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1. Introduccion

El Modelo Estandar de fisica de particulas engloba los constituyentes de la materia conocida,
sin embargo, a dia de hoy no se conoce cuales son los principales componentes del universo. Existe
una Materia Oscura, que no emite o absorbe radiacion electromagnética de ninguna longitud de
onda conocida, ain asi su interaccion gravitatoria domina sobre la de la materia ordinaria en
escalas que van desde pequenas enanas marrones a grandes galaxias espiral, cimulos de galaxias
v hasta donde se ha podido observar.

Los candidatos mas probables a constituir la Materia Oscura actualmente son los aziones
y los WIMPs, siendo éstos ultimos los mas buscados tradicionalmente. A pesar de la intensa
bisqueda de los mismos en los tiltimos anos atin no ha habido una deteccién confirmada, por lo
que se estd empezando a buscar otro tipo de candidatos menos convencionales, entre ellos, los
WIMPs de baja masa. En el marco de esta bisqueda surge el detector TREX-DM como parte
del proyecto T-REX.

2. Objetivos

El presente trabajo busca dos objetivos principales:

= Por un lado se realiza una busqueda bibliografica entorno a la situacién actual de la
bisqueda de materia oscura, englobando las evidencias que apoyan la existencia de la
misma, los posibles candidatos a constituirla y los esfuerzos que se estan llevando a cabo

para detectarla.

= Por otro lado se realiza una colaboracién con el detector de WIMPs de baja masa TREX-
DM, caracterizando un plano de lectura para su futura implantacion en el detector. Con
esta colaboracién se pretende no sélo adquirir las destrezas necesarias para colaborar en
un grupo de investigaciéon en fisica de particulas, si no también generar un trabajo que sea

de utilidad real tanto para el grupo como para la comunidad cientifica.

3. Desarrollo

Antes de empezar a repasar las distintas evidencias de la existencia de materia oscura, se
introduce el concepto de densidad critica, p., como aquella que corresponde a un universo plano®
y que se define a partir de la constante de Hubble, H, y la constante de gravitacién universal,

G, como:
3H?
e=2-0 1
Pe= g o (1)

'Un universo plano es aquel cuya curvatura, k, es igual 0. Por contra una curvatura positiva implicaria un

universo cerrado que terminaria en una singularidad y una negativa un universo abierto que seguiria expandiéndose

indefinidamente.
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3.1 Evidencias de la existencia de Materia Oscura

Es habitual expresar las densidades en relacién con la densidad critica a través del parametro
Q;, = %, de este modo, se denotan las densidad de los distintos componentes aplicando el
subindice apropiado, con esta notacién, {1, es la densidad de fotones, €1, la de neutrinos, {1p la
de bariones, etc. Asi, la densidad total del universo €2 se expresa como la suma de la contribucién

de los distintos componentes ¢ con densidad p;.

QEZQZ'ZZ% (2)

3.1. Evidencias de la existencia de Materia Oscura

Desde que Newton publicara su ley de gravitacién en 1687 una buena manera de descubrir
cuerpos celestes a sido observar desviaciones de las trayectorias predichas por la teoria. Cuando
se tiene una teoria y se encuentra un comportamiento que no se ajusta a la misma, puede haber
dos causas posibles, o bien la teoria no es valida o hay algin elemento que no se esta viendo
(oscuro) y no se ha tenido en cuenta. Este segundo supuesto llevé por ejemplo a postular la
existencia de Neptuno al observar la trayectoria anémala de Urano.

De un modo similar se han hallado multitud de evidencias a distintas escalas de la existencia
de materia oscura, algunas de las cuales se repasan a continuaciéon. Mediante estas evidencias se

trata de imponer un limite inferior a la Densidad de Materia Oscura, Qpys.

3.1.1. Escala galactica

La mayor evidencia de materia oscura viene de las observaciones de Curvas de Rotacion de
Galazxias Espiral [10], es decir la distribucién de velocidad de las estrellas y el gas en funcién de
su distancia al centro galactico. En una galaxia espiral la mayor parte del gas y las estrellas estan
contenidas en un disco dentro del cual giran siguiendo trayectorias aproximadamente circulares.

Suponiendo que una estrella o nube de gas esta situada a una distancia R del centro de la
galaxia, la aceleracién a la que estd sometida segiin la dindmica Newtoniana es:
o= EME) ]‘}i(R) (3)

donde M (R) es la masa de toda la materia presente en el interior de ese disco:

R
M(r) = 47r/ p(r)ridr (4)
0
Como sigue una trayectoria practicamente circular se cumple que a = %, por lo tanto:

G M(R)

v(R) = R

()

De este modo, observando la curva de rotaciéon de una galaxia podemos calcular la distribu-

cién de masa p(r). A una distancia lejana de la galaxia, donde apenas aumenta la masa total,
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3.1 Evidencias de la existencia de Materia Oscura
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Figura 1: Curva de rotacién de la galaxia NGC6503. Las lineas punteada, discontinua y punteada-

discontinua corresponden a a la contribucion del gas, disco y de materia oscura respectivamente.

Obtenido de Ref.[10].

M(r) ~ cte, se deberia observar una menor velocidad de rotacién, v o # Sin embargo lo que
observamos es que la velocidad es practicamente constante (Figura 1).

Que v(r >>) ~ cte implica segin la Ec.(5) que la distribucién de masa no acaba donde lo
hace el disco visible, sino que se extiende més alld con la forma M(R >>) « Ry por lo tanto
p(r >>) %2 Esta contribucién de materia no visible (oscura) se denomina halo. En algin
punto p(r) tendra que decaer, ya que si no la masa del universo seria infinita, pero no se sabe a
qué distancia sucede esto[33].

Estas observaciones permiten poner un limite inferior a la densidad de Q2pys > 0,1 [33].

