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Resumo

Uma das grandes fronteiras da fisica atual € a identificacdo da Matéria Escura, que seria
responsavel por cerca de 25% da densidade do universo. Diversos candidatos a Matéria Escura foram
propostos, entre eles os WIMPs (Weakly Interacting Massive Particle). A Colaboracdo Xenon tem
como objetivo a deteccdo direta de matéria escura através de colisdes eldsticas com nucleos de xendnio,
monitorados em uma camara de projecdo temporal. Os primeiros detectores da colaboracao Xenon
(Xenonl0 e Xenon100) obtiveram grande sucesso impondo os limites mais restritivos para secao de
choque WIMP-nucleon quando foram publicados seus resultados. Atualmente o terceiro detector da
colaboracdo, o XenonlT, estd em construcao e € esperado que ele verifique se¢des de choque até duas

ordens de grandeza abaixo dos limites atuais.

O XenonlT possuird um sistema de veto ativo, o Water Tank. A camara de projecao temporal
do XenonlT serd localizada dentro de um detector que busca, através da detec¢io de outros produtos,
identificar néutrons rapidos produzidos através da interagdo de mions com as rochas ou estrutrura ao
redor do detector. As paredes internas do Water Tank sdo cobertas com uma folha refletora DF2000MA
para aumentar a captacdo de luz.

Nesta tese foi estudada a taxa de eventos gerada pela resposta da folha DF2000MA a radioativi-
dade do aco que compde a estrutura do Water Tank e seu impacto no funcionamento do sistema de veto.
A taxa destes eventos que gerariam um sinal no Water Tank seria da ordem de 10~* Hz, muito abaixo
da taxa de operacdo planejada para o Water Tank (~ Hz), ndo sendo portanto um problema. Outro
estudo realizado foi sobre o sinal gerado por neutrinos de supernovas através de espalhamento coerente
com os nucleos. Supernovas proximas seriam responsavel por menos de 10 eventos concentrados em
poucos segundos, muito distintos do fundo esperado de recuos nucleares no XenonlT, da ordem de 0.1

por ano. Sendo o sinal de uma supernova facilmente reconhecido durante a andlise.
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Abstract

Actually an important frontier on physics is the Dark Matter identification. The Dark Matter is
responsible for 80% Universe matter density on Universe. Different Dark Matter candidates have been
proposed, among them the WIMPs (Weakly Interacting Massive Particle). The Xenon Collaboration
have as goal the direct detection of Dark Matter by observation of elastic scattering on xenon nuclei.
The first two Xenon phases achieved great sucess with the most constraining limits on WIMP-nuclei
cross section at publishing time. Today the third detector (Xenon1T) is under construction and it expect

to probe cross section two orders below the actual limits.

One big difficult to increase the detector mass is the signal to noise ratio. The Xenon detectors
keep record of excitation and ionization energy ratio to discriminate between electronic recoils and
nuclear recoils. WIMPs should cause nuclear recoil by coherent elastic scattering on atomic nuclei.
The nuclear recoil selection allows a huge increase on sensibility, once the background rate due to
nuclear recoil on XenonlT is five orders lower than the eletronic recoil one. Neutrinos and neutrons
can produce nuclear recoils mimicating the WIMP signal. The XenonlT will have an active veto
system, the Water Tank. The XenonlT time projection chamber will be placed inside a water tank
monitored by photomultipliers. It will detect subproducts of muon interactions on rocks around the
detector and tag the nuclear recoil due to fast neutrons produced by muons. To increase the light capture
in the internal walls of Water Tank will be covered by a reflective foil, the DF2000MA.

We studied the event rate due to the DF2000MA response to the alpha radioactivity of structural
steel and its impact on veto system. The rate of these events that would generate a signal in veto system
obtained by us was around 10~ Hz, much lower than the operational planned rate (~ Hz). Then this
response will not be a problem to veto system. Another study was about the supernova neutrinos signal
on XenonlT. Neutrinos can produce nuclear recoils by coherent elastic scattering, mimicating the
WIMP signal. We obtained ~ 10 events due to a supernova at 8.5 kpc. Furthermore these events would
be concentrated in seconds, much different from the Xenon1T nuclear recoil background (~ 0.1 /year).

Then the supernova neutrino signal would be easilly recognized on analysis level.
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Introducao

Uma das grandes fronteiras da fisica atual € a identificacdo da Matéria Escura, que seria
responsdvel por cerca de 25% da densidade de matéria e energia do universo e 80% da densidade de
matéria e no entanto somente seus efeitos gravitacionais foram observados até 0 momento. Diversos
candidatos a Matéria Escura foram propostos e alguns ja foram descartados. Um promissor candidato

a Matéria Escura sdo os WIMPs! provenientes de algumas teorias supersimétricas [1-3].

Diversos experimentos foram projetados e construidos com o objetivo de estudar a possibilidade
da Matéria Escura ser composta por WIMPs, até 0 momento com resultados inconclusivos [2,4]. Dentre
estes experimentos estdo os detectores da Colaboracao Xenon [5], que tem como objetivo estudar a
possibilidade de WIMPs serem responsdveis pela matéria escura através de colisdes eldsticas com
nicleos de xendnio, monitorados em uma camara de projecao temporal. Os primeiros detectores
da colaboracdo Xenon (Xenonl0 e Xenon100) obtiveram grande sucesso impondo os limites mais
restritivos para secao de choque WIMP-nucleon no momentos da publicacdo de seus resultados [4,6-8].
Atualmente o terceiro detector da colaboracdo, o XenonlT [9], estd em construcdo e suas primeiras
aquisicoes de dados sdo esperadas para o fim de 2014. E esperado que o XenonlT seja sensivel a

secoes de choque até duas ordens de grandeza abaixo dos limites atuais [4].

As fases dos detectores da colaboragdo Xenon sdo relacionadas a massa fiducial de xendnio:
6 kg para o Xenonl0, 62.5 kg para o Xenon100 e cerca de 2.5 ron para o XenonlT. Um dos principais

desafios para a viabilizacdo destes incrementos de massa € uma boa discriminag¢do entre sinal e ruido.

'Do inglés weakly interacting massive particle.



Uma das principais ferramentas utilizada pela Colaboragdo Xenon para essa discriminagdo € medir
separadamente o sinal gerado pela excitagc@o e pela ionizagao causada pelo evento. Recuos eletronicos
geram um sinal de ioniza¢do muito mais intenso que recuos nucleares, sendo possivel discrimind-los
deste modo [5], o que leva a uma reducdo de um fator de 10° na taxa ruido em comparagio com
recuos eletronicos. Espera-se que WIMPs causem recuos nucleares através de espalhamentos elasticos
coerentes com os nucleos atdmicos. A sele¢do por recuos nucleares permite um grande incremento na
sensibilidade, uma vez que a taxa de ruido esperado por recuos nucleares € cerca de cinco ordens de

grandeza mais baixa que a taxa esperada para recuos eletronicos no XenonlT.

A principal diferenga do XenonlT para o Xenonl00 é o sistema de veto ativo de muons, o
Water Tank. A camara de projegao temporal do XenonIT serd localizada dentro de um tanque cilindrico
de 10 m de altura e 10 m de diametro, preenchido com dgua e monitorado por 84 fotomultiplicadoras.
Além da protecao oferecida pela dgua, que absorve parte da radioatividade produzida pelas rochas do
laboratorio, o Water Tank tem como objetivo principal identificar n€utrons rapidos produzidos através
da interacdo de muons com as rochas ou estrutrura ao redor do detector. Ao detectar no Water Tank
outros produtos da interagdo do muon, o detector serd capaz de identificar o recuo nuclear causado por

néutrons produzidos pela mesma interagcao.

Com o intuito de aumentar a eficiéncia do Water Tank, suas paredes internas foram cobertas
com uma folha refletora DF2000MA, produzida pela 3M. No entanto, trabalhos das colaboragdes
Gerda [10] e Cresst [11] colocaram em divida a possibilidade do uso da folha DF2000MA para
este fim. A Colaboragdo Cresst reportou o uso da folha DF2000MA como um eficiente absorvedor
de alfas, cintilando neste processo [12], enquanto que a Colaboracdo Gerda reportou um excesso de
ruido em sistema de veto de muons [13], que utiliza a folha DF2000MA. Diversas explicagdes foram
apresentadas, mas nenhuma se mostrou satisfatéria. Uma possivel explica¢ao para o ruido observado

no Gerda é que este seria produzido pela folha ao absorver particulas alfa da radiacdo emitida pela



estrutura do detector, que neste caso também seria observado pelo veto de muions do XenonlIT.

Outra possivel fonte de recuos nucleares sdo os neutrinos, que através de colisdes eldsticas coe-
rentes com o nucleo atdbmico podem reproduzir o sinal de WIMPs. Neutrinos originados em supernovas

préximas, por exemplo, poderiam causar recuos nucleares visiveis no XenonlT.

Esta tese se estrutura do seguinte modo: no capitulo 1 € exposta uma breve revisdo sobre
cosmologia, supersimetria e candidatos supersimétricos a Matéria Escura; seguida por uma descri¢ao
do uso de liquidos nobres (com énfase no xenénio) como detectores de WIMPs no capitulo 2; nos
dois capitulos seguintes (3 e 4) sdo apresentados dois estudos realizados dentro do escopo do estudo
do ruido no XenonlT. No capitulo 3 foi caracterizado o ruido produzido por um dos componentes do
sistema de veto ativo de muons, a folha refletora DF2000MA da 3M, que reveste as paredes internas
do tanque de dgua para aumentar a coleta de luz, mas que produz cintilagdo quando absorve alfas
da radiacd@o natural do aco que compde a estrutura do tanque. No capitulo 4 foi estudado o nimero
de eventos esperados no XenonlT devido a supernovas, seu impacto no ruido e a possibilidade de

detec¢do. Finalmente, as conclusdes e perspectivas sao apresentadas no capitulo 5.






1 Cosmologia e WIMPs

Neste capitulo introdutério serd apresentada uma breve revisao histérica sobre o modelo cosmo-
16gico padrao, seus sucessos e alguns dos seus problemas ainda em aberto, como a natureza da matéria
e energia escura. Além de uma brevissima revisao sobre modelos supersimétricos e sua aplicagdo ao

problema da matéria escura.

