada en el 2013, gracias a que el umbral de energia
de deteccion de retrocesos nucleares es muy bajo (40 eVee). Ademas este tipo de detector puede discrimi-
nar los eventos ruidos producidos por electrones, rayos gammas y neutrones. Sin embargo no puede distinguir
las interacciones de WIMP de las de neutrones (eventos de difusion limitada con la CCD), ya que en ambos

casos se producen retrocesos nucleares de baja energia que son indistinguibles de la senal esperada para la WIMP.

En esta tesis se hace la suposicion de que la materia oscura esta compuesta de particulas masivas débilmente
interactuantes (WIMP) las cuales interaccionan con la materia ordinaria a través de una fuerza fundamental
que aun es desconocida pero es similar a la fuerza débil del modelo estandar. Se asumi6 también el modelo del
halo galactico, el cual supone que las WIMP rodean la galaxia en forma de un halo esférico con una distribucion
de velocidades Maxwelliana que depende de la distancia al centro galactico. De esta forma se calculd el flujo de
WIMP incidente en la tierra y el espectro de energias de retrocesos de los niicleos blanco en un detector dado
(Silicio), el cual es funcién de la masa y la seccion eficaz de interaccion de la WIMP asi como de los parametros

fijos galacticos.

Una parte esencial para el célculo de la sensibilidad de un experimento de busqueda directa de materia
oscura, es la estimacion del nimero de eventos de ruido esperados en el detector ya que en principio la senal
esperada son pequenas, y puede confundirse facilmente con el ruido. Las principales fuentes de eventos de ruido
para un experimento a una profundidad menor a 1000 m, son los neutrones producidos por el proceso de es-
palacion nuclear de los muones cosmogénicos con los nicleos de materiales pesados que rodean al detector, asi
como los eventos debidos a la radioactividad intrinseca de los componentes del detector (separando los eventos

de ruido en dos partes: cosmogénico y radioactivo).

En este trabajo se hizo un esfuerzo por estimar de primeros principios y con ayuda de simulaciones de

96
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otros experimentos de deteccién de materia oscura, el nimero de eventos de ruido cosmogénico producidos
principalmente en el escudo de Plomo y el Cobre que compone el detector. Como parte de este proceso usaron
las reglas de Feynman para el proceso de espalaciéon nuclear que es un proceso electromagnético, haciendo la
aproximacion de foton real en lugar de foton virtual (aproximacion de Weizsdcker-Williams, ver Capitulo 3).
Con esto y partiendo del flujo incidente de muones fue posible construir un espectro de neutrones en funciéon
de la profundidad el cual se pudo manipular para obtener el espectro de energia de los neutrones expulsados
en el proceso de espalacion. Este modelo teorico proveyd de un mecanismo para estimar el efecto de errores

sistematicos en la sensibilidad.

Para estimar la sensibilidad del experimento se us6 como estadistico una funciéon Chi-cuadrada (método de
maxima verosimilitud gaussiano), del cual se obtuvieron los contornos al 90 % C.L considerando errores esta-
disticos y tres fuentes de errores sisteméaticos:a) Energia media que pierde el Muon al atravesar por la roca; : b)
la multiplicidad de los neutrones que se producen en la espalacion; ¢). También se hicieron estudios de posibles

senales positivas segin los eventos de ruido y la senal esperada.
A continuacion se destacan los principales resultados de esta tesis.

Se obtuvo un modelo teérico que describe el proceso de espalaciéon de un ntcleo por medio de un muon al-
tamente relativista, usando la aproximacién de Weizsédcker-Williams para implementar las reglas de Feynman y
calcular el tensor hadréonico W#¥(3.1.1). También se desarrollo un modelo simple de difusion lineal que permite

estimar como se difunden los neutrones producidos por la espalacion.

Como parte del desarrollo tedrico desarrollado anteriormente, se logro calcular con base a principios el nime-
ro de neutrones por unidad de volumen de material blanco producidos por la espalacién de muones relativistas
como funcién de la profundidad, y el ntimero de neutrones por unidad de area que emergen de las paredes de
una caverna a diferentes profundidades, obteniendo en ambos casos una excelente concordancia con calculos

basados en simulaciones montecarlo, ver Seccion 4.3.