3.1.2. Escala de ciimulos de galaxias

Las galaxias en el universo se concentran espacialmente en grupos de galaxias y éstos a su
vez en cimulos de galaxias. La primera prueba de la existencia de materia oscura data de 1933 y
vino de la medida de la dispersion de las velocidades de las galaxias del Ctimulo de Coma [42]. A
partir de las velocidades de las galaxias dentro del ciimulo se puede determinar la masa total del
mismo [48]. Zwicky determiné un cociente masa-luz de unas 400 masas solares por luminosidad
solar, algo que excedia lo observado en la cercania del sistema solar en dos ordenes de magnitud.

Hoy en dia, la masa de un ctimulo galactico se puede determinar de distintas formas: apli-
cando el teorema del virial a la distribucién de velocidades de las galaxias, por efectos de lente

gravitacional débiles o estudiando los rayos X que emiten las concentraciones de gas caliente en
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3.1 Evidencias de la existencia de Materia Oscura

los ciimulos galacticos [13]. El efecto de lente gravitacional consiste en observar la curvatura de
la trayectoria seguida por las ondas electromagnéticas cerca de un objeto masivo. A partir de la
medida del angulo de desviacién se puede determinar la masa del objeto.

Un ejemplo particularmente interesante es el del ctimulo Bala (1E0657-558), que recientemen-
te (en escalas de tiempo cosmoldgicas) atravesé otro cimulo de mayor tamano. Como resultado
de la colisién las galaxias de ambos ctimulos siguieron trayectorias balisticas? mientras que la
mayoria del gas (que supone la mayoria de la materia bariénica del cimulo) se frené a consecuen-
cia de la interaccion electromagnética. Mediante el efecto de lente gravitacional se observé que
la mayoria de la masa total de ambos cimulos siguié también una trayectoria balistica, lo que
indica la presencia de una gran cantidad de masa que no interacciona electromagnéticamente
(oscura) pero si de forma débil [35, 20].

Las observaciones a esta escala han situado la densidad de materia oscura en Qpyr ~ 0,2,

un valor algo mayor que el obtenido a escala galactica.

3.1.3. Escala cosmolégica

Ademsds de las evidencias a escala galactica y de cimulos de galaxias, también hay eviden-
cias a escala cosmoldgica, es decir, a escala del universo, que se extraen del fondo césmico de
microondas (CMB3).

La existencia del CMB fue predicha por Georges Gamow en 1948 y fue observado por primera
vez por Penzias y Wilson en 1965. En los tltimos 25 anos se han enviado sucesivos satélites para
fotografiar el CMB: Cobe en 1992, WMAP en 2003 y por tltimo Planck en 2013. A partir de los
datos obtenidos por este tltimo en 2015[39] se ha conseguido el valor més preciso de la densidad
de Matera oscura, en particular a partir de la medida de las anisotropias en el CMB se tiene un

valor para la densidad de Materia no Barionica (nbm). de :
Qnpmh? = 0,1186 + 0,0020 (6)

Donde h es el valor del pardmetro de Hubble en unidades de 100km/s/Mpc. Por otro lado, la
densidad de materia bariénica que se ha obtenido es de Qph? = 0,02226 + 0,00023 una parte de
la cual podria contribuir en forma de materia oscura baridnica a la densidad total de DM, Qpyy.
Es decir que estas observaciones dan una densidad total de masa de €2, = 0,308 £+ 0,012, de la
cual tan sélo el 16 % es materia baridnica y el 84 % restante corresponde a materia no bariénica.

Estas mismas observaciones corresponden a un universo practicamente plano, lo cual, de
acuerdo a la ec.(2) predice un valor de © ~ 1. La densidad de materia (bariénica y no bariénica)
no es suficiente para dar cuenta de la densidad total del universo, lo que indica la necesidad de

introducir una nueva contribucién, denominada FEnergia Oscura, que seria de 25 = 0,69240,012.

2 . . . sy , L. .. .
Un objeto sigue una trayectoria balistica cuando ésta uinicamente se ve afectada por su propia inercia y la

acciéon de la gravedad.
3De sus siglas en inglés Cosmic Microwave Background.
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3.2 Candidatos a constituir la Materia Oscura

3.2. Candidatos a constituir la Materia Oscura

Como se ha visto en la seccién previa, la evidencia de existencia de DM a distintas escalas
en el universo es abrumadora, de modo que la siguiente pregunta que surge de forma natural
es sde qué estd hecha la materia oscura?. En esta seccién se repasan brevemente algunos de
los distintos candidatos que se han propuesto hasta la fecha, prestando especial atencién a los
WIMPs?, que son el objeto de busqueda del detector TREX-DM.

Aunque podria haber contribuciones a la densidad total de DM debidas a Materia Bariénica,
como los denominados MACHOs [28], [36] o como nubes de gas molecular frio [37], la mayor
parte estaria formada por materia no bariénica. La materia oscura no baridénica del universo

deberia satisfacer algunas condiciones:

Ser fria, es decir, no relativista en el momento de formacién de las galaxias.

Ser estable a escala de tiempo cosmoldgica porque de otro modo a dia de hoy hubiera

decaido.

Interactuar muy débilmente con las particulas del Modelo Estindar.

Aportar la cantidad adecuada a las densidad de reliquias en la Ec.(6).

Cabe resaltar que la materia oscura no tiene por qué estar formada por un sélo tipo de particula,
de hecho, los neutrinos del modelo estdndar contribuyen a la ec.(6) en una cantidad Q,h% <
0,00062 [33], pero no pueden dar cuenta de toda la materia oscura. Por lo tanto hay que buscar
posibles constituyentes més alld del modelo estandar. Hay muchos candidatos a formar parte
de la materia oscura no bariénica [13], no obstante los mas interesantes son los aziones y los

WIMPs.