1.1 Modelo Cosmolégico Padrao

1.1.1 Historia do Universo

Provavelmente, o primeiro grande passo para a cosmologia tal como a conhecemos hoje foi a
formulagdo da relatividade geral por Albert Einstein em 1915. Einstein compreendeu que sua teoria
de gravitacdo poderia ser utilizada para descrever o universo como um todo e em 1917 publica um
trabalho apresentando um modelo cosmolégico com o universo estatico e fechado [14], descrito pela

equagao:

1
R‘uv—ig”\;R:—KTuv (1.1)

onde R,y € o tensor de Ricci, g,y € o tensor métrico, T,y € o tensor de energia e momento, R € a

contragdo do tensor de Ricci e k = 87G/c?.



No entanto, este modelo apresentava dois grandes problemas: a instabilidade do sistema e as
condi¢des de contorno no infinito. Em uma tentativa de resolver estes problemas Einstein introduz a

constante cosmoldgica A, transformando a Equagdo 1.1 em:

1

Este foi o primeiro modelo cosmoldgico auto-consistente apresentado. No entanto, a introdugdo
da constante cosmoldgica foi muito criticada por ter sido feita de modo antinatural e esta foi abandonada
conforme evidéncias refutaram a ideia de um universo estitico e posteriormente retomada com o nome

de “Energia Escura”, quando foi verificada a expansao acelerada do universo.

Em 1922 Alexander Alexandrovich Friedman publicou as equacdes que descreviam a dinanica
de modelos cosmoldgicos homogéneos e isotrdpicos, que podiam ser escritos em fungdo de um fator
de escala a. Este fator de escala descreve como a distancia entre dois pontos quaisquer no universo
varia em um universo em expansao. As equagdes de Friedman para o caso isotropico e uniforme se

reduzem a:

4nGa 3p 1
= — i L.
i 3 <p+c2)+3la (1.3)
2
2 =3P 1y (1.4)

a
3 X3
onde p ¢é a densidade média de matéria no universo, p é a pressao e # € o raio de curvatura do

universo observado atualmente.

As equacdes de Friedman ndo tiveram grande repercussao inicial sendo retomadas apenas em

1927, quando Abbé Georges Lemaitre chega de modo independente ao mesmo resultado. Lemaitre



propde, em 1931, a idéia de que o universo surgiu como a explosdo de um ‘“atomo primordial”. A
proposta veio em uma época onde o paradigma de um universo eterno e estatico era muito forte, de
modo que o nome “Big Bang” foi cunhado de um modo satirico em um programa de rddio por Fred

Hoyle, defensor da teoria do universo estaciondrio [15].

Em 1929 Edwin Hubble anuncia a observagao de uma relagdo entre distancia e velocidade de
recessao de galdxias. Esta relacdo ja havia sido descrita por Lemaitre e Robertson como um efeito das
solugdes das equacdes de Friedman. A observacdo de Hubble deu um grande impulso no estudo sobre
as equacdes de Friedman, levando a um grande avanco no formalismo e na compreensao fisica sobre

as variaveis estudadas.

Em 1935 e 1936, Howard Percy Robertson e Arthur Geoffrey Walker de forma independente
demonstraram que qualquer modelo isotropico em expansdo deve ter uma métrica com a seguinte

forma:

R*(t) [ dr?

ds* = dt* — —_—
s c? 1+ kr?

+1*(d6* + sen*0d¢) (1.5)

A métrica de Robertson-Walker ! é bastante genérica e permite todas as possibilidades de
modelos isotrépicos e homogéneos. Em particular, o parametro x descreve a curvatura do universo
permitindo que o modelo descreva um universo com geometria esférica (x > 0), plana (k = 0) ou

hiperbdlica (k < 0), conforme pode ser visto na Figura 1.1.

Nos anos 40, uma série de célculos e observacdes comegaram a questionar a nuclossintese
estelar como mecanismo de geracdo dos elementos quimicos no universo. Baseado na ideia do 4tomo
primordial de Lemaitre, George Gamow propde, em 1946, que a sintese dos elementos mais leves ocor-

reria através de processos fora do equilibrio durante os periodos iniciais de evolu¢io do universo, onde

ITambém conhecida como métrica de Friedman-Robertson-Walker e mais recentemente alguns autores a citam como
Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker.



Zero
Curvature

Hyperbolic Negative
Space ) Curvature

Figura 1.1: Alguns efeitos da geometria (soma dos dngulos internos de um tridngulo e comportamento
de retas paralelas) para os possiveis modelos de universo homogéneo e isotrépico, universo com
geometria esférica (k > 0), plana (x = 0) ou hiperbdlica (k < 0). Figura extraida de [16].

a temperatura e densidade seriam grandes o suficiente para possibilitar a ocorréncia destes processos.

Em 1948, Ralph Alpher e Robert Herman concluem que devido as altas temperaturas e den-
sidades do universo primordial a radiagdo e a matéria se mantinham em equilibrio. A expansdo e
resfriamento do universo levou a uma redugdo na taxa de ocorréncia das reacdes que sustentavam este
equilibrio, permitindo que a radiacdo escapasse livremente. Eles previram a existéncia de uma radiagao
reliquia desta fase que deveria permear o universo. O espectro térmico com temperatura proxima a SK

previsto por eles foi detectado em 1965 por Arno Penzias e Robert Wilson.

Em 1950, Enrico Fermi e Anthony Turkevich, calculando a evolu¢do da abundéncia dos ele-



mentos leves encontraram que apenas uma fracio da ordem de 10~7 da massa inicial do universo seria
convertida em elementos mais pesados que o hélio. Este resultado era bem abaixo dos valores observa-
dos, devido a consideragdo (presente desde o trabalho de Gamow) de que o estado inicial seria um mar
de néutrons. No entanto, ainda em 1950, Chusiro Hayashi descobriu que temperaturas menos de uma
ordem de grandeza maiores que as consideradas nos trabalhos de Fermi e Turkevish permitiriam que
neutrons e préotons fossem mantidos em equilibrio térmico através das interacdes fracas. Este resultado
permitiu o uso de valores calculados para a abundancia no equilibrio térmico dos prétons, néutrons,
elétrons e neutrinos, ao invés da suposicdo do mar de néutrons. Os resultados de Fermi e Turkevich
foram recalculados por Alpher, Herman e James Follin em 1953 e estdao em 6timo acordo com célculos

modernos.

1.1.2 Sucessos do Modelo Cosmolégico Padrao

A série de resultados descritos acima compdem o atual Modelo Cosmoldgico Padrdo. Um
modelo que estabeleceu as bases para o estudo do universo e obteve enorme sucesso observacional.

Em especial podemos destacar:
Expansao do Universo

A observacao da expansao do universo e da relacdo linear entre a velocidade de afastamento e
a distancia, conhecida como Lei de Hubble, foi um grande sucesso do Modelo Cosmol6gico Padrao.
A observacdo feita por Hubble, conforme pode ser visto na Figura 1.2, se ajustava as previsoes de
Lemaitre e Robertson para a expansdo de um universo isotrépico e homogéneo, sendo um duro golpe
para o modelo de universo estaciondrio. A expansio do universo foi verificada com diversas técnicas e

foi observada em todas as escalas observadas até entdo.
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Figura 1.2: Diagrama de Hubble utilizando cinco métodos de medida de distancia [17].

Abundancia de Elementos Leves

A altissima temperatura do universo primordial impedia a existéncia de dtomos e nucleos
ligados, uma vez que qualquer 4tomo ou ntcleo ligado formado seria instantaneamente destruido
por um féton de alta energia da abundante radiacdo existente. Conforme o universo se expandiu e
resfriou, tornou-se possivel a formacao de estados ligados e de elementos quimicos, possibilitando a

nucleossintese primordial dos elementos leves.

Uma vez conhecidas as condi¢des do universo primitivo e as secdes de choque das interacoes
relevantes para os processos de formacdo de elementos, foi possivel calcular a abundancia primordial
dos elementos produzidos. Este calculo foi corrigido diversas vezes devido a diferentes consideracoes
sobre as condi¢des iniciais e a avancgos da fisica nuclear, mas os resultados finais obtidos estdo de

acordo com as observacOes, conforme pode ser visto na Figura 1.3, que compara as predi¢des da
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abundancia de elementos e as observacoes da sonda Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP),

lancada pela NASA em 2001 [18].
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Figura 1.3: Comparacdo entre predi¢des da abundancia de elementos leves e a observacdao do WMAP
[18].

Radiacao Cosmica de Fundo

Outro grande sucesso do Modelo Cosmolégico Padrao foi a observagdo da radiagdo césmica
de fundo, por Penzias e Wilson, em 1964. Um fundo isotropico de fétons com espectro térmico gerado
pelo equilibrio inicial entre os fétons e elétrons € esperado. Devido a expansao do universo os fétons e
elétrons desacoplam permitindo, desde entdo, o livre deslocamento dos fétons. Atualmente a energia

deste fundo estaria atenuada, mas conteria informagdes sobre o perido do desacoplamento. O acordo
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entre a observacdo e um espectro térmico € excelente, conforme pode ser visto na Figura 1.4.
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Figura 1.4: Superposicdo entre o espectro de corpo negro previsto e 34 pontos observados (com seus
respectivos erros) pela colaboracdo FIRAS [19].

1.1.3 O Modelo ACDM

Apesar do grande sucesso, 0 Modelo Cosmoldgico Padrio, baseado na relatividade geral e na

historia térmica do universo, se deparou com problemas para explicar uma série de questoes.

Uma destas questdes, sobre a conexao causal de regides distantes do universo, teve um grande
avanco nos anos 80 através do conceito da inflacdo cosmica, proposto por Alan Guth e Katsuhito
Sato [14]. A inflagdo césmica descreve um periodo durante o inicio do universo onde este se expandiria

de modo extremamente rdpido. Este periodo de rapida expansdo conectaria causalmente regides que
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| Q/ |

Matéria Baridnica (€2) | 0.0463 +0.0024
Matéria Escura (Q4,,) 0.233£0.023
Energia Escura (4) 0.7214+0.025

Densidade Total (Q7,;) 1-0027f8:8838

Tabela 1.1: Parametros do Modelo ACDM em unidades da densidade critica () apresentados pela
Colaboragao WMAP [20].

devido a distancia atual ndo possuiriam conexao causal, além de explicar atuais inomogeneidades do

universo como a amplificacdo das flutuagcdes quanticas.

Evidéncias da existéncia de uma grande quantidade de massa, cerca de 80% da massa do
universo [20], levaram a concep¢do do conceito de Matéria Escura. O conceito de matéria escura

encapsularia toda a massa do universo de origem desconhecida e serd melhor explicado na Secao 1.2.