Se obtuvieron las curvas de sensibilidad para la detecciéon directa de materia oscura de detectores basados
en sensores CCD (tipo DAMIC) incluyendo el efecto de errores estadisticos y sistematicos. El calculo se veri-
fico obteniendo curvas de sensibilidad consistentes reportadas por DAMIC100 en SNOLAB, bajo las mismas
suposiciones aunque empleando métodos estadisticos distintos. Para el detector DAMIC de 400g a 650 me-
tros de profundidad, se obtuvieron las curvas de sensibilidad utilizando un estadistico chi-cuadrada, incluyendo
los eventos de ruido cosmogénico a esta profundidad y los eventos de ruido radioactivo el cual se estimo en
lepdkg=!keV~! de acuerdo a estimaciones recientes de la colaboracion DAMIC en SNOLAB.

Durante una estancia de trabajo en Fermilab tuve la oportunidad de trabajar con el sistema de lectura de
las CCD, como parte del trabajo que hice consistié en hacer mediciones de los eventos de ruido intrinseco de la
CCD (4.1.2), en especifico se midi6 como varia el ruido de la CCD como funciéon de la ventana de integracion
de lectura, se observo que el ruido se minimiza con un valor de la ventana de integracion de (400 x 50)ns a
133 K. También hice estudios experimentales de como varia la difusiéon de carga en la CCD y la region de
depleciéon como funcion del voltaje del sustrato, en donde obtuve datos cualitativos que indicaban que la region
de deplecién de la CCD aumentaba en funcién de la raiz cuadrada del voltaje del sustrato y en cuanto a la
difusion de la carga también se observo que al aumentar el voltaje del sustrato hubo una pequena mejora.
También se observo un limite experimental para el voltaje del sustrato que fue alrededor de 100 V. De todo ello
se concluye que para mejorar la region de deplecion de la CCD era totalmente necesario contar con una CCD de

Silicio més puro, ya que al llegar al limite de operacién de voltaje de la CCD la difusiéon es bastante considerable.

Una de las principales limitaciones de este trabajo, consiste en solo considerar algunas partes del detector
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para la produccién de los eventos de ruido cosmogénico y no incluir detalles de la produccién de neutrones
debidas a estructuras menores, que en principio por su cercania con las CCD podrian producir mas ruido. Para
ello se necesitaria una simulacién montecarlo con GEANT4 o FLUKA que considere todo el detalle del detector
y los eventos de ruido que se produce, pero este trabajo escapa del alcance de esta tesis. Ademas los céalculos
realizados dependen de un ntmero de aproximaciones, por lo que los niimeros de eventos calculados deben
considerarse como una aproximacién a orden de magnitud de los eventos esperados en un detector real. Otra
limitacion a nivel estadistico fue calcular la sensibilidad usando el estadistico chi-cuadrada, ya que en principio
segtn el caso es necesario emplear el método de Feldman-Cousins (5.2.2), este método corregiria detalles en la
forma de la sensibilidad. Finalmente otra limitacion fue el desconocimiento del Factor de Quencheo (“Quenching
Factor”) del detector, el cual es muy sensible a bajas energias y hasta el momento la colaboracion sigue haciendo

esfuerzos experimentales por medir este factor.
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Apéndice A

Resolucion general de la ecuacion de

difusién en tres dimensiones.

Empezamos por definir la ecuacion de difusiéon en tres dimensiones, con fuente.
Bn DV27L + Q(:E Y,z )

Definiendo el operador ; L=-2- — DV?, el cual no es auto-adjunto en el tiempo ya que no satisface la integral

de Green. Por lo tanto es necesario definir otro operador complementario; LT*f& — DV?2.Asi estos operadores

verifican la integral de Green de la siguiente manera.