3.2.1. El axion

En 1977 Peccei y Quinn propusieron una extensién al modelo estdndar que solucionaba
el problema de la conservacién de la simetria CP en la cromodindmica cuantica [38]. En esta
teoria aparece una nueva particula: el axion. Al igual que éste, en diversas extensiones del modelo
estdndar aparecen particulas con la misma fenomenologia, ALPs®. Ambas particulas son neutras
e interactian con la materia de forma débil, siendo candidatas a constituir materia oscura.

Al interactuar de forma tan débil no tendria porqué estar en equilibrio térmico con la materia
ordinaria. Por tanto, podria haberse producido en masa en una etapa temprana de la evolucién
térmica del universo, con lo que podrian suponer una aportacion a la densidad de materia
oscura no bariénica suficiente de acuerdo con la ec.(6). No obstante el célculo de Q,h? es muy

complicado y depende del mecanismo de produccién asumido.

4De sus siglas en inglés, Weakly Interacting Massive Particles.
5De sus siglas en inglés, Azion Like Particles.
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3.2 Candidatos a constituir la Materia Oscura

De existir el axién, podria convertirse en un fotén en presencia de campos electromagnéticos
intensos mediante el denominado efecto Primakoff. Este proceso se daria con una constante de
acoplo ga, con unidades del inverso de la energfa y de forma que gqy < m, [26]. Este proceso

es la base de la busqueda experimental de axiones.

3.2.2. WIMPs

Los WIMPs, x, son particulas hipotéticas con una masa en el rango de m, ~ 10GeV —TeV
y con secciones eficaces del orden de la interaccion débil.

Su contribucién a la densidad de reliquias actual se calcula partiendo del supuesto de que
los WIMPs estaban en equilibrio térmico con las particulas del modelo estandar en la ”sopa
caliente”de particulas que era el universo después de la época inflacionaria. En este punto,
mientras la temperatura del universo era mayor que la masa de la particula, T' > m,, el equilibrio
se mantendria ya que los procesos de aniquilacién con su antiparticula® y para dar lugar otras

particulas mas ligeras del modelo estandar se compensaria con el proceso inverso:

xx = U1 (7)

En este caso la abundancia en equilibrio es ny! oc T' 3 es decir que es proporcional a la
densidad foténica.

Conforme el universo se expande y su temperatura baja, llega un punto en el que baja por
debajo de la masa de la particula, T' < m, y a partir de ese momento el ritmo del proceso de
la ec.(7) de derecha a izquierda decae exponencialmente ya que la mayoria de las particulas del
modelo estandar no tienen suficiente energia como para producir WIMPs . Como consecuencia de
esta ruptura de equilibrio la abundancia de WIMPs decae del mismo modo, n§? o T3/2e=mx/T,

Mientras esto sucede, el universo sigue expandiéndose de modo que cada vez es mas com-
plicado que una pareja xx se encuentre y el proceso de aniquilacion se vuelve cada vez menos
eficiente. Cuando el ritmo de expansién del universo, H, se vuelve mayor que el ritmo de aniqui-
lacién de WIMPs, I'y ¢, éstos salen del equilibrio y su abundancia se congela, de modo que hoy
en dia es la misma, conformando lo que se llama densidad o abundancia fésil de la particula yx,

una reliquia de cuando estaba en equilibrio térmico con el resto de particulas del universo.

WIMP maracle La evolucién de la abundancia fésil de x se describe cuantitativamente me-

diante la ecuacién de Boltzmann [32]:
— 2+ 3Hny = — (04v) [(ny)* = (n§7)’] (8)

Donde a es el factor de escala del universo. (0 4v) da cuenta del ritmo de expansién del uni-
verso y los términos entre corchetes del lado derecho ([(ny)? — (n5!)?]) dan cuenta del ritmo de

desintegracion y creacion de .

SEn caso de que se trate de una particula de Majorana x = X.
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3.3 Métodos experimentales de deteccién de materia oscura

Teniendo en cuenta lo expuesto mas arriba, se puede utilizar esta ecuacién para determinar la
abundancia de WIMPs en el momento del desacoplo y por lo tanto la actual y llegar finalmente
a[32]:
3x107%"ecm3/s )

(oav)

Si existiera una nueva particula cuya una seccion eficaz fuera del orden de la interaccién

Qxh2 ~

débil, darfa lugar segun la ec.(9) justamente a la abundancia requerida por la ec.(6) para dar
cuenta de la materia oscura del universo. Esta coincidencia vino a denominarse el WIMP miracle
y se tomé como prueba de que dicha particula debia existir, lo que ha traido un gran desarrollo

tedrico y un gran esfuerzo experimental en busca de su deteccion.

3.3. Meétodos experimentales de deteccién de materia oscura

La siguiente pregunta que surge de forma natural es ;Cdmo se detecta la materia oscura?
Principalmente hay tres estrategias diferentes para intentar detectar materia oscura que se co-
nocen como deteccion directa, deteccion indirecta y bisquedas en grandes colisionadores. Estos
tres métodos pueden ser sensibles a candidatos tipo WIMP, lo que es una muy buena noticia
porque en caso de que siguiendo uno de los tres métodos se obtuviera un resultado positivo,
éste podria ser corroborado y complementado con informacion obtenida siguiendo los otros dos.
Se repasan a continuacion cada uno de estos tres enfoques y se revisan los experimentos mas

relevantes que siguen cada uno de estos enfoques [18].

3.3.1. Deteccion directa

Si los WIMPs constituyen el grueso de la materia oscura, se agruparian gravitacionalmente
con las estrellas ordinarias, formando halos tal y como se menciona en la seccion 1 del presente
documento. De existir dicho halo tendria que haber un flujo de estas particulas atravesando la
tierra, de modo que podrian detectarse de un modo directo por sus interacciones con los niicleos
en el interior de un detector. Los correspondientes retrocesos nucleares se pueden observar me-
diante ionizacion, centelleo o el incremento de la temperatura, de hecho muchos experimentos
modernos combinan estas tres seniales para poder reducir el ruido de fondo.