O problema se agravou quando observagdes de supernovas distantes mostraram que 0 universo
se expande aceleradamente [21,22]. Isto provocou o retorno da Constante Cosmoldgica de Einstein,
agora com o nome de Energia Escura e responsdvel por cerca de 70% da densidade de energia do

universo, conforme pode ser visto na Tabela 1.1.

Estas adi¢oes ao Modelo Cosmologico Padrao levaram ao Modelo ACDM, que incorpora os
efeitos da matéria e energia escuras e obtem um 6timo acordo com os dados observados. Porém o
Modelo A ndo oferece explicacdo para a origem desta matéria e energia desconhecidas, que continuam

como questdes em aberto.

1.2 Matéria Escura

As evidéncias da discrepancia entre os efeitos gravitacionais e a matéria observada se acumula-

ram durante o dltimo século. Isto levou a formulacdo de diversas explicagdes, como por exemplo modi-
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ficagcOes na teoria de gravitagdo. Atualmente € bem estabelecido o conceito de uma grande quantidade
de matéria ndo baridnica, chamada de Matéria Escura, responsédvel por diversos efeitos gravitacionais

observados porém nio correlacionados a matéria observada.

Uma vez que apenas efeitos gravitacionais da Matéria Escura foram observados e devido a
universalidade de for¢a gravitacional, existe pouca informac@o sobre a sua natureza. Esta falta de

informacao possibilita a proposi¢ao dos mais diversos candidatos a Matéria Escura.

A seguir apresentaremos alguns indicios da existéncia de matéria escura e alguns candidatos

propostos.

1.2.1 Indicios de Matéria Escura

Existe uma extensa lista de evidéncias da discrepancia entre os efeitos gravitacionais e a
matéria observada opticamente, alguns muito favordveis a matéria escura, observadas no ultimo século.

Entretanto aqui nos limitaremos a algumas destas evidéncias.

Oscilacoes verticais no plano galactico

Os primeiros indicios sobre a presenca de matéria escura aparecem em 1922 [23], quando o
astronomo britanico James Jeans reanalisou os movimentos verticais de estrelas proximas ao nosso
plano galatico, estudados primeiramente por Jacobous Kapteyn. Os resultados encontrados foram con-
troversos: enquanto no estudo de Kapteyn a densidade de matéria observada nas estrelas era suficiente
para explicar os movimentos observados, os de Jeans indicavam a necessidade de “estrelas constituidas
por uma matéria escura” em uma propor¢ao de quase duas estrelas escuras para cada uma brilhante.
A densidade local de matéria foi reanalisada diversas vezes inconclusivamente, pois alguns resultados
concordavam com Jeans e outros com Kapteyn. Apenas em 1989, trabalhando com dados mais moder-

nos foi possivel estabelecer que nao havia evidéncia para grandes quantidades de matéria escura no
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disco gal4ctico.

Movimentos em aglomerados de galaxias

Outro indicio surge em 1933, quando Fritz Zwicky realiza um estudo sobre a velocidade
média de galaxias no aglomerado Coma. Galdxias se movem em aglomerados em Orbitas com suas
velocidades orbitais sendo definidas pela for¢a gravitacional do aglomerado. Seus resultados indicavam
que a massa do aglomerado deveria ser pelo menos 10 vezes maior do que a soma das massas esperadas
de todas as galdxias pertencentes a ele. Este resultado foi confirmado diversas vezes posteriormente,
inclusive em estudos recentes que observavam diretamente raios X emitidos por gases nos aglomerados,
que permitem definir o perfil de massa e velocidade com melhor precisdo. Devido ao fato de ter um
histérico menos conturbado, o trabalho de Zwicky € normalmente citado como a primeira evidéncia de

matéria escura.

Curvas de rotacao de galaxias

Em 1939, Horace W. Babcock encontra outra disparidade entre efeitos gravitacionais e a quanti-
dade de matéria observada opticamente ao estudar a curva de rotacdo de galdxias. Ao invés de encontrar
a dependéncia esperada pela mecénica newtoniana, v(r) = /GM(r)/r, ele encontrou velocidades con-
sideravelmente mais altas que as esperadas para as regides mais externas da galdxia, considerando
a matéria observada no interior da Orbita. Este resultado foi verificado por inlimeros experimentos
seguintes que inclusive incorporavam novas tecnologias e consideracdes sobre os resultados analisados,
como por exemplo o trabalho de Begeman e colaboradores [24] que analisou o redshift da linha de

21cm da transi¢do hiperfina do hidrogénio, que pode ser visto na Figura 1.5.
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Figura 1.5: Curvas de rotacdo para a galdxia NGC2403, apresentada em [24]. AS linhas sélidas repre-
sentam um modelo que inclui os trés componentes mostrados individualmente: componentes visiveis
(linha tracejada), componente gasoso (linha pontilhada) e um halo escuro (linha tracejada-pontilhada).

Lentes gravitacionais

A ideia de usar a distor¢do em raios de luminosos causada por efeitos gravitacionais para
fins observacionais foi proposta por Einstein em 1936 [25]. No entanto, resultados observacionais
utilizando lentes gravitacionais demoraram até 1976 [26] com a observacdo de quasares por Dennis

Walsh, Robert F. Carswell e Ray J. Weymann.

Uma das evidéncias mais impactantes a favor de matéria escura foi o trabalho utilizando lentes
gravitacionais fracas” de Clowe e seus colaboradores [27]. Eles estudaram a diferenca entre as imagens
geradas por lentes gravitacionais e por raio X em uma colisdo de aglomerados de galdxias. Conforme
pode ser visto na Figura 1.6 as regides com emissao de raio X devido as ondas de choque no gas
aquecido pela colisdo dos aglomerados, sdo diferentes daquelas mapeadas com lentes gravitacionais.

Demonstrando uma grande diferenca entre a distribuicao de matéria visivel e massa. Este resultado teve

’Lentes gravitacionais fracas ocorrem quando a distor¢do nio é forte o suficiente para ser visivel em um tnico objeto,
porém € identificada ao analisar um grande nimero de objetos.
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grande repercussao por ser muito favoravel a Matéria Escura em detrimento das teorias de gravitacdo

modificada.
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Figura 1.6: Mapas das linhas equipotenciais gravitacionais e as regides com emissdo de raio X devido
a ondas de choque no géds aquecido devido a colisdo dos aglomerados. [27].

1.2.2 Candidatos a Matéria Escura

Dado que as observagdes mais seguras de matéria escura até 0 momento se deram apenas via
interacdo gravitacional, que € a mais universal das forgas fundamentais, as observacdes trazem poucas
informacdes sobre a sua natureza. No entanto, sabemos que a matéria escura deve ser neutra, estavel e

sua densidade no universo € em torno de 30% da densidade critica.

Diversos candidatos foram propostos pelas mais variadas teorias, desde matéria baridnica
ndo radiante até extensdes do modelo padrdo, como extensdes supersimétricas e dimensdes extras.
Virios destes candidatos foram eliminados ou desfavorecidos experimentalmente, pois apesar de termos
poucas informagdes sobre a natureza da matéria escura, esta teria efeitos nos mais diversos aspectos

da evoluc¢do do universo.
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Matéria Barionica

Naturalmente a primeira proposta para a matéria escura foi de que esta seria a matéria baridnica
em formas ndo radiantes, como por exemplo planetdides ou difuso no meio interestelar na forma de

gases nao ionizados.

A possibilidade da matéria baridnica ser responsdvel por toda a matéria escura foi descartada
devido ao grande desacordo com as predi¢des e observacdes da propor¢ao de elementos devido a
nucleossintese primordial. Além do fato que nenhum elemento conhecido seria capaz de gerar a

baixissima razdo entre luminosidade e massa observada.

Neutrinos

Neutrinos foram propostos como candidatos a matéria escura, pois possuem caracteristicas
esperadas como a neutralidade e a estabilidade. No entanto, o atual limite para a densidade cosmoldgica
de neutrinos ser de Q, ~ 0.012, que € muito abaixo da densidade de matéria escura esperada (Qpys =~
0.3). Além disso, devido a sua pequena massa 0s neutrinos seriam relativisticos (hot dark matter) o que

levaria a uma formacdo de estruturas de prematuramente se comparada com a observada atualmente.

Axions

Axions sdo particulas que t€ém origem com a introducio de uma nova simetria no modelo padrao
em uma tentativa de explicar por que o parametro de violagcao de CP na QCD é tao pequeno [28]. Axions
seriam produzidos na transi¢ao de fase da QCD, de modo ndo térmico, e formariam um campo que

oscila em torno do minimo do seu potencial.
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1.3 Modelo Padrao de Particulas e Supersimetria

Assim como o Modelo Cosmolédgico Padrdao, o Modelo Padrao das Particulas Elementares
acumula muitos sucessos. Porém alguns aspectos da teoria ainda ndo sdo compreendidos de forma
satisfatoria. Por exemplo, o Problema da Hierarquia de Gauge, onde o boson de Higgs apresenta uma

massa dezenas de ordens de grandeza abaixo do esperado [3].

Para evitar a insercao de parametros ad hoc na teoria com intuito de evitar comportamentos
inesperados, como o Problema da Hierarquia de Gauge, uma nova simetria foi proposta relacionando
bésons e férmions, levando ao surgimento dos Modelos supersimétricos. A principal motivacao para
o estudo das teorias supersimétricas surgiu da fisica de particulas, em uma busca para manter a natu-
ralidade do Modelo Padrao [1]. Posteriormente, foi observado que estes modelos ofereciam um bom
candidato a Matéria Escura, o neutralino, que € atualmente o candidato a Matéria Escura mais bem

estudado.

1.3.1 Modelo Padrao de Fisica de Particulas

O modelo padro é uma teoria quantica de campos baseada na simetria de gauge SU (3)¢ X
SU(2)L x U(1)y, onde SU(3)¢ contem o grupo de simetrias da interacdo forte e SU(2), x U(1)y

contem as simetrias da interacao eletrofraca [3,29].

As particulas no modelo padrdao podem ser divididas, conforme pode ser visto na Figura 1.7,

em:

* Férmions de Spin 1/2 - s@o as particulas que compdem a matéria barionica. Dividida em trés
geracdes de quarks emparelhados (up-down, charm-strange e top-bottom), 1éptons carregados

(elétron, muon e tau) e 1éptons neutros (neutrinos eletronicos, mudnicos e tadnicos).
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* Bosons de Spin 1 - sdo as particulas intermediadoras das forcas fundamentais: o féton (y),

intermedidrio do eletromagnetismo; os oito glions (g) intermedidrios da forca forte; e os inter-

medidrios da forca fraca W+, W~ e Z°.