[If (uLT(v) — vL(u)d3xdt=-[[f (uv)d3x+D [[[[ (vV?u — uV?v)d3xdt

[If (uLT(v) — vL(u)d3xdt=-[[[ (uv)d3x+D [[[[ (vVu — uVv)endSdt

Para obtener la formula final en representacion n(x,y,z,t)=n(X,t),en términos de la funciéon de Green G(X,t;Xq,t0),
se debe considerar la propiedad de traslacion de la funcion de Green,G(X,t1;X1,t)=G(X,-t;X;,-t1).Y el principio

de causalidad G(X,t1;X1,t)=0,si t>t1, con esto se tiene que la funcion de Green también satisface tanto al

operador autoadjunto como el operador complementario autoadjunto.
L(G(X, tl; Xl,t)) = (S(X — X1)5(t — tl) = LT(G(X,tl; Xl,t))

Se deduce entonces que la funcién de Green del operador de difusiéon es igual a la funcion de Green
complementaria,G(X,t1;X;,t)=GT(X,t;X;,t1), en donde amabas satisfacen el principio de causalidad.También es

facil demostrar por medio de la formula de Green que se cumple el principio de reciprocidad G(X,t1;X1,t)=G(X1,t1;X,t).

Con esto en mente es posible obtener la relacion entre la solucion n(X,t) y la funcion de Green G(X,t1;X1,t),usando

la formula de Green antes mencionada y desarrollada y sustituyendo u=n(X,t) y v=G(X,t1;X7,t), se tiene.
[ (Lt (v) = vL(uw)d3zdt = — [[[ (wo)d3z + D [[[[ (vVu — uVv) - ndSdt
[ (nLY(G) — GL(n)d3zdt = — [[[ (nG)d*z + D [[[[(GVn —nVG) - ndSdt
Despejando n, recordando el principio de causalidad de la funcién de Green se tiene.
Xo,to ffff@ X to,Xo, Q(X,t)dBthJrfffn(X,O)G(X,tl;Xl70)d3X+
+D¢F|G (X, t0;X0,t) Vn-nV G (X, t0;Xo,t)]-ndSdt
Finalmente aplicando el principio de reciprocidad y la propiedad de traslacion, cambiando X por Xg y t por
tg, se obtiene la férmula.
X t):ffffG(X,t;Xo,to)Q(XO,to)dBXtho+fffn(X0,0)G(X,t;X1,0)d3X0+
+D¢F|G (X, 1:X0,t0) Va1 (Xo,b0)-1(Xo,t0) Vi G(X,:X0, b0 ) |- 2dSodto

Como se observa el primer término de la ecuacién considera el efecto de la fuente, el segundo miembro

considera el efecto de la condicion inicial del problema y el altimo término considera las condiciones de frontera
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ya sean del tipo Dirichlet, Newmam o Robin.El siguiente paso logico es obtener la funcion de Green de la
forma més general posible, para esto se empezara por obtener la funcién de Green en una regién sin fronteras
(infinita), de ahi por el método de las imagenes se obtendran los casos seminfinitos y acotados. La ventaja de
este procedimiento en comparacion de separacion de variables es que puede resolver la ecuacion de difusion con
coeficiente no constantes, que al contrario de separacion de variables generalmente no se puede hacer de forma
sencilla, ademas es posible manipular mejor la solucién y tener una idea més intuitiva del comportamiento de
la ecuacion.Como la funciéon de Green complementaria es igual a la funcion de Green original da igual resolver

uno u otra, tomando el operador autoadjunto y la funcién de Green originales se tiene:
L(G(X,t1; Xo,t)) = 0(X — X0)3(t — to) = &&= DV2G + 6(X — X1)5(t — t1)
G(X, tl;Xo,t) =0 si t<tp

Como se va a tratar el problema en tres dimensiones, se definira la transformada de Fourier en tres dimen-

siones para el caso infinito que se esta estudiando.
G(X, tl; Xo, t) = ﬁ fff G(X, tl; Xo, t)ei‘”'zd3xw
G(X, tl; Xo, t) = fff G(X7 tl; Xo, t)(:’_iw‘wdgw

Usando las identidades para las derivadas de la transformada de Fourier y la trasformada de Fourier de la

delta de Dirac se obtiene la ecuacion diferencial ordinaria para la funcién de Green.