Para calcular el ritmo(ntimero de eventos esperados en un experimento por unidad de tiempo
y por unidad de masa del blanco en el que se dan los retrocesos nucleares) se tiene en cuenta
la densidad y distribucion de velocidad de los WIMPs en el sistema solar y la seccién eficaz de

dispersién WIMP-nucleén. De este modo, el ritmo viene dado aproximadamente por [13]:
R~ Niny (o) (10)
i

Donde el subindice i hace referencia a los distintos tipos de nicleos presentes en el detector, V;

es el nimero total de niicleos de la especie i-ésima que forman el blanco, n, es la densidad local
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Figura 2: Resumen de las posibles senales y los limites de exclusion de varios experimentos para
secciones eficaces independientes del espin para WIMPs de baja masa (izquierda) y para WIMPs

de mayor masa (derecha). Obtenidos de la referencia[47].

de WIMPs y (o) la seccién eficaz de dispersién de una interaccién WIMP-nicleo de la especie
i-ésima, promediada sobre la velocidad relativa de los WIMPs respecto al detector.

Los procesos considerados se pueden clasificar segin sean eldsticos o ineldsticos o segun
dependan del espin del nicleo o no. Atendiendo a esta segunda clasificacién, la seccion eficaz de
dispersién (o;y) cuando el acoplo depende del espin es proporcional a J(J+1) y no al nimero
de nucleones. Sin embargo, en el caso de que el acoplo no dependa del espin la seccién eficaz es
proporcional a A?, la seccién eficaz independiente de espin es la contribucién dominante para
nucleos con A > 20, que son los que se suelen usar como blancos en los experimentos de deteccién
directa de materia oscura [18].

Cada experimento que no obtiene un evento positivo excluye regiones del espacio paramétrico,
determinando una zona del plano (m,, o;x) en la que no puede estar el WIMP, ya que si no, se
habria detectado por ese experimento. En las figuras 2 y 3 se muestran algunos de los resultados
obtenidos por experimentos de deteccién directa e indirecta, las posibles detecciones anunciadas
por algunos de ellos y la zona de exclusiéon determinada por cada uno.

Algunos experimentos usan cristales de centelleo, el experimento DAMA /LIBRA, situa-
do en los laboratorios del INFN bajo el Gran Sasso en Italia, mide retrocesos nucleares en
yoduro de sodio (Nal) e investiga una senal que podria ser consistente con la modulacién anual
del flujo de WIMPs que atraviesan la tierra debido al movimiento de ésta alrededor del sol.
Los resultados obtenidos concuerdan con dos posibles soluciones para la masa y seccién eficaz
de la interaccién WIMP-nucleén[12]: un WIMP con m, =~ 50GeV y oiy, ~ 7 x 107%pb 0 un
WIMP de baja masa, del orden de m, ~ 6 — 10GeV con o;, =~ 1073pb. Sin embargo, estos

resultados no han sido confirmados por otras colaboraciones que han explorado ese espacio pa-
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Figura 3: Limites experimentales de la seccién eficaz para interacciones dependientes de espin
frente a la masa del WIMP asumiendo que la interaccién es con protones (izquierda) y con
neutrones (derecha). Obtenido de Ref.[47].

ramétrico sin encontrar ninguna evidencia de materia oscura, aunque tampoco se ha encontrado
una explicacién convincente que no contemple los WIMPs como origen de la modulacién anual
detectada por DAMA /LIBRA, lo que sigue inspirando distintas teorias para tratar de explicar
dicho fenémeno. El experimento KIMS, que funciona también con cristales Nal, ha excluido la
region correspondiente al WIMP de mayor masa propuesto por DAMA /LIBRA. El experimento
ANAIS[21], situado en el LSCT, buscard confirmar la sefial de DAMA /LIBRA con un detector
de 112 Kg de NaI(Tl),.

Otros experimentos usan TPCs® rellenas con con liquidos nobles y han obtenido los limi-
tes mas estrictos a la seccién eficaz, tanto para la parte independiente de espin como para la de-
pendiente (Figura 3). Actualmente los mejores resultados son los obtenidos por XENON1T[23],
PandaX-11[45] y LUX]I6].

Algunos de ellos operan con semiconductores a temperaturas por debajo del Kelvin,
permitiendo medir simultdneamente la ionizacién y los fonones generados por pequenos dep0si-
tos de energia, como por ejemplo CDMS[4], CRESST|[8] y EDELWEISS[24]. El andlisis de los
datos obtenidos con los detectores de silicio de CDMS ha mostrado un resultado que podria
ser compatible con un WIMP de m, ~ 8GeV y 0y, ~ 10~ "pb, aunque es mas probable que la
senal sea debida a algin error instrumental ya que estos eventos se encuentran muy proximos
al umbral de deteccién.

Los experimentos que usan liquidos metaestables aprovechan la formacién de burbujas
en los mismos tras una deposicién de energia y son particularmente competitivos al observar

interacciones dependientes de espin con protones, SIMPLE[25], PICASSO[41] y COUPP][11]

" Laboratorio Subterrdneo de Canfranc.
8 Time Projection Chambers.
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3.4 TREX-DM

usan '“F como blanco en el que observar la traza. De darse un resultado positivo, esta deteccién

permitiria adema&s determinar el espin del WIMP.

3.3.2. Deteccion indirecta

Se puede intentar detectar materia oscura de un modo indirecto, a través de sus produc-
tos de desintegracién como pueden ser neutrinos, fotones, o antiparticulas como positrones o
antiprotones.