* Béson de Spin 0 ou Béson de Higgs - responsdvel pelo mecanismo que d4 massa as particulas.

Foi a dltima particula do Modelo Padrao a ser observada experimentalmente, no Large Hadron

Collider.

Generation

Il

Spin ¥z
Fermions

¥ m _ = h'\

Spin 1
Gauge bosons

Spin0

Figura 1.7: Representagdo gréfica das particulas elementares segundo o Modelo Padrdo, onde os raios

representam a massa de cada particula [3].

O Modelo Padrao é uma das teorias mais bem sucedidas da historia da fisica, acumulando uma

imensa quantidade de sucessos, como por exemplo, o acordo em 14 algarismos significativos entre

a previsdo e a medida do momento magnético do elétron [30] e a previsdo de vérias particulas que

mais tarde foram observadas experimentalmente. Dentre as particulas previstas pelo Modelo Padrao e

posteriormente observada estd o boson de Higgs, observada em 2013 no Large Hadron Collider [31,32].
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No entanto, a massa do boéson de Higgs € muito menor do que a esperada. Considerando apenas

as corre¢des radiativas se obtem que:

2 A 4 2
At /dp Az (1.6)

" lenz) p2 T len?

onde A é a escala de energia na qual € esperada a validade da teoria, no caso do modelo padrao
A ~ Mpjgner ~ 10! GeV. Uma vez que A ~ O(1), o termo de massa em torno da qual a corregio é
aplicada e o termo de correcao devem se anular de modo que m}zl = m}zl0 + Am% ~ (100 GeV)Z. O que

requer um ajuste artificialmente preciso, de uma parte em 103,

Este problema seria eliminado caso A < 17€V, neste caso nova fisica seria esperada para

escalas de energia da ordem de m,pqr ~ 10GeV — TeV [3].

1.3.2 Modelos supersimétricos

Em teorias supersimétricas as particulas aparecem em multipletos onde os componentes sdo re-
lacionados através de transformacdes supersimétricas, que transformam bésons em férmions e férmions

em bdsons. Deste modo os componentes dos multipletos possuem diferentes valores de spin.

Uma caracteristica muito interessante que aparece naturalmente nos modelos supersimétricos é
o fator (—1), que surge nos diagramas com férmions intermediérios ou loops fermi6nicos. De modo que
para cada loop bosdnico existe um loop fermidnico para canceld-lo, suavizando a integral de momentos
vista na Equacdo 1.6 de uma dependéncia quadratica a um fator logaritimico /n (ﬁ) ,onde E,.q €

a escala de energia da interacdo eletrofraca [3].

Modelos supersimétricos minimos (MSSM) s@o definidos com os campos do Modelo Padrao,
seus parceiros supersimétricos e um dubleto de Higgs extra. As intera¢des sdo aquelas permitidas pela

simetria SU (3) x SU(2) x U(1) e pela renormalizacdo [1]. Porém mesmo os modelos supersimétricos
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minimos apresentam grande complexidade, principalmente para a defini¢ao da regido onde ocorre a

quebra de simetria.

Para fornecer candidatos a matéria escura o modelo deve possuir ainda a conservagcao da
Paridade-R, de modo a impedir o decaimento das particulas supersimétricas em particulas do modelo
padrdo mais leves. A Paridade-R € uma simetria discreta, que relaciona nimero leptdnico (L), nimero
baridnico (B) e o spin (S), conforme Equacao 1.7, de modo que as particulas possuem R=1ou R = —1.
A conservacgdo deste ndmero quantico garante estabilidade a determinadas particulas (por exemplo, o

neutralino mais leve).

R— (_1)(3(37L)+2s) (1.7)

Na Tabela 1.2 sdo apresentadas as particulas que compdem um modelo supersimétrico minimo,
conforme apresentado em [1]. E possivel observar, mesmo nos modelos supersimétricos mais simples,

um nimero muito maior de particulas elementares quando comparado ao modelo padrao.

Em modelos supersimétricos existe um grau de liberdade fermidnico para cada grau de liber-
dade bosonico e vice-versa. Os férmions carregados de spin 1/2 serdo relacionados a dois escalares
cada um (um para cada valor de quiralidade). Por generalidade quarks up e quarks down podem se
misturar entre si, no entanto a maioria dos modelos supersimétricos nao considera a mistura entre
os squarks, mantendo uma relagcdo entre cada quark e seu squark. O mesmo ocorre para os sléptons.

Nestes modelos € prevista a mistura entre os estados de chiralidade.

Os férmions associados aos bdsons carregados (bosinos e higgsinos carregados) se misturam
em auto-estados de massas chamados charginos. Assim como os férmions associados aos bdsons
neutros (chamados individualmente fotino, zino e higgsinos neutros) que se misturam formando 4

auto-estados de massa chamados neutralinos.



R=1 R=-1
uc.t Quarks Up GuTuTa-duTady | Squarks Up
~1 22 23 =4 =5 =6
d,s,b Quarks Down 44:95:9,-93-97-4, | Squarks Down
e,u,T Léptons Carregados fl ,l~2,l~3,l~4,l~5,l~6 Sléptons
Ve, Vi,V Neutrinos V1,V2,V3 Sneutrinos
g Gluons g Gluinos
w* Bosons W + o+ .
H* Higgs Carregados X122 Charginos
Y Féton
Z0 Béson Z
HO° Escalar Leve de Higgs x?, xé’ , xé) , xff Neutralinos
ho Escalar Pesado de Higgs
A° Pseudoscalar

Tabela 1.2: Particulas em modelos supersimétricos minimos, conforme apresentados em [1].

O principal candidato a matéria escura supersimétrica € o neutralino mais leve, que devido a

conservacao do paridade-R, € uma particula estavel.

23

A maior parte das particulas com R=1 se comportam de modo quase idéntico ao modelo padrao.

A principal diferencga ocorre no setor de Higgs, pois modelos supersimétricos requerem dois dubletos

de Higgs originando cinco estados fisicos, diferentemente do modelo padrdo que requer apenas um

dubleto.

Mesmo os modelos supersimétricos minimos possuem um grande nimero de parametros, 63

no modelo minimo proposto em [1], dos quais 57 sdo relativos a descri¢do das massas e mistura dos

sférmions.
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1.4 WIMPs

O termo WIMP (weakly interacting massive particle) se refere genericamente a particulas com
massa entre entre 10 GeV e 1 TeV, que interagiria via for¢a fraca, mas nio interagiria através da forca

forte nem eletromagneticamente. Sendo o neutralino um exemplo de WIMP.

1.4.1 Deteccao de WIMPs

Diversas estratégias estdo sendo utilizadas para estudar WIMPs como candidatos a matéria

escura [1]:

Aceleradores de Particulas através de colisdes seriam capazes de produzir pares de particula-antiparticula
de Matéria Escura. Aceleradores possuem como grande vantagem o fato de evitar as muitas incer-
tezas associadas a fontes astrofisicas, no entanto sua observagdo seria feita através das energias
faltantes para o balanceamento das reacdes, uma vez que devido a estabilidade dos WIMPs estes

ndo decairiam dentro do colisor gerando produtos observéveis.

Deteccao Indireta busca identificar produtos da aniquilagdo de WIMPs, que seria evidénciada por
um excesso de neutrinos, raios gama ou mesmo antimatéria (como pdsitrons € anti-protons)
originados em regides onde é esperada uma maior concentracdo de WIMPs, como por exemplo

o Sol ou o halo galéctico.

Detecciao Direta busca observar diretamente as colisdes eldsticas entre WIMPs que permeam o es-
paco e as particulas alvo utilizadas no detector. Existem diversos modelos para a densidade, a
secdo de choque e a distribuicao de velocidades dos WIMPs, no entanto mesmo em estimativas

conservadoras a sua deteccdo direta € vidvel.
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Diversos grupos reportaram a observacao de sinais possivelmente gerados por Matéria Escura,
no entanto existe um desacordo entre os resultados obtidos. Dentre os experimentos de deteccdo
direta: o Experimento DAMA descreve uma modulag@o anual nos resultados atribuida a WIMPs [2],
o Experimento CRESST descreve um excesso de sinal em relagdo ao ruido esperado que poderia ser
atrubuido a WIMPs [11] e o Xenon100 estabeleceu um limite para secdo de choque WIMP-nucleon
abaixo da necessdria para explicar os outros dois resultados [4]. Dentre os experimentos de detec¢ao
indireta: o experimento PAMELA reportou um excesso de pdsitrons em relagdo ao esperado para o halo
galdctico, no entanto para justificar este sinal com WIMPs a secio de choque deveria ser excessivamente

alta [33].
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2 Xenon

Neste capitulo serdo descritos os principios do uso de liquidos nobres como alvos para deteccao

direta de matéria escura, com €nfase na Colaboracdo Xenon.

2.1 Deteccao Direta de WIMPs

Caso a matéria escura da Via Lactea seja composta por WIMPs, o fluxo na Terra seria da ordem
de 10°(100 GeV /my)cm~2s~1. Este fluxo seria grande o suficiente para viabilizar a detecgdo do seu

espalhamento eldstico em nucleos, apesar da baixa secdo de choque esperada para a interagao [2].

A taxa esperada de eventos que gerariam recuos nucleares com energias entre £ e E + dE
em um detector, causados por WIMPs com velocidades relativas ao detector entre v e v+ dv pode ser

calculada de acordo com a Equacao 2.1, como em [1].

d*c M do

R(E =
d ( va) I’ZN¢(V) dERdV my mx dERdV

(ER,V)dERdV (2.1)

onde:

* ny é o numero de particulas alvo no detector, que pode ser reescrito como a razao entre a massa

do detector M., e a massa do nuicleo (my),



28

* ¢(v) é o fluxo de WIMPs com velocidade entre v e v+ dv que atinge o detector, reescrito como

n’i—iv, sendo py a densidade local de WIMPs e m, a massa do WIMP,

dzO_WN
dEgdv

(Eg,v) € a se¢do de choque diferencial em funcao de Eg e v.