9 _ Dw?Geiw 58;){2) LW =w-w, G(X, t1; Xo, 1) = 0 si t<to.

Para t>tg, la ecuacion se resuelve facilmente ya que desaparece el término de la delta de Dirac.

oG _ 20
ot ——Dw G

cuya solucion general es
G(X, 11 Xo,1) = C(w)e P 010)

El coeficiente C(w), se calcula a partir de dato inicial t=tg, y como la delta de Dirac acttia en ese tiempo,

se puede calcular el coeficiente C(w) gracias a la discontinuidad de la funciéon de Green en t=tg.

G(t5)-Glty )= 5w = G(X,t1; Xo,t) = Sgmgze D t-00)

La transformada inversa de Fourier nos da la representacion de la funcion de Green en funcion de su

transformada.

G(X,t; Xo,t) = [[f ?2“;)‘:? e—Dwz(t—to)e—iw~md3w:j‘ff (271r)3 e~ D (t—to) g—iw-(—z0) 43,

Ahora usando la propiedad de traslacién de la transformada de Fourier (f(x-xq)— ¢*®0 F(w)) y recordando
que la integral de una gaussiana es
(femae*dp = V/T), se tiene finalmente.

_(x=Xg)? 1 _(e—z9)?  _ (w-wy)? _ (z—20)?
4D (t—tg) _We iD(t—tg) ¢ 4D(t—tg) ¢ 4D(t—t()
7 —to

G(X, t1; Xo0,t) = Grpaeir© B

Para el caso seminfinito en donde existe una condiciéon de frontera y en el otro extremo no, se usa el método
de las imagenes. Por ejemplo si la condicion de frontera en (x) es n(0,y,2z,t)=0 y n(x— 00,y,z,t)=0 de igual
manera la funcién de Green debe satisfacer estas condiciones, se asume que la funcion de Green tiene un reflejo
en -xXg, de tal forma si se define la nueva funcion de Green como la resta de estas dos funciones de Green, se

satisface la condicion de frontera requerida.

1 ( - zflm)ztwog 2) - (ALIDthIOt)2 ) - 4(15(7;!02 2) - 4(127(7:022) )
e ~to) —e —t )e —to) e ~to
(4 D(t — tg))3/2

G(X7t1;X07t> = (G<X7tl7X0at)_G(Xat17 _X07t)) = (

G(O7t1;X0at) =0



Apéndice B

Calculo del camino libre medio y del

coeficiente de difusion

Para calcular el camino libre medio de una particula se necesita estimar el tiempo medio entre colisiones de
esta particula con otras y la velocidad media. Si la particula se mueve en una direccién y se consideran en un
cilindro de radio (2D) , donde (D) es el radio de interaccion de la particula (ver figura 8 ).Ahora se calcula el

volumen barrido por la molécula hasta que coliciona, este volumen es mD?\ = %

Si se define la seccion eficaz de dispersion o = wD?, se tiene A\ = % Sin embargo esta relaciéon le falta
considerar la distribucién de velocidades de la particula después de la colision Si se asume un vector velocidad

el cual sea la diferencia de velocidades entre las dos particulas que chocaron(ver figura 9), V=v1-v2.

Antes: v, vV,
Después: V';, V's -0

Figura B.2: Colisiones particulas

Entonces V2 = v? + v3 — 2v1.vy, si se asume que las direcciones de colisién y dispersién son equiprobables se

tiene vy - =0, de esta manera si v; = vy, en promedio se tiene que V=+/2v. Esto implica que el camino libre

1
V2no
Cada molécula de un medio se desplaza siguiendo una trayectoria aleatoria, pues se mueve més o menos en

medio ahora es: A = (En caso de que las particulas no choquen entre si el factor de v/2 se elimina).

linea recta hasta que choca con otra molécula y se desvia en otra direcciéon que no guarda ninguna relacién con
la que seguia antes de la colisiéon. Por lo tanto, podemos imaginar el movimiento de una molécula como una
sucesion de trayectorias libres de longitudes 1i (i = 1,2,K) con direcciones distribuidas al azar. Las trayectorias
libres no son todas de la misma longitud, pero trayectorias libres muy largas son poco probables. . La distribucion

de estas trayectorias libres obedece la ley.