La aniquilacion de WIMPs en la Via Lactea podria producir rayos césmicos cargados y éstos
podrian ser detectados mediante telescopios en la érbita terrestre, como PAMELA[3] o AMS-
02[5], que han observado un exceso en el flujo de positrones. También se ha detectado un flujo
total de electrones y positrones mayor del esperado en experimentos como FERMI/LAT[22],
ATIC o HESS[2], sin embargo, no estd clara la fuente de dichos rayos césmicos. También se
podrian detectar fotones con telescopios Chrenkov situados en la superficie, como MAGIC o
HESS, u observatorios en 6rbita como FERMI/LAT. Por utlimo se pueden buscar los neutrinos
producidos por WIMPs en el sol, donde habria una mayor concentracién de WIMPs y por lo
tanto una mayor probabilidad de produccién de neutrinos, mediante telescopios de neutrinos
como BAKSAN[14], SuperKamiokande[19], ANTARESI3] o IceCube[1].

3.3.3. Colisionadores

Por ltimo, se podrian generar WIMPs en colisionadores, aunque ésto no supondria una con-
firmacion de que éstos formen el grueso de la materia oscura del universo, permitiria determinar
algunas de sus propiedades. Esta informacion se podria combinar con la obtenida mediante méto-
dos de busqueda directa e indirecta. Por el momento, en el LHC no se ha encontrado ninguna
evidencia de fisica més alld del modelo estandar, lo que esté limitando modelos supersimétricos,
aunque sigue habiendo algunos de ellos viables.

El hecho de que no haya habido una confirmacién de la existencia de los WIMPs de modo
directo o indirecto estd desviando la atencién hacia otros candidatos, como los axiones y estd
poniendo en duda la idea del WIMP Miracle y abriendo la puerta al estudio de modelos de

supersimetria menos convencionales o incluso modelos de WIMPs no supersimétricos.

3.4. TREX-DM

Como se muestra al final de la seccién 3.3, se estd abriendo la puerta a una busqueda
de candidatos maés genéricos que los enmarcados en el WIMP miracle y dentro de ellos se
encuentran los WIMPs de baja masa (es decir, M, < 10 —20GeV), que estan fuera del alcance
de los experimentos més convencionales. El proyecto T-REX? en los tltimos afios ha desarrollado

distintos detectores basados en TPCs para la busqueda de sucesos poco probables[44], dentro

STPCs for Rare Events eXperiments.
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3.4 TREX-DM

Figura 4: Esquema del detector TREX-DM. Los diferentes componentes son: volimenes activos
(a), catodo central (b), pasa-muro para cable de alto voltaje (c), estructura de deriva (d), cana-
lizacién para el dltimo anillo (e), planos de lectura Micromegas (f), cable plano (g), conectores
Samtec (h), pasa-muros para la senal (i), tarjeta interfaz (j), sistema de adquisicién (k,1) y tubo
de calibracién (m). Obtenido de Ref.[30].

de ese contexto se ha creado el detector TREX-DM con el objetivo de buscar la existencia de
WIMPs de baja masa.

Antes de describir el montaje experimental del detector, se repasan los procesos fisicos que
tienen lugar en su interior que permiten detectar la senal producida cuando hay una colisién
WIMP-nucleén en su interior.

Al incidir una particula en el volumen gaseoso (regién de deriva) se puede producir una
ionizacién del medio generando pares idn-electron, si se aplica un campo eléctrico entre los
extremos del volumen de gas, se producird un proceso de deriva de los electrones e iones, de
modo que los iones se desplazaran en direcciéon al catodo y lo electrones hacia el anodo. Para
obtener una senal detectable, se crea un campo eléctrico en las inmediaciones del dnodo (regién
de avalancha) que sea lo suficientemente intenso como para generar una cascada de electrones de
avalancha. Estos electrones son recogidos por el dnodo, que si estd pixelizado ademds permitira
reconstruir la topologia del evento.

TREX-DM es una TPC concebida para alojar 0,3 kg de Ar a 10 bar (o alternativamente 0,16
kg de Ne) y hecha, en la medida de lo posible, de materiales radiopuros. El experimento usa gas
a presion, sacrificando asi la posibilidad de estudiar la direccionalidad de los WIMPs a cambio
de aumentar la masa del detector y la probabilidad de deteccién. En la figura 4 se pueden ver

las distintas partes del detector, que se repasan a continuacion.
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3.4 TREX-DM

3.4.1. Vasija y blindaje

El detector estd formado por una vasija de cobre cilindrica de 0,5m de didmetro y 0,5m de
largo. Tanto las tapas de ambos lados como la superficie cilindrica tienen un espesor de 6cm,
suficiente tanto para soportar presiones de hasta 12 bar como para formar parte del blindaje
pasivo frente a fuentes externas. En la fase de toma de datos, estard rodeado de un blindaje de

plomo y polietileno frente a neutrones y fotones externos.

3.4.2. Deriva

En su interior tiene dos volumenes activos (Fig. 4(a)) divididos por un cétodo central (Fig.
4(b)), hecho de cobre y mylar y aislado de la superficie interna de la vasija mediante un cilindro
de teflon que previene picos de tension de hasta 40kV. El catodo se alimenta a través del pasa-
muro de alto voltaje (Fig. 4(c)).

Ambos volimenes estan rodeados por una estructura de deriva (Fig. 4(d)) de seccién cuadra-
da de 19 cm de largo y 25 de lado cada una. Esta estructura estdn compuestas por un circuito
de cobre y kapton y rodeado de teflén. El circuito estd formado por anillos de cobre paralelos
conectados entre si por resistencias de 10M¢2 que a ambos lados terminan en un ultimo anillo
cuadrado de cobre conectado al exterior mediante otro pasa-muro (Fig. 4(e)). El voltaje del
ultimo anillo se varia de modo que en el interior del volumen de deriva el campo sea homogéneo

independientemente del voltaje aplicado entre catodo y anodo.