Para obter a taxa de eventos em funcdo da energia de recuo nuclear devemos considerar a

distribuicdo de velocidades (f(v)) ao integrar, de modo que obtemos a equagdo 2.2.

dR © M, d
E — de(V)V detpO GWN

Vmin

E 2.2
mymy dERa'v<v7 ®) (2-2)

Os limites de integracdo da Equagdo 2.2 sdo dados pela velocidade minima do WIMP para

viabilizar um recuo nuclear com energia Eg, V;yin = ”;NTE;* (uy € a massa reduzida do sistema WIMP-
N

, mym . . o~ v ~ e . . . .

nicleo uy = —%-"), considerando uma colisdo eléstica ndo-relativistica. O limite superior, que aqui

my +my

consideramos ser infinito, em diversas andlises € considerado como a velocidade de escape de WIMPs

da acdo gravitacional da nossa galaxia.

A taxa de eventos esperada em um detector com energia de limiar E;; € descrita pela equagao:

> °° Mgepo dOown
R= dE d ———(VE 2.3
Ey K Lo vf(v)vmme dERdv(v’ ®) @.3)

Muitas vezes o resultado da Equagdo 2.3 é apresentado na unidade diferencial de taxa', dru =
kg~ 'keV~'dia=', de modo que o termo da massa do detector é absorvida pelas unidades do resultado

final.

Um célculo preciso da taxa de espalhamentos causados por WIMPs esperado em um detector
¢ uma tarefa complexa, pois envolve grandes incertezas em algumas medidas, consideragdes sobre

parametros do modelo superssimétrico adotado e diversas aproximagdes. A seguir serdao apresentadas

"Em inglés differential rate unit
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algumas das componentes da equacdo 2.3: a se¢do de choque, a distribui¢do de velocidade e a densidade

local de WIMPs.
Seciao de Choque

A sec¢do de choque contem todas as incertezas associadas a fisica de particulas e ao modelo
de interacao de WIMPs. Sendo assim o célculo da secdo de choque apresenta incertezas associadas
aos parametros do modelo superssimétrico e frequentemente aproximagdes relacionadas com estes

parametros. Um cdlculo genérico da sec¢do de choque € apresentado em [1].

No entanto, uma caracteristica interessante a se notar é que a secao de choque é dividida em
duas componentes: uma dependente (SD) e outra independente (SI) do spin da particula alvo. Sendo
o termo independente do spin proporcional ao quadrado da massa atdmica da particula alvo (A?),

J+1

enquanto o termo dependente do spin € proporcional a =, onde J € o momento angular total do 4tomo

alvo.

Outra caracteristica recorrente na andlise da se¢do de choque € a aproximagdo por um valor

constante em torno do limite sem transferéncia de momento (G(‘)gD ou Ggl ), conforme abaixo:

down dowy dowy MmN oo Do
- = 55500 Fg(E Fip(E 2.4
dER ( dER >31+( dEgr >SD 2#1%,\/2(60 s1(Er) + 0y Fsp(ER)) (2.4)

onde F, SZI sp € o fator de forma que caracteriza a perda de coeréncia com o aumento da transferéncia
de momento, reduzindo a se¢do de choque de modo andlogo a que serd visto para neutrinos no capitulo
4 para o caso de neutrinos. Normalmente o fator de forma é uma fung¢io do momento transferido Q2,
no entanto podemos reescreve-lo utilizando a relacdo Q2 =2MEpg, onde M € a massa do atomo e Er €

a energia de recuo nuclear.
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Densidade

Os limites de exclusdo de pardmetros de modelos de WIMPs sdo normalmente calculados
utilizando uma densidade local de WIMPs candnica, pp = 0.3 GeV / cm?. Este valor é o resultado de
diversas observacdes, no entanto pode variar em até duas ordens de grandeza dependendo do modelo

de distribuicdo de densidade utilizado [2].
Distribuicdo de velocidade

O modelo de distribui¢io de velocidades de WIMPs normalmente adotado é uma distribuicdo

de velocidade correspondente a uma esfera isotropica, isotérmica e com perfil de densidade radial

2

p(r) =< r~=, resultando na distribuic¢do:

F7) = — exp(—W—F) 2.5)

onde 0 ~ 270 kms 1.

Apesar dos resultados de simulagdes e observagdes indicarem que o perfil de densidade nao
é descrito por p(r) o< r~2, a Equacio 2.5 se mostra um modelo simples e razodvel para uma primeira

aproximacao.

Particulas com velocidades superiores a velocidade de escape para o potencial gravitacional
local (@(Rp)), Vese = \/2|P(Ro)| =~ 650 km/s, ndo estdo gravitacionalmente ligadas a galaxia e ndo

sdo consideradas parte da distribuicao local de WIMPs.

O célculo da distribuicdo de velocidades de WIMPs no detector € feito considerando a variagao
temporal da velocidade do detector em relagdo ao referencial galactico. A velocidade do detector é

composta pela velocidade circular da Via Léictea (que define referencial de repouso local), a velocidade
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do Sol em relagdo ao referencial de repouso local e a velocidade orbital da Terra ao redor do Sol.

2.2 Detectores de Liquidos Nobres

Liquidos nobres - principalmente xendnio (LXe) e argénio (LAr) - sdo uma excelente alter-
nativa como alvos para a deteccdo de eventos raros, como detec¢do direta de matéria escura e duplo
decaimento beta [2]. O fato de serem bons cintiladores e ionizarem em resposta a passagem de radi-
acdo permite utilizar a detec¢do simultanea do sinal de cintilacdo e ionizacdo como uma importante
ferramenta para o reconhecimento da particula que gerou o sinal, conforme serd discutido adiante.
Cada um destes dois gases possuem qualidades e defeitos proprios, porém compartilham os mesmos

mecanismos de cintilagdo e ionizagao.

Algumas propriedades fisicas destes dois gases podem ser vistas na Tabela 2.1.

| Ar | Xe |
Nuimero Atdomico 18 54

Massa Molar Média[g/mol] 40.0 | 131.3
Ponto de Fuséo, Ty (1 atm)[K] 83.8 | 1614
Ponto de Ebuli¢ao, 7, (1 atm)[K] 87.3 | 165.0
Densidade do Gas (298 K, 1 atm)[g/L] 1.63 | 5.90
Densidade do Gas (T,, 1 atm)[g/L] 5.77 | 9.99
Densidade do Liquido (T,)[g/ cm) 140 | 2.94
Constante Dielétrica no Liquido 1.51 | 1.95
Fracdo Volumétrica na Atmosfera Terrestre [ppm] | 9340 | 0.09

Tabela 2.1: Propriedades fisicas do argénio e xenonio [2].
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2.2.1 Camara de Projecao Temporal Bifasica

Apesar das caracteristicas particulares de cada um destes elementos, os principios de funcio-
namento de cAmaras de projecio temporal® (TPC) sdo os mesmos. A sequéncia geral de fatos que dio
origem a um evento em um detector baseado em uma TPC bifésica pode ser visualizado nas Figuras

2.1a-2.1d:

1. Ao atravessar o volume ativo da TPC, uma particula causa excitacio e ioniza¢do dos dtomos do

elemento utilizado (Figura 2.1a).
2. Ao desexcitar os atomos cintilam emitindo fétons, gerando o primeiro sinal (S1) (Figura 2.1b).

3. Devido ao campo elétrico aplicado, parte dos elétrons removidos dos dtomos sdo impedidos de

se recombinarem, sendo arrastados em direcdo a fase gasosa do detector (Figura 2.1c).

4. Ao atravessar a fase gasosa os elétrons geram o segundo sinal de cintilacio (S2) (Figura 2.1d).

A posicdo do eventos dentro do detector é determinada analisando o padrdo de fotomultipli-
cadoras ativas (determinando a posi¢ao no plano xy). Utilizando o tempo de arraste para os elétrons
atingirem a fase gasosa e conhecendo a velocidade de arraste de elétrons no meio para um dado campo

elétrico € possivel calcular a posi¢do em z do evento.

A cintilagdo gerada por radiagdo ionizante em liquidos nobre pode ser produzida por dois

processos distintos: por 4tomos excitados (E*) ou por fons (E™) [34].

E*+E+4+E—E;+E (2.6)

Ef —2E+hv 2.7)

Do inglés time projection chamber - TPC



33

Top PMT array Top PMT array

o | OO OO O O [Gas xe aaw | HI I I I B M [Gas Xe

Bottom PMT array

Animation by P. Beltrame
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(b) Ao interagir, o 4tomo € excitado e ionizado,

(a) Interacdo dentro da TPC. simultaneamente.
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Top PMT array
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Animation by P Beltrame
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(c) A desexitacdo do atomo gera o sinal de cin- e

tilagao (S1). Enquanto os elétrons impedidos (d) Ao atingirem a fase gasosa, os elétrons ge-
de se recombinar devido ao campo elétrico s30 ram o segundo sinal de cintilagiio (S2).
arrastados em direcao ao anodo.

Figura 2.1: Sequéncia de eventos que caracterizam um evento na TPC.
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EY+E—ES (2.8)

Ef +e” - E™+E (2.9)
E** — E* +calor (2.10)
E*+E+E—E;+E (2.11)
E; —2E+hv (2.12)

onde hv sdo fétons ultravioleta com comprimento de onda de 128nm para o argénio e 178nm
para o xenonio. Devido a grande diferenga de energia entre o mais baixo estado excitado e o estado
fundamental a maioria dos canais de decaimento sdo proibidos, fazendo com que o retorno ao estado

fundamental seja através da dissocia¢@o do E5 com a emissdo de um féton.

A distribui¢ao temporal da cintilagdo dos liquidos nobres apresentam duas componentes devido
a desexcitacao dos estados de singletos e tripletos. As diferentes componentes da desexcitagdao dos
estados singletos (mais rapida) e estado tripleto (mais lenta), em xendnio liquido, assim como a inten-
sidade relativa a cada componente podem ser vistas na Figura 2.2 para diversas particulas incidentes:
o, B e fragmentos de fissdo. O formato do pulso de luz emitido é uma importante ferramenta para
discriminacao da particula que originou o evento e € particularmente efetivo para LAr devido a maior

separagdo entre suas componentes.

Para medir o sinal de ionizagdo € necessario impedir a recombinagdo dos elétrons através
da aplicacdo de um campo elétrico externo, que arrasta os elétrons para o local onde serdo medidos.
Quanto menor o campo elétrico aplicado mais elétrons se recombinam ao dtomo ionizado, contribuindo
para o primeiro sinal de cintilacdo (S1) e reduzindo a medida dos elétrons ionizados (S2). Deste modo,

a distribuic@o da energia liberada entre os dois sinais € influenciada pelo campo elétrico aplicado.
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Figura 2.2: Componentes do tempo de desexcitacdo de LXe para particulas ¢, B e fragmentos de fissdo
nuclear [2].