V sising -
I?’H/ {\} \/ L
(J LA W L;_';‘ """""""" ”‘@ D|2D
i S TR i S
3
- O
A

Figura B.1: Recorrido libre medio de una particula.
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di
P(l)dl = e*l“x

Donde P(1)dl es la probabilidad que 1 esté comprendido entre 1 y 1 + dl, esto es, la probabilidad de que la
molécula recorra la distancia 1 sin chocar y luego sufra un choque en el tramo de 1 a 1 + dl. La probabilidad que

la molécula recorra la distancia | sin sufrir ningin choque es.

l
1-— /e_l/’\dl = e W/
0

—/x . . - .
“—dl es autoconsistente y satisface las condiciones que surgen de la aleatoriedad

Luego la ecuacion P(1)=
de las colisiones. Ademaés esté correctamente normalizada, pues la probabilidad que la trayectoria libre esté

entre 0 e oo vale 1, como debe ser. Por ultimo la trayectoria libre promedio es fooo IP(D)dl = M\

De acuerdo a la teoria cinética de gases y la ley de Fick en un gradiente de presiéon en un gas existe un flujo
de particulas, en donde en un espacio 3D solo un sexto de los atomos atraviesan el gradiente en la direcciéon x.
Asi el flujo en el eje = es (ng — nq)v/6, donde ng nq son las densidades que forman el gradiente en el gas y v es
la velocidad méas probable de estos atomos. Como las particulas chocan en promedio cada camino libre medio

A de distancia entonces a escala infinitesimal el flujo queda J = 7(2/\1)/6)%, que implica D = \v/3.



Apéndice C

Choques elasticos e inelasticos entre

neutron-nucleo.

C.0.3. Choque elasticos

Para considerar un choque inélastico entre un neutrén y un nicleo, se empleard un modelo clasico de
colisiones entre particulas por el hecho de que este modelo se usa generalmente para estudiar estas colisiones
entre neutrones-nucleos. Consideramés el sistema en el centro de masa, de aqui por conservacion de momento

se tiene.

mMuv
M+ m

=MV

Figure C.1: Choque elastico en el sistema centro de masa

La velocidad total esta relacionada por medio de los vectores (v-V¢) y (Vo).

M
M+ m

m
M+ m

v} = (v—Vo)* + (Ve)? + 2% (v — Vo) (Ve )cos(¢) = v°[( )%+ ( )? +2x (%)008(@]

Se puede ver de la ecuacién anterior que la energia maxima perdida se debe a un choque frontal ¢ = 7, de

donde se tiene la siguiente relacion entre la energia inicial del neutrén y la fin

M—-—m

Ef:(M+m

)quj = ’I‘Ei
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Aproximaremos r:(ﬁ—_ﬁ)z.Ahora nos interesa saber cual es la energia promedio final de un neutron, para esto
como se asume que la distribucién de todos los angulos de dispersion son equiprobables, entonces la densidad

de probabilidad de que un neutrén tenga una energia final después de la colision entre E y E+dE es:

dE

PdE = ————
Eo(l —7")

Donde Ey(1 — r), es el rango total de energia que puede tener el neutron. Definiendo e=In(Ey) — Ln(E) =

Ln(£2) se tiene.

- /Ln(if)Eo(‘iEr) = 14 n(r)

Esta formula nos dice cual es la energia final promedio de un neutrén que coliciona elésticamente con un
nicleo de masa atomica A. En nuestro caso segin la referencia [20], el nimero atémico de la roca promedio es
<A>=23.21.Con este dato se obtiene que la energia final promedio de un neutrén que coliciona elasticamente
con un niicleo de esa masa , ademas considerando que la probabilidad de que un neutrén se disperse a un angulo

de 7 es muy alta se tiene :E; = 0.92Eq = kejasticFo, Kelastic=0.92.