3.4.3. Planos de lectura

Uno de los puntos clave del detector TREX-DM (y del proyecto T-REX) es el uso de la
tecnologia Micromegas[27]. Estos detectores separan la regién de deriva y la de amplificacién
con un tercer electrodo denominado Mesh, que estd agujereado y separado del anodo pixelizado
por pilares de kapton una distancia o gap muy pequeno (25 — 26um) donde tiene lugar la
amplificacién. Estos detectores ofrecen informacién sobre la topologia, una elevada ganancia
(10% — 10*) y ademéds el modelo microbulk est4 fabricado con cobre y kapton, ambos con niveles
excepcionalmente altos de radiopureza, lo que los hace idéneos para su uso en este tipo de
detectores.

Como parte de este trabajo se ha caracterizado la respuesta de un detector microbulk Mi-
cromegas no pixelizado usando dos mezclas de gases: Ar +1%iCyH19y Ne+ 2 %iCyHyg con las
que operard el detector TREX-DM. En la seccién 5 se muestran los resultados obtenidos para

presiones entre 1 y 10 bar, en pasos de 1 bar.

3.4.4. Cadena electrénica

La informacién obtenida en los planos de lectura(Fig. 4(f)) se conecta mediante un cable

plano(Fig. 4(g)) a la electrénica através de una canalizacién (Fig. 4(i)), ésta termina en la tarjeta
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(Fig. 4(j)) que conecta con el ordenador mediante el sistema de de adquisicién (Fig. 4(k,l)) para
el posterior andlisis de los datos obtenidos. Igual que el bajo fondo radiactivo, para bajar el
umbral de deteccién es necesario evitar en la medida de lo posible todo el ruido electrénico
mediante distintos métodos como usar cables coaxiales y jaulas de Faraday, teniendo especial

cuidado en la toma de tierra de la cadena electrénica.

3.4.5. Calibracién

Para poder calibrar el detector se ha incluido un contenedor cilindrico con una fuente de
199Cd (Fig. 4(m)) que permite introducirla en la vasija y recogerla para que no afecte durante

la toma de datos.

4. Medidas realizadas y resultados obtenidos

TREX-DM operard con dos mezclas de gases: Ar + 1 %iCyHyo y Ne + 2%iCyHyp. Se usan
gases nobles como blanco debido a su gran poder de frenado, sin embargo éstos son muy trans-
parentes a los fotones que se puedan producir en la ionizacién inicial o en la avalancha, por lo
que se aniade una pequena concentracién de otros gases, en este caso isobutano (iC4Hjg), con
una alta seccion eficaz de absorcién para esos fotones. Estos gases, denominados quenchenrs,
emiten més elcetrones al abrsorber los fotones, incrementando asi la ganancia del detector, es-
to es conocido como el efecto Penning[16]. La proporcién ha sido fijada de modo que cumpla
con la normativa de seguridad del LSC ya que las mezclas con isobutano son inflamables para
concentraciones superiores al 2% para el caso del Ar y al 3% para el Ne. Ademads, aunque la
concentracién de quencher éptima usando un detector Micromegas estd entorno al 5% para
presién atmosférica[29], se ha obsevado con otros gases que ésta baja al aumentar la presién[17].

Tal y como se menciona previamente, como parte de este trabajo se ha caracterizado la
respuesta de un plano de lectura Microbulk Micromegas en mezclas de gases a distintas presiones.
Para ello se ha utilizado una versién simplificada del detector, consistente en una vasija de acero
inoxidable que puede mantener presiones de 15 bar conectada a un sistema de bombeo de gas.
En la figura 5, izquierda, se pueden observar las conexiones para la electrénica y para el sistema
de gas.

En el interior hay una cavidad cilindrica de 2,2 litros, 10 cm de altura y 16 cm de didmetro
en la que estd situada una estructura de deriva de 3 cm de alto, como se puede ver en la figura
5, izquierda. La estructura estd formada por un citodo de cobre circular de 10 cm de didmetro
con una cavidad en la que se sitda la fuente de '%9Cd y tres anillos de cobre conectados entre
si por resistencias de 1MS). En el ultimo de ellos se apoya una placa cilindrica de cobre y en el
centro de la misma esta el plano Microbulk Micromegas bajo estudio, colocado en una base de
teflén. El cdtodo y el dnodo se conectan a la exterior a través de los pasa-muros (feedtrhoughs)

y se alimentan de manera independiente, mientras el tltimo anillo estd al mismo potencial que
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4.1 Calibracién de la cadena electrénica

Gas inlet \ Pressure
& outlet | sensor

109cd source PEEK columns

Drift HV
filter

Microbulk
Resistors readout

b Pumping
Mesh HV filter 'y Preamplifier «_ system

Figura 5: Esquema del montaje experimental. En la izquierda se muestra una vista general de
la vasija con las conexiones para la cadena electronica y el sistema de gas y en la derecha los
anillos que forman la deriva, la fuente de '%°Cd y el plano de lectura microbulk. Obtenido de
Ref.[31].
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Figura 6: Esquema del detectror. En la izquierda el proceso seguido pra contruir un detector

Microbulk. Obtenido de Ref.[7]. En la derecha una iamgen de microscopio del patrén de la mesh

la mesh y referenciado a tierra.

En los detectores Micromegas més convencionales se fabrican por separado el danodo y la
mesh y luego se pegan entre si mediante unos pilares de kapton, dejando el gap requerido. En
este caso se ha utilizado un detector del tipo Microbulk Micromegas[7], para el cual el 4nodo y la
mesh se hacen de una sola pieza a partir de un folio de kapton cubierto de cobre a ambos lados.
El proceso de fabricacién se puede ver en la fig.6(izquierda). El utilizado para estas medidas
tiene un anodo no pixelizado circular de 2,4 cm de diametro, con un gap de 50 um y la mesh
tiene agujeros de 55 pum de didmetro separados entre si 100 pm segiin un patrén hexagonal como

se puede ver en la fig.6(derecha).