Outro fator de grande influéncia na detec¢do de S2 € a quantidade de impurezas no meio que os
elétrons se propagam, uma vez que os elétrons poderiam se ligar a impurezas eletronegativas, reduzindo
a carga medida no S2. Este efeito pode ser modelado através de medidas de calibracdo em diversas

posic¢des no detector, sendo possivel estimar a quantidade de carga originalmente gerada.

Devido aos processos de ionizagdo multipla a média de perda energética por ionizagdo em

liquidos nobres € maior que o potencial de ionizacao.

Outro modo de discriminar a particula que originou o evento € utilizando a razdo entre os
sinais S1 e S2, que é diferente para recuos nucleares® (gerados por WIMPs ou néutrons) e recuos
eletronicos (gerados por gamas e elétrons) e esta € uma importante ferramenta para discriminacio do

sinal de WIMPs em detectores de LXe. Os eventos gerados por recuos nucleares e recuos eletronicos

3Devido aos diversos pardmetros utilizados na reconstrugio da energia de recuos nucleares, esta normalmente é expressa
em uma unidade prépria, o eV, [35].
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se agrupam em regides diferentes do mapa log(S2/S1) vs S1, conforme pode ser visto na Figura 2.3,

permitindo a definicdo de bandas para cada tipo de interagao.

(SZh/S 1)-ER mean

log

S
I~

-0.6
-0.8
-1.0
-1.2

Figura 2.3: Discriminac¢do entre eventos devidos a recuos nucleares (pontos ciano), obtidos com me-
didas de calibragio utilizando uma fonte de 2*! AmBe e os eventos observados (ap6s todos os cortes
serem aplicados). As linhas demarcadas mostram a janela de energia entre 8.4 e 44.6 keV),,, o limiar de
S2 > 300PE, o limite da regido de 30 esperada para recuos nucleares e a regido de rejeicao de 99.75%
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de recuos eletrénicos, conforme visto em [36].

2.3 Propriedades do Xenonio como Meio Detector

O xendnio nao apresenta grande atividade radioativa, o que o torna muito atrativo como meio
detector para eventos raros, possuindo nove isétopos estdveis, sendo o '’ Xe o radioisétopo de meia
vida mais longa (~ 33.6 dias). Diferentemente do argonio, cujo is6topo 3°Ar apresenta relativamente

grande atividade radioativa (~ 1 Bg/kg) sendo o principal limitante para a sensibilidade de detectores

que o utilizam.
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O xendnio € o gas nobre ndo radioativo com maior massa atdmica, garantindo uma boa se¢ao
de choque para interacdo independente de spin (o7 o< A%). Dois de seus isétopos estdveis, somando
47.6% da fragio de Xe, possuem spin ndo nulo ('**Xe e 31Xe), o que possibilita a observagio de

interagdes dependentes do spin (Osp o< (J+1)/J).

Sua concentragdo na atmosfera terrestre é de aproximadamente 0.1 ppm, o que permite sua
obtencdo através da liquefacdo do ar, que resulta em dois liquidos: nitrogénio e uma mistura contendo
oxigénio, xendnio e cripténio. Em seguida, o oxigénio € separado através de destilacio fracionada e
finalmente o xenonio € separado do criptonio por destilagdo [34]. A abundancia dos is6topos estdveis

do xendnio pode ser vista na tabela abaixo.

Isétopo | Fracao (%)
24xe 0.095
126x¢ 0.089
128xe 1.91
2% e 26.4
130y 4.07
Blxe 21.2
132xe 26.9
34xe 10.4
136 ¢ 8.86

Tabela 2.2: Abundancia dos is6topos estdveis do xendnio.

O xendnio em seu estado liquido (LXe) é um excelente material para ser usado como meio de-

tector, pois cintila e ioniza em resposta a radiac@o ionizante. LXe € um eficiente cintilador, produzindo
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~ 45 x 103 y/MeV para elétrons relativisticos e é transparente 2 sua prépria cintilacio (A = 178 nm),
ao contrario do LAr que requer o uso de algum material para alterar o comprimento de onda da cintila-
¢do gerada. Além disso, o LXe permite grande mobilidade aos elétrons produzidos na sua ionizagao,
permitindo sua extracdo através de um campo elétrico externo. Algumas propriedades Opticas do LXe

relativas a ondas com A = 178 nm podem ser vistas na tabela abaixo.

Indice de Refragio 1.69

Comprimento Rayleigh | 29 cm

Tabela 2.3: Propriedades 6pticas do LXe para 178 nm.

2.4 Colaboracao Xenon

A Colaboragao Xenon conta com a participacdo de diversas institui¢cdes de diferentes paises,
conforme pode ser visto na Figura 2.4 e se baseia no objetivo de estudar diretamente candidatos a
matéria escura, utilizando camaras de projecdo temporal preenchidas com xendnio liquido e gasoso.
O xenonio liquido atua como alvo para deteccdo direta de WIMPs enquanto o xenonio gasoso revela
os elétrons ionizados e arrastados pelo campo elétrico. Trés caracteristicas do xen6nio (ndo apresentar
grande atividade radioativa, ser bom cintilador e ionizar em resposta a passagem de radiacdo) permite
utilizar a detec¢do simultanea do sinal de cintilagdo e ionizacdo, sendo esta uma importante ferramenta

para o reconhecimento da particula interagente.

O programa da colaboracdo consiste de sucessivos incrementos na massa fiducial dos detectores
melhorando a sensibilidade atingida. Em 2005, entra em opera¢ao o primeiro detector da colaboracao,
o XenonlO [37], que possuia uma TPC com 15 cm de altura e 25 kg de LXe sendo apenas ~ 6 kg
de massa fiducial. O Xenon10 obteve grande sucesso [6—8] e foi encerrado em 2007 para dar lugar a

segunda fase do programa, o Xenon100 [5]. O Xenon100 conta com uma TPC de 30 c¢m de altura e
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Figura 2.4: Intitui¢cdes participantes da Colaboragcdo Xenon.

62 kg de LXe (sendo ~ 34 kg de massa fiducial), estd atualmente em operagdo no Laboratori Nazionali

del Gran Sasso (LNGS), Itilia [38] e serad detalhado adiante.

Atualmente, estd em construcio o terceiro detector da colaboragdo, o XenonlT [9]. Com uma
TPC de 1 m de altura, cerca de 3300 kg de LXe (sendo ~ 2200 kg de massa fiducial) e um sistema de
veto ativo de ruido, o XenonlT tem como meta melhorar a sensibilidade do detector em duas ordens

de grandeza.

2.4.1 Xenonl00

Devido ao sucesso do XENON10 o passo seguinte era bvio, construir um detector semelhante
em maior escala. No entanto, para viabilizar o incremento desejado na sensibilidade do detector, apenas
aumentar a escala ndo seria suficiente, eram necessarias melhorias nas técnicas de controle e caracteri-

zacdo do ruido: como a sele¢do de materiais radiopuros para constru¢do do detector, a minimizac¢ao da
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contaminacao dos materias durante o processo de montagem e um desenvolvimento de novas técnicas

de rejei¢ao de fundo.

E possivel dividir o Xenon100 em trés regides: a blindagem passiva, seu interior € seu exterior.
No interior da blindagem se encontra o criostato com o detector, conforme pode ser visto na Figura
2.5. Na parte externa se encontram os sistemas de circulacdo de xenonio, de criogénia e o sistema

emergencial de recuperacdo de xenonio.
Blindagem Passiva

Além da rigorosa sele¢do de materiais com baixa atividade radioativa para sua construg¢do, o
criostato que contem a TPC do Xenon100 € envolto por uma blindagem passiva composta por 5 cm
de cobre, 20 cm de polietileno, 15 ¢m de chumbo e 5 ¢m de chumbo de baixissima contaminagao,
conforme pode ser visto na Figura 2.6. Esta blindagem passiva separa o criostato do sistema criogénico

e outras componentes com atividade radioativa significativa.

A cavidade entre o criostato e a blindagem € constantemente ventilada com nitrogénio, com o

intuito de reduzir a fracdo de radonio presente no ar da sala onde se localiza o Xenon100.
Camara de Projecao Temporal

O niicleo do Xenon100 é sua camara de projecdo temporal (TPC*), um cilindro com 30.5 ¢m
de altura e 15.3 c¢m de raio, contendo 62 kg de xendnio liquido. Esta regido € circundada por placas de
teflon, que isolam opticamente a TPC do xenonio liquido do volume fiducial daquele utilizado como

sistema de veto.

A parte superior da TPC possui um “sino”, que a suporta estruturalmente através de bastdes

de teflon localizados na parte do detector destinada ao veto. O “sino* também contem a fase gasosa,

“Em inglés time projection chamber
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Figura 2.6: Desenho esquematico do Xenon100, incluindo sua blindagem passiva, seu criostato e o
sistema criogénico [5].

permitindo que o xendnio liquido destinado ao veto envolva completamente a TPC.

Volume de Veto

Entre a TPC e as paredes internas do criostato, hd uma camada com cerca de 4 cm de espessura
e cerca de 99 kg de xenonio liquido que € utilizado como volume de veto. Este volume é monitorado
por 64 fotomultiplicadoras localizadas nas laterais e abaixo da TPC e acima do sino. O sistema de veto
atua em anti-coincidéncia com o detector, reduzindo o ruido gerado por interacdes provenientes do

exterior da TPC.
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Fotomultiplicadoras

As fotomultiplicadoras (PMT) utilizadas no XENON100 sao do tipo Hamamatsu R8520-AL
com baixa radioatividade intrinseca, além de possuirem um fotocdtodo especial para operar nas con-
dicOes de temperaturas necessarias e sdo otimizadas para detecc@o a 178 nm do xendnio. Estas PMTs
possuem darea de 2,5 cm x 2,5 cm, que permite uma melhor resolu¢do no plano xy do que fototubos

maiores.

As 98 PMTs na parte superior da TPC estdo em arranjos circulares de modo a permitir uma
melhor reconstru¢do da coordenada radial com o menor nimero de tubos possivel. Estas PMTs estdo
fixas no sino e a coleta de luz € amplificada devido a reflexdo de luz ultra-violeta pela estrutura de teflon.
Na parte inferior sdo 80 PMTs em arranjos quadrados. As PMTs da parte inferior foram selecionadas

dentre as com maior eficiéncia quantica.
Uma a cada 32 PMT , tanto na parte superior quanto na inferior, aponta para dire¢do contréria
as outras para permitir a observagdo da regiao do veto ativo.