C.0.4. Choques inelasticos

Para estimar el choque inelastico nos remitiremos a un estudio clasico para demostrar la forma general de
la relacion entre la energfa final y la energia inicial del neutrén.Para este anélisis nos remitiremos a lo que dice
la referencia [31], donde se define un coeficiente de restituciéon como sigue.

f_ ViU
V1 — V2

Donde vyes la velocidad inicial del neutrén y vs es la velocidad inicial del niicleo en el sistema de laboratorio,

v,y v, son las velocidades finales respectivamente.Tomando la conservacion del momento mwv; + Mvy = mu; +

Mu,, y la ecuacién anterior despejando se llaga a la siguiente relacion.

m—eM)+v (M(e+1)
m+ M M

)

fui =vy(

M —em muy(e+ 1)
m+M>+( m+ M )

Ahora la velocidad el nucleo es totalmente térmica, y es cuatro ordenes de magnitud mas baja que la

vz’ = va(

velocidad media considerada en la Seccién 2, por lo que es una buena aproximacion considerarla cero en nuestros
calculos,también la masa del nucleo se considerara mucho mayor que la del neutrén, con esto en mente se

considera la siguiente simplificacion.

= —evy
. mui(e+1)
Vo =
2 M
=
Ef = 62Ei == kinelasticEz’ (Cl)

Asi finalmente se tiene demostrado que para un choque ineléstico la energia final de un neutrén es propor-
cional a la energia inicial de este por un constante de inelasticidad.Con estos resultados se puede formular la

ecuacion general que relacione la energia final de un neutrén que interactua con un nucleo para (m) choques;
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Ef = (kelastic - kinelastic)mEi (02)

Sin embargo k; icsolo puede ser calculado por medio de un anélisis cuéntico ya que la interaccion
inelastic

neutrén-nucleo no es clasica en absoluto.
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Apéndice D

Deduccion del estadistico para el

Maximum Gap ¢,

Para la deduccién sera necesario calcular la probabilidad de que el “max gap” sea menor que x para n eventos
y asi obtener Cy promediando sobre estos eventos con una distribucién de Poisson. Definase una variable de
distribucién z, y una integral de u eventos esperados, asi se puede definir la probabilidad de que el “max gap”
sea menor que x, como P(x;n,u). Es obvio que esta probabilidad no depende de la forma del espectro de senal
y ruido y como se dijo en la secciéon 4.3.2.3 tampoco depende de un mapeo continuo de z — w(z). Con el
cambio de variable w(z) = z/pu, la variable nueva ahora esta distribuida en el rango [0,1] como se explico en la
seccion 4.2.2.3. Como la probabilidad no depende de este mapeo entonces se tiene P(x/u;n,1) = P(xz;n, ). Se
denotara ahora que P(xz/u;n,1) = P(x;n). //

Para calcular la probabilidad de que el maximo intervalo vacio tenga un “gap” menor que x, se usara la
informacion de P(z;n) para conocer P(z;n + 1).Si se toma P(z;n + 1) como la integral entre ¢t < z de la
probabilidad de que el evento més pequeno este entre t y t 4+ dt y en el rango restante 1 — ¢ los n eventos
faltantes no tengan un “gap” mayor que x. Asi la probabilidad de que el evento menor esté entre t y ¢ + dt es; el
namero de opciones particulares que hay para escoger el “gap” (n+ 1 veces), por el diferencial dt, la probabilidad
de que el los restantes n eventos sean mayores a ¢t ((1 —¢)™) y la probabilidad de que no halla un “gap” mayor
que z para los otros n eventos: P(xz;n,1 —t) = P(x/(1 —t);n) entonces para el intervalo 0 < z < 1 la relacion

de recursion queda

x
P(z;n+1)=(n+ 1)/dt(1 —t)"P(z/(1 —1t);n). (D.1)
0

Es facil convencerse por medio del método de induccion matematica que P(x;n) = nlaz™. Ahora es conveniente
partir el intervalo en m segmentos y definiremos P, (z;n) = P(x;n) si z esta en el intervalo 1/(m+1) <z < 1/m
y se dird que z esta en el m rango. Si x se encuentra en el rango m y como 0 < ¢ < x entonces x/(1 — t) puede
estar en el rango m y el rango m — 1, en donde la frontera en comin de estos dos rangos es 1/m = z/(1 — t)
que implica t = 1 — mx entonces esto indica que el rango esta dividido de [0,1 — mx] para P, y en [1 — ma, x]

para P,,_1, rescribiendo (D.1)