4.1. Calibracién de la cadena electrénica

La senal obtenida del dnodo se pasa por un filtro RC y después por un preamplificador,
un amplificador y por un Analizador Multicanal (MCA). El amplificador ha trabajado a dos
ganancias diferentes (x10, x30) y el MCA en dos rangos diferentes (5V,10V). Para aprovechar
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4.2 Caracterizacién del detector Microbulk Micromegas

los 1024 canales del MCA se ha operado con tres combinaciones diferentes(x30, 5V;x 10, 5V;x 10,
10V) y antes de medir se calibrado la relacién lineal canal del MCA-carga(n® de electrones)
Canal = A X Q + B para cada una de las tres combinaciones.

Para ello se ha usado un generador de pulsos cuadrados cuya senal de salida se pasa primero
por un condensador de 1,5pF para transformarla en carga y se conecta al resto de la cadena
electronica. A partir de la capacidad del condensador y la altura del pulso se obtiene la carga
@ =V xC(C y al final de la cadena se mide el canal para diferentes tensiones. Los valores obtenidos

del ajuste se recogen en la tabla 1.

Gamp | Rango MCA ‘ A(canal/e) ‘ B(canal)

%30 5V 6,19 x 107* | -1,35
x10 5V 1,96 x 1074 | -1,27
x 10 5V 9,75 x 107° | -1,06

Tabla 1: Resultados de la calibracion de la cadena electrénica. Se ha hecho un ajuste a la recta
Canal = A x Q + B.

4.2. Caracterizaciéon del detector Microbulk Micromegas

Para asegurar la pureza del gas dentro del detector, se ha bombeado la vasija hasta alcanzar
niveles de vacio por debajo de 2 x 10~>mbar y una tasa de outgassing'® de 9 x 10~7 mbar 1/s,
para lo que se han necesitado aproximadamente ~ 10 horas. Una vez alcanzados estos valores se
rellena la vasija con el gas deseado controlando la presién hasta alcanzar la deseada, normalmente
se ha llenado hasta la presién més baja y después de hacer las medidas se ha procedido o bien
incrementando en 1 bar la presion para tomar las siguientes medidas o bien vaciando la vasija

para empezar el proceso con otro gas.

4.2.1. Ajuste del espectro de energia

Para cada medida realizada se ha obtenido un espectro de energia, el cual se ha analizado
mediante un ajuste gaussiano iterativo para el que se han considerado tanto los picos de emisién
Ko(Ey = 22,1keV) y Kg(Eg = 24,9keV)[43] correspondientes a los rayos X caracteristicos del
109Cd como los picos de escape'!, cuya energia es E,p — Egqs, donde Eyqs = 2,974 keV para
Ar y Eyqs = 0,849 keV para Ne[43]. Ademds en el espectro aparecen dos picos debidos a la
fluorescencia del Cu en 8,048 y 8,906 keV[43]

El ajuste se realiza en 3 pasos:

0\Moléculas del gas que habia previamente en el interior de la vasija se quedan atrapadas en el material que la
forma, la tasa de outgassing da cuenta de la cantidad de las mismas que se libera al volumen interno a lo largo

del tiempo.
"Parte de la energia se invierte en excitar el gas, por lo que la perdida de energia correspondiente depende del

blanco.
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4.2 Caracterizacién del detector Microbulk Micromegas
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Figura 7: Resultado del ajuste obtenido usando Ne+2 %iCyH1g a 5bar. Los puntos corresponden
a los datos experimentales obtenidos, la linea roja a la recta de fondo, la verde més gruesa F,,,

la verde fina a K, — Ey4s, la linea azul gruesa a Eg y por tltimo la azul fina a Eg — Eyqs.

1. Localiza el pico principal del espectro, al que contribuyen tanto las lineas K, y Kg como
los correspondientes picos de escape, y realiza un ajuste por minimos cuadrados a una

gaussiana con un nivel de fondo constante:

xr— P‘l)

fi(z) = B+ Ajerl (11)

Donde Ay, 1, 01 y B son los pardmetros que se ajustan.

2. Usando los valores obtenidos en el primer paso como punto de partida, separa la contri-

bucién de E, y Eg en dos gaussianas y anade una pendiente al fondo:

z— Hl) l’~2)2

fo(@) = B+ Cx+ Ao 1 250205

(12)

3. Por 1ltimo, partiendo de los valores obtenidos en el paso anterior, se ajusta a cuatro

gaussianas, separando la contribucién de Ey, Ey — Eyqs, Eg, Eg — Eyqs y un fondo lineal:

(Z=H2)2 2132

1(@)2 li) l( (
fa(r) =B+ Cx+ Aje?" o1’ + Age?' o2 7 + Age? o3~ 4 Aye?

z— u4)

(13)
En la figura 7 se puede observar un ejemplo del resultado obtenido usando este ajuste.

4.2.2. Curvas de transmision electrénica

La transmisién electrénica es la probabilidad de que un electrén primario pase del volumen
de deriva al de amplificacién a través de los agujeros de la mesh. Para su medida hay que
considerar dos procesos: la posible recombinacién y captura de los electrones primarios en el

volumen de deriva antes de llegar a la mesh y la probabilidad de que los electrones se queden
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4.2 Caracterizacién del detector Microbulk Micromegas

Voltaje del dnodo (V)

Gas 1 bar | 2 bar | 3 bar | 4 bar | 5 bar | 6 bar | 7 bar | 8 bar | 9 bar | 10 bar
Ar+1%iso | 260 300 330 350 400 430 460 490 520 550
Ne+2 %iso - - - - 380 400 420 440 460 480

Tabla 2: Valores de la tensién de anodo a la que se han tomado las medidas correspondientes a

las curvas de transparencia para cada presion.

atrapados en la mesh y no lleguen al dnodo. El primer proceso domina para campos de deriva
muy pequenos(Egyire ~ 10 — 20 V/cm/bar) y el segundo para campos muy grandes, aunque en
estas medidas no ha llegado a observarse.