Campo Elétrico

Telas de alta transparéncia sdo usadas para criar o campo elétrico que impede a recombinacdo e
geram o arrasto dos elétrons ionizados, viabilizando a deteccao simultdnea dos sinais de cintilagao (S1)
e de ionizagdo (S2). Estas telas sdo feitas do mesmo ago inoxiddvel com baixa radioatividade usado no

criostato. O potencial no anodo € definido em torno de 4.5 kV e no catodo —16 kV.

Sensores de nivel e temperatura

Trés sensores de nivel curtos e um sensor longo, monitoram o nivel de LXe dentro da TPC e no

volume de veto, respectivamente. Estes sensores capacitivos monitoram o nivel do xen6nio liquido, que
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deve estar alinhado com as telas que geram o campo elétrico, mantendo o arraste eletronico uniforme

no plano xy.

Quatro sensores de temperatura PT-111 Lake Shore Cryotronics PT-100 monitoram a tempera-

tura do xendnio, em condi¢cdes normais, trés na fase liquida e um na gasosa.
Sistema Criogénico

A estabilidade das condi¢des de pressao e temperatura dentro da TPC € de extrema importancia,
uma vez que o fator de amplifica¢do do sinal de ionizag@o é dependente da pressdo. A refrigeracdo do
XENON100 é provida por um PTR? acoplado a um compressor de He refrigerado com dgua. O PTR se
localiza na parte exterior da blindagem passiva e é conectado ao detector através de um tubo de cobre,

chamado cold finger.

O PTR néo possui partes méveis na parte que € resfriada, o que garante funcionamento prolon-
gado de forma confidvel e ndo gera vibragdo, que sao caracteristicas imprescindiveis para o funciona-

mento de uma TPC bifasica.

O cold finger é envolvido por resisténcias conectadas a um sensor de temperatura, nao per-
mitindo que a temperatura des¢a mais que o desejado. Este preciso controle da temperatura se faz
necessario uma vez que o xendnio mantem seu estado liquido em um intervalo de apenas 3.6 K (entre

161.4 K e 165.0 K a 1 atm conforme pode ser visto na Tabela 2.1).
Sistema Emergéncial de Recuperaciao de LXe

O XENONI100 conta ainda com um sistema emergencial de recuperacdo de xendnio. Este
sistema € baseado em um reservatorio de nitrogénio liquido, a uma temperatura mais baixa que o ponto

de fusdao do xendnio, ligado a um sensor de pressdao no sistema de resfriamento. Em caso de queda

Do inglés pulse tube refrigerator
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de pressdo uma valvula € aberta fazendo o nitrogénio fluir para dentro do detector, liquefazendo o
maximo possivel de xendnio. Simultaneamente, outras valvulas se fecham isolando o sistema, evitado

0 maximo possivel a perda de xendnio.

Sistema de Circulacdo de Xenonio

O sistema de circulagdo do xendnio possui além do detector em si, um sistema de armazena-
mento e um purificador. O sistema de armazenamento consiste de cilindros de alta pressao, cada um
com capacidade para armazenar ~ 43 kg de xendnio gasoso (GXe) a uma pressdo de aproximadamente

50 atm. O sistema de armazenamento é conectado ao sistema de purificacio através de um tubo.

Ao sair do detector o GXe passa por um reservatério e ¢ bombeado através de um absorvedor
de impurezas. O purificador aquece o gas que ao passar pelos seus poros deixa retidas moléculas como
H>0, 0,,CO, CO,, N>, Hy e CHy, reduzindo as impurezas a fragdes abaixo de uma parte por bilhao,

antes do GXe retornar ao detector.

O sistema de purificagdo é de grande importancia uma vez que impurezas eletronegativas
podem absorver os elétrons ionizados durante um evento, reduzindo o sinal de cintilacdo devido a
carga ionizada (S2). A continua purificacdo do gas melhora significativamente o nivel de impurezas
presente no detector. Conforme pode ser visto na Figura 2.7, o tempo médio que um elétron livre
sobrevive antes de ser absorvido por uma impureza (electron lifetime) melhora consideravelemente ao

longo do tempo.
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Figura 2.7: Evoluc¢do no tempo da vida média do elétron livre que atravessa a TPC.

2.4.2 XenonlT

O detector XenonlT estd atualmente em fase de constru¢ao no LNGS e serd basicamente uma
ampliacdo do Xenon100 por um fator 10 com um ganho de sensibilidade esperado de um fator 100 [9].
O procedimento serd o mesmo da transi¢do do Xenon10 para Xenon100, com maior rigor na sele¢ao

dos materiais utilizados na constru¢do do detector e aumento do volume de veto.

A principal diferenca entre os dois detectores serd o Water Tank, do sistema de veto de muions.
No XenonlT, o detector serd localizado dentro de um tanque cilindrico de 10 m de altura por 10 m
de diametro, preenchido com dgua e monitorado por 242 fotomultiplicadoras, conforme ilustrado na

figura abaixo.

As trés principais fontes de ruido externas ao detector, sdo [39]:

» ydevido a radioatividade das rochas e paredes do laboratério;

* néutrons de baixa energia (< 10 MeV), também devidos a radioatividade das rochas e paredes

do laboratério;
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Figura 2.8: Desenho mostrando o criostato dentro do Water Tank.

* néutrons de altas energias (até dezenas de GeV) produzidos por muons interagindo nas rochas

no interior do laboratdério ou nos materiais que compdem o detector e blindagem.

Os cinco metros de dgua do Water Tank reduzem o fluxo de gamas das duas primeiras fonte
a niveis despreziveis [39]. Enquanto a taxa de eventos causados por néutrons induzidos por muons
no XenonlT seria da ordem de 0.1 eventos por ano, cerca de um décimo da taxa esperada para a
sensibilidade de 10~47 ¢m?, que é o objetivo do Xenon1T. O monitoramento do Water Tank identificaria
outros produtos da interacdo de muons e vetaria eventos semelhantes a WIMPs em coincidéncia com a
detec¢do no Water Tank. Estudos mostram que até 99,5% dos eventos gerados por néutrons induzidos

por muons seria identificados pelo Water Tank [40].

2.4.3 Analise e Selecao de Eventos

Descreveremos a seguir o procedimento de andlise de dados do Xenon100, conforme descrito

em [36], que serd basicamente o mesmo utilizado no XenonlT.

Conforme visto anteriormente, o sinal na TPC do Xenon100 € composto por um sinal quase
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instantaneo de cintilagdo devido a excitacdo e desexcitacdo dos atomos (S1) e um segundo sinal de cin-
tilacao gerado quando os elétrons ionizados atingem a fase gasosa do detector (S2). Uma determinada

interacao que deposita energia na TPC pode ser de dois tipos:

* interacdo com os elétrons dos dtomos de L.Xe, chamado recuo eletronico, geralmente causada
por gamas e particulas carregadas. Possui como principal caracteristica a grande razdo S2/S1

(regido azul da Figura 2.3);

* interacdo com os nucleos dos dtomos de LLXe, chamado recuo nuclear. Este € o sinal esperado
para um WIMP, mas pode ser produzido por néutrons ou neutrinos. Possui uma menor razao

S2/S1 (regido vermelha da Figura 2.3);

Para um dado deposito de energia Ej;..., onde os indices denotam o tipo de interacdo: nr (recuo
nuclear) e ee (recuo eletronico), na presenga de um campo elétrico € a probabilidade de gerar Ny f6tons

e N, elétrons livres, P(Ny,Ne|Ey.cc.€), € dada pela equacdo 2.13:

P(Ny,Ne|Eyree,€) = Poisson(Ny|ny)Poisson(Ne|n,) (2.13)

onde as energias necessdrias médias para geragdo de fotons e elétrons (ny € n,) sdo expressas por
fung¢oes trabalho (Wy e W) efetivas dependentes do tipo de intera¢do, do campo e da energia depositada,

conforme pode ser visto nas Equagdes 2.14 e 2.15.

Enree Enree
ny(Enree,€) = ’ R : Sireel€ (2.14)
7( nree ) W}/(Enneeys) Wy(Ennee;s:O) nr,ee( )

E E
ne (Enr,eeag) = e ~ me an,ee(g) (2.15)

W, (Enr,ee 78) We (Enr,eeag — °°)



49

onde:

* Suree € O fator de supressio da geragdo de luz devido ao arraste dos elétrons liberados, que
sdo impedidos de se recombinarem (0 que aumentaria a luz produzida no S1). No caso limite
de um campo externo nulo, S(¢ = 0) = 1 representando que nenhum elétron é impedido de se

recombinar;

* Turee € 0 fator de supressdo do sinal de ioniza¢do devido a recombinagdo dos elétrons, que ao
se recombinarem ndo atingem a fase gasosa (reduzindo o sinal visto no S2). Para o caso limite
de um campo elétrico grande o suficiente para arrastar todos os elétrons liberados sem permitir

recombinacao, Tpy.e.(€ — o) = 1.

Os valores de Wy, W,, Syrce € Tyree s30 diferentes para recuos eletronicos e nucleares e sdo

definidos em medidas dedicadas para sua calibragdo para diferentes conjuntos de parametros.
Medida de S1

O sinal esperado para a cintilagdo S1 na i-ésima fotomultiplicadora, em unidades de fotoelétron,

¢ dada por:

s1(7) & ny(Enree, €)1ti(7) (2.16)
onde ;(7’) é a eficiéncia de detecgdo de luz da i-ésima fotomultiplicadora e caracteriza tanto a
eficiéncia quantica quanto a eficiéncia geométrica daquela fotomultiplicadora.

O sinal total esperado devido a cintilacdo (s1 (7)), ¢ dado pela soma dos sinais esperados em

todas as fotomultiplicadoras (sli(7)), para o caso de recuo eletronico € descrito por:
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s1(7) = Zsl,-(7) ~ ny(E.e,e) (7 (2.17)

onde u(7) = ¥; ui(7) é a eficiéncia total em todas as fotomultiplicadoras.

Uma vez que grande parte dos parametros que caracterizam medidas de recuos nucleares sao
obtidos em medidas de calibracdo que utilizam 7, seus valores sdo descritos em razdo dos parametros

de medidas de recuo eletronico. Sendo assim, para recuos nucleares a equagdo 2.17 € reescrita como:

(2.18)

s1(7) = Zsli(7) = Eny.Ly(Eee &, 7 ) Lo (Epr,€ = 0)

onde:

* .7, é o ganho da cintilagdo medido para fétons de uma dada energia de referéncia (E,,), conside-

rando a eficiéncia total em todas as fotomultiplicadoras, conforme:

Ly(Eee 8, 7) = v‘fy(g‘s)—“‘g(j())) (2.19)

* Z.r € o ganho da cintilagdo relativo, que considera a diferenga do ganho devido a interagdo ser

de recuo nuclear. Conforme equagdo abaixo.