1-mx x

- / dt(1 — )" Py (z/(1 — t);n) + / dt(1 — )" Poy_y1(z/(1 — t); n). (D.2)

0 1—-mx

P (x;n+1)
n—+1

De la solucién a la ecuacion (D.1) y del hecho de haber dividido el intervalo en m partes, se puede proponer

una solucién de la ecuacion (D.2) de la siguiente forma
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Z ap (1 — kx)" (D.3)
k=0

Insertando esta solucion en (D.2) queda

Za"'H — kx)" = Zak — k)™t — ((m — k)x)"*!]

=D ap_y [(1= (k= Da)"™ — ((m — k + 1)a)"+]
k=1

separando términos

Za”+1 — k)"t = al + Zak — kx) "'H] —af (mz)" !

=D ap_y [(L= (k= D)) =Y (af k)z)™ = ag_y ((m = (k = 1))z)" ")
k=1

k=1

+1

Como para Py(z;n) = 1 entonces aj” " = aj y observando que en el altimo término de la derecha se tiene

una serie telescopica se tiene

Z a1 — ka)" T = Zaﬁ [(1— k2)"*'] — af (mz)™ !
k=1
—Zak 1 11— (k- 1)x)”+1] (a™ 0 — al*(max)" )
Za”“ — k)"t = Zaﬁ [( — kx) ”H Zak 1 — 1)x)"+1] =
k=1
aptt = af —aj_y.

Si para esta tltima euacion se sustituye a = (—1)¥al resulta

C‘ZH - aﬁ + a’gflv (D4)

propiedad que se distingue por ser la identidad de los combinatorios binomiales

"=+ ()

los cuales segtn el teorema del binomio son tnicos y por lo tanto la identidad (D.4) solo puede tener como
solucion estos coeficientes. Considerando que el indice k va desde cero y no desde uno se tiene finalmente que

ap = (=1)* ("+1) y la solucion para cualquier m



APENDICE D. DEDUCCION DEL ESTADISTICO PARA EL MAXIMUM GAP () 110

Putain) = 3o (") 0 o (0.5)
k=0
para una p # 1 se tiene
(z5m, 1) :Z <n+1)(1—kx/u)". (D.6)
=0

Calculando Cy como la probabilidad de que en el “gap” vacio dentro del rango (0, ) sea menor que x, y

pesando todos los eventos por una distribucion de Poisson con media p

=33 e (M) ke,

k=0n=0

k
reordenando términos y multiplicando por un neutro multiplicativo %

Co = S0 — ke 3 () ke

k=0 n= O

usando la identidad binomial

Co = Y0 = bt 3 L ()

,LL o kx)nflc

+
Ms

k k—l—l

k=0

multiplicando el ultimo termino de la derecha por el neutro multiplicativo 8::3 y usando la expansion en

taylor de la funcién exponencial se tiene

Oy = Z( 1)

k=0

)" ‘“Z (1= )"~
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El cual es el mismo resultado que se menciona en la seccién 4.2.2.3 .



Apéndice E

Analisis de imagenes DAMIC100

El Dr. Javier Tiffinberg desarrollo un proceso para analizar imagenes extraidas de una CCD usando el pro-
grama DS9. El programa consiste en restar el ruido intrinseco de la CCD por medio de un “over scann” después
se puede recortar la imagen de la CCD. Después se obtiene el “Master Bias” el cual posteriormente se resta a
cada imagen, para finalizar se prepara una mascara de pixeles malos y se pueden hacer cortes para eliminar

pixeles debidos a la difusion.