Para obtener las curvas de transmision se ha fijado el voltaje del anodo y se ha variado el
voltaje de deriva, para obtener asi la dependencia de la transmision electréonica con el cociente
del campo de deriva/campo de amplificacién (Figura 8, arriba) y con el campo de deriva (Figura
8, abajo) para cada mezcla de gases y para cada presién. Los valores de la tensién del dnodo
para los que se ha tomado cada curva se recogen en la tabla 2.

El valor de la transmisién electrénica se obtiene a partir de la ganancia (n° de e~ después de
la avalancha) de cada medida. En la figura 8 se puede ver como llegado cierto punto este valor
se vuelve independiente del campo de deriva, lo que sugiere que en ese rango la transmisién
de la mesh es cercana al 100 %. Por ello se ha normalizado el valor de la ganancia a ese valor,
obteniendo asi la transmisién electrénica. En estas medidas el valor de normalizacion ha sido el

obtenido para Egeriva = 200V /cm/bar, para el que la transmisién es maxima en todos los casos.

4.2.3. Curvas de ganancia

Después de medir la transmisién electrénica, se fija el valor de Egering = 200V /em/bar, para
el que hay transparencia total y se ha variado el voltaje del dnodo desde niveles muy bajos
(cercanos al limite de ruido) hasta el valor limite para el que empiezan a saltar chispas entre el
dnodo y la mesh, provocando una caida en la tensién que se recupera en unos pocos segundos.
Como criterio se ha dejado de tomar datos cuando el ritmo de chispas supera 1 cada 30s.

Usando la calibracién que se habia hecho previamente de la cadena electrénica (seccién
4.1) se obtiene el valor de la ganancia en funcién del campo de amplificacién. En la figura9
se pueden ver que la ganancia méxima es mayor que 1,7 x 103 para Ar + 1%iCyHio v que
1,7 x 10* para Ne + 2 %iCyHyo para todas las presiones estudiadas y que aunque se observa
que la ganancia decrece con la presién, la dependencia es mucho menor que la observada en

experimentos similares con otras mezclas de gases[17, 15].
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y Ne+ 2 %iCyHyo(derecha).
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4.2 Caracterizacién del detector Microbulk Micromegas
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(abajo) en Ar + 1 %iCyHg (izquierda) y Ne + 2 %iCyHyp(derecha).

4.2.4.

Curvas de resoluciéon

Del espectro ajustado se obtiene una medida de la resolucion como el porcentaje de la

anchura( 7FWHM) a media altura del pico K, respecto de su posicién, en la figura 10 se

muestra la dependencia con el campo de deriva (arriba)y con la ganancia (abajo). Se puede ver

como la resolucién tiene un rango éptimo para todas las presiones, por debajo del cual empeora

mucho, ya que se acerca al umbral determinado por el ruido electrénico.

La resolucién éptima se degrada con el aumento de la presién, pasando de 10,6 % a 1 bar
a 15,6 % a 10 bar en Ar y de 8,9% a 5 bar a 14,7% a 10 bar en Ne. Estos valores mejoran los
obtenidos previamente en TREX-DM usando un detector tipo bulk[30].
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5. Conclusiones

En este trabajo se ha realizado un estudio sobre la Materia Oscura, el origen de su plantea-
miento y los posibles candidatos a constituirla, entre ellos los WIMPs que son el candidato mas
estudiado hasta ahora. Tras la revisién hecha en la seccion 3.3 de los esfuerzos experimentales
que se estan llevando a cabo para su deteccién y visto que el limite de exclusién para WIMPs
de masa relativamente alta (M, > 50GeV) se ha disminuido enormemente en los tltimos afios
sin haber obtenido atin ningun resultado positivo (y confirmado por mds de un experimento),
resultan cada vez mas interesantes los experimentos sensibles a WIMPs de baja masa como
TREX-DM.

Como colaboracién con el proyecto TREX-DM y antes de su puesta en marcha en el LSC,
se han realizado medidas con un detector Microbulk Micromegas en dos mezclas de gases, Ar +
1%iCyHyoy Ne+2 %iCyHyg, caracterizdndolo en términos de transmisién electrénica, resolucién
energética y ganancia.

Se ha observado que la resolucién energética para 22,1 keV empeora con la presién, pasando
de 10,6% a 1 bar a 15,6% a 10 bar en Ar y de 8,9% a 5 bar a 14,7% a 10 bar en Ne, pero
estos resultados mejoran los obtenidos previamente en TREX-DM. En términos de la ganancia,
se han alcanzado valores maximos por encima de 1,7 x 10% para Ar +1%iCyHio y de 1,7 x 10*
para Ne + 2%iCyHyo. La ganancia maxima baja con el aumento de la presién, de 3,4 x 103 a
3 bara 1,7 x 103 a 10 bar en Ar y de 3,1 x 10* a 5 bar a 1,7 x 10% a 10 bar en Ne.

No se habian tomado medidas de este tipo, usando Ar y Ne a presion con un plano de lectura
Microbulk Micromegas y los resultados obtenidos en cuanto a la poca degradacion de la ganancia
con el incremento de la presion son especialmente relevantes, lo que motiva no sélo a usar este
tipo de plano de lectura en TREX-DM si no también a publicar los resultados obtenidos en un
futuro préximo.

Estos resultados confirman que los planos de lectura Microbulk Micromegas son una buena
eleccion para la busqueda de WIMPs de baja masa y que tienen una buena respuesta en mezclas
gaseosas basadas en Argon y Neon a alta presién, atn asi, todavia no se han fabricado planos
de mayor tamaifio, en este contexto, el detector PandaX-III implementard un plano de ~ 1m?

de superficie que estd siendo construido actualmente.
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