En esta parte se vera la parte técnica de como hacer esto. En el cuadro (E.1) se muestra el programa principal
que corre el programa. Antes de correrlo es necesario hacer un link virtual (In -s link /../) donde se especifique

donde estén las imagenes de las CCD, en este caso el link virtual se llama “raw”

#!/bin/bash

BASEDIR~=/blue-ccd-data/mobarak /analysis/connie 100V //directorio donde se guardan los resultados
./computeOSIL.sh $BASEDIR //programa de sustraccion de “overscan”

./trim2Image.sh $BASEDIR //programa que recorta a la mitad la imagen de la CCD (opcional)
/computeMB.sh $BASEDIR, //programa que calcula el “Master Bias” o la mediana de todas las imagenes
./computeMBS.sh $BASEDIR //programa que sustrae el “Master Bias” a cada imagen

./prepareMask.sh $BASEDIR, //programa que hace la mascara de pixeles malos.

./extract.sh $BASEDIR, //cortes estadisticos elegidos por el usuario

echo echo All done! echo

Cuadro E.1: Doall.sh.

Ahora se explicara las partes importantes del programa de “over scann” ya que es el primer programa que

lee las imagenes y es el mas importante para modificar en caso de ser necesario (ver cuadro (E.2)).
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# /bin/bash

BASEDIR=$%1 //se lee lo primero que encuentre el programa en el Doall.sh

lIs $BASEDIR /raw/*.fits > $BASEDIR/list.dat

LISTNAME=$BASEDIR/list.dat osiEXE=/home/s1/javiert/analisis/tools/subtractOverscan/subtractOverscan.exe
if [ !-d "$BASEDIR /osi" | then mkdir $BASEDIR/osi fi

for inFileName in ‘cat SLISTNAME'

do

echo outName=$BASEDIR" /osi/osi_"

‘echo $inFileName |[sed ’s#/# #¢’ |awk {print $NF}* $osiEXE $inFileName -o $outName -s 3 //el numero
(3) indica que esta leyendo la segunda CCD del arreglo.

echo

echo done
echo

Cuadro E.2: ComputeOSL.sh.

Si se requiere recortar la imagen usando el programa trim2image.sh, entonces se debe cambiar el programa
del “Master Bias” computeMB.sh.

# /bin/bash

BASEDIR=$1

mbEXE=/home/s1/javiert/analisis/tools/checkConsistency And ComputeMedian /checkConsistency And ComputeMedian.exe
maskEXE=/home/s1 /javiert /analisis /tools/makeMask /makeMask.exe

s $BASEDIR /right2/right2*.fits > $BASEDIR/mblImageList.dat //Cambiar right2 a osi si no se esta usando
trim2Image.sh, sino dejarlo como esta.

echo

echo

echo Computing MB echo =========——cccccccc—cccc—c—c——o
echo $mbEXE -i $BASEDIR/mbImageList.dat -o $BASEDIR /masterBias.fits
echo

echo

echo ===—=————— e
echo $mbEXE -i $BASEDIR /mbImageList.dat -o $BASEDIR /mad.fits -m

Figura E.1: computeMB.sh.

De esta forma el programa puede continuar hasta llegar al programa extract.sh, en donde es posible hacer

cortes estadisticos segin la preferencia del usuario y obtener las imégenes de los eventos seleccionados.
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<sigma

default="27" //En esta parte se puede decir al programa que excluya los eventos con un valor de sigma,
comparado con el ruido intrinseco del pixel.

/>

<calibration

default="5.3363e-4" //Calibracion de energia-pixel, no mover

/>

<thr

seed="10" //Discrimina el nimero de pixels a reconocer, en este caso el valor central del evento debe tener 10
pixeles como minimo para ser tomado en cuenta

add="5"
skirtSize="3"
/>

<extra saveTracks="0" //Es cero sino se requieren guardar las imagenes de los eventos de las CCD, si es una
las guarda.

saveTrackCuts="n0>100" //Discrimina para guardar solo imagenes mayor a un numero dado de senal total,
en este caso 100.

/>

<systemConfig stackSize="128" />

Cuadro E.3: extractConfig.sh.



Esta pagina ha sido intencionalmente dejada en blanco
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