Wy(Eee, € =0
ZLof(Enr,e =0) = W (2.20)

Normalmente a andlise de dados € feita utilizando o sinal medido "espacialmente corrigido",
(cs1), e seu sinal esperado "corrigido", dados respectivamente pelas Equagdes 2.21 e 2.22. A "correcao
espacial"consiste na multiplicacdo por um fator < u > / ,u(?) onde < u > € a média espacial da

eficiéncia, que elimina a dependéncia espacial do resultado.
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<p>

Sl = 51(7)W (2.21)

csl = ny(Eye) < U >=Ey < ZLy(Eces€) > Lof(Enr€ =0) (2.22)

Assumindo que o nimero de fétons gerados no eventos seja uma distribuicdo poissoniana
Poi(Ny|ny(Eyree,€))), que o nimero de fotoelétrons (N, ;) gerado por estes fotons seja uma binomial
Yty €€ q pe, g p J
Bin(N,,.;|N. 7 ) e que a resposta de uma fotomultiplicadora seja uma gaussiana com valor médio
pe,ilVy; q P p ] g
Nye.; € dispersao 6; = Cpmr.in/Npe.i» onde G, i € determinado durante a fase de calibracdo. Temos que
pe, P pmt, pe, pmt, ¢ q

a funcao densidade de probabilidade é dada pela equacdo:

ps1i(Slilny(Enree,€)) = Y Y Gaus(S1i|Npe,i,0;)dS1;

Npe,i Ny
' 2.23
< Bin(Npe Ny (7)) 229
X POl(N'}/|ny(Enr7eg,8)>
Efetuando a somatdria em Ny, a Equagdo 2.23 nos leva a:
pSl’,‘(Sli|ny(Enr7ee,8))d51i = Z Gaus(Sl,-|Npe7,~,0'l~)Poi(Npe7,-|nyu,~(7))dSl,~ (2.24)

Npe,i

A func¢do densidade de probabilidade do sinal total de cintilacdo nas M fotomultiplicadoras do
detector € dado pela integracdo do produto das fun¢des de cada fotomultiplicadora, conforme pode ser

visto em:



52

M M
P31 (S1ny(Enree,€))dS1 = (//1 MHpSIJ(Slan)(S(Sl— ZSlj)dSll...dSlM) dS1, (2.25)
M i1 j=1

A Equagdo 2.25 quando sdo consideradas as varidveis "corrigidas"(Equacdes 2.21 e 2.22) se

simplifica para:

pesi(cS1|ny(Eg,,,,.€))dcS1 ~ ZGaus(cSl |Npe,Opmt ) Poi(Npe| < 0 > ny)dcS1 (2.26)
Npe

onde Oy =< Opmr > 1/Npe € 0 produto da dispersdo média das fotomultiplicadoras determi-

nado durante a fase de calibracdo (= 0.5pe) e a dispersio estatistica do nimero de fotoelétrons.
Medida de S2

Os elétrons removidos dos atomos sdo arrastados pelo campo elétrico (€), durante um tempo de
arraste 74, at€ a fase gasosa, onde os elétrons sdo extraidos por um campo de extragio (€g45). Durante o
arraste alguns elétrons siao absorvidos por impurezas eletronegativas com um tempo caracteristico 7,
provocando perdas no sinal. Os elétrons sdo entdo acelerados por este campo de extragdo e colide com

os dtomos de xendnio, gerando o segundo sinal de cintilagdo, descrito por:

2:(7) ~ ne(En,,ee,e)e—td/reK(ggas)y(%,hg) Bi(xy)m; 2.27)

onde:

* 1ne(Epree,€) € 0 nimero de elétrons liberados;

« ¢ 1a/% & o fator de reducdo no sinal devido a absor¢do de elétrons pelas impurezas eletronegativas
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no LXe;
* K(&as) € 0 ganho associado ao campo elétrico do gs;

* Y(€as/p,hg) é um fator de amplificagio do sinal dependente do campo de extragdo, da densidade

do gds e do espaco necessdrio para alcangar o fotocatodo;

* Bi(x,y)n; é a probabilidade de um féton gerado na posigdo (x,y) atingir a fotomultiplicadora
1, que devido a pequena distancia percorrida pelo foton antes de atingir o fotocatodo pode ser

considerada funcdo apenas de x e y.

* 1; é a eficiéncia quantica da fotomultiplicadora i.

Atualmente, apenas a soma do produto &; = kY f3;n; para todas as fotomultiplicadoras é medida,

resultando em um fator dependente da posi¢do que engloba estes termos, Y; §;(x,y).

Novamente a analise € feita com o "sinal espacialmente corrigido", que desta vez inclui também

um fator /% para eliminar a dependéncia em z do sinal, dado por:

<6>

= td/Te
cS2=82(7)e 50c)

(2.28)

O sinal esperado para S2 devido a um recuo nuclear € obtido utilizando as Equagdes 2.15 e
2.27 e reescrevendo T,(€) /We(Enr,€rer) como Qy(Ey,). Qy(E,,) descreve o ganho na carga medida
em interacdes de recuo nuclear e é o parametro obtido nas medidas de calibracdo. O sinal esperado

para S2 devido a um recuo nuclear é dado por:

s2(7) = Zsz,-(?) = EprQy(Enr)e ™4/ %8 (xy) (2.29)

A funcdo densidade de probabilidade do sinal em uma determinada fotomultiplicadora 1, utili-

zando a mesma resposta gaussiana descrita para o sinal primadrio, € dado por:
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Npe.i

Taxa de eventos

A taxa diferencial de recuos nucleares para uma dada colisaio WIMP-nticleo com taxa dR/dE,,

pode ser calculada como:

dR dR
—e(51.52) | “EX o(S1.52|E, dE
asiasy — EWLS )/ g, P(S1S2|Enr)dEn

~e(sne(s2) [ d‘fER

nr

Ps1 (SllEnr)pS2(Sz|Enr)dEnr (231)

onde £(S1,52), €(S1) e €(S2) sdo as eficiéncias de detec¢do do sinal dado o critério de sele¢do

de dados aplicado.

Uma vez que a relagdo entre E,, e o sinal S1 foi medida de modo muito mais preciso e para
energia menores que a relacdo entre E,, € S2, a analise € feita utilizando um valor ponderado em S2,

integrando a Equagdo 2.31 para todo S2 > §2,,;, e substituindo a Equagdo 2.32 temos 2.33.

SEZ(Enr) = / 82(S2)p52(52‘Enr)d52 (232)

min

dR dR
JoS1 =& (CSI)/dEnr8E2<Enr)pcSl (cS1|Ey, )dEy, (2.33)
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Analise de Dados

O primeiro critério de selecdo do conjunto de dados a ser analisado em busca de WIMPs
¢ a estabilidade do detector. Parametros que descrevem as condi¢des do detector, como pressao e
temperatura do xen6nio, sdo constantemente monitorados e periodos onde estes parametros estao mais
de 50 distante da média sao excluidos da andlise. Apds esta selecao inicial, outros parametros (nivel
do LXe, pressdo no vicuo do criostato, fluxo no sistema de purificacdo e temperatura do PTR) que
seriam também seriam utilizados como critério se mostraram estdveis. O sistema de alta tensdo também
¢ continuamente monitorado e dados obtidos entre 20 minutos antes e 20 minutos depois de algum

parametro apresentar comportamento inesperado sao excluidos da anélise.

ApO6s a reconstrucdo do evento e selecdo de dados descritas acima, uma série de cortes de
qualidade sdo aplicados. Estes cortes sdo otimizados para recuos nucleares e eliminam eventos baseados

em parametros esperados para este tipo de interacdo, como duragdo e forma dos pulsos.

A reconstrucdo espacial do evento € feita combinando o cdlculo da posicdo z - através do tempo
de arraste dos elétrons (tempo entre S1 e S2) - e a comparagio do padrao de fotomultiplicadoras ativadas
no evento com mapas de padrdes obtidos em medidas de calibracio e simulagdes. A reconstrucdo
espacial do evento € entdo comparada ao padrdo esperado para eventos naquela posicao obtido em

medidas de calibrac@o e eventos com ajuste ruim entre posicao reconstruida e esperada sdo descartados.

Por fim, com energia e posi¢cdo reconstruidas, sdo realizadas o corte por volume fiducial e
discriminag¢do entre sinal e ruido utilizando as bandas de recuo eletronico e recuo nuclear. Na Figura
2.9 pode ser visto o mapa "planificado"(com a subtracdo da média da distribuicao de recuos eletronicos)
contendo eventos selecionados pelos critérios citados e os limites utilizados na analise, conforme

descrito em [41] e [4].

Uma vez que a posi¢ao do evento dentro da TPC é conhecida, € possivel definir durante a
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Figura 2.9: Distribui¢do no mapa "planificado"de Log(S2/S1) de eventos apds todos os cortes de
qualidade e definindo o volume fiducial de 34kg de LLXe (quadrados pretos). O contorno vermelho-
cinza determina a regido esperada para recuos nucleares. As linhas verticais azuis limitam a regido de
energia da busca de WIMPs (6.6 — 43.4keV,,;), a linha verde vertical representa o limite de 30.5keV,,;,
que define a regido com melhor relacdo sinal-ruido. A linha azul tracejada € o limite de 30, onde
a distribuicdo de recuos nucleares deixa de ser gaussiana. A linha azul trago-ponto € o limiar de
S2=150PE utilizado. A linha verde horizontal demarca a rejeicao de 99.75% de recuos eletronicos [4].

andlise cortes espaciais nos eventos, o que permite utilizar apenas as regides mais internas da TPC

aproveitando a capacidade de blindagem do proprio LXe. O corte espacial mais comum na andlise

de eventos do Xenonl00 é um elipsoide contendo uma determinada massa de LXe, 34 ou 48kg por

exemplo. A Figura 2.10 mostra a distribui¢@o espacial de eventos selecionados dentro da TPC, também

pode ser visto os eventos rejeitados pela definigdo da banda de 99.75% de recuos eletronicos.
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Figura 2.10: Distribui¢@o espacial dos eventos na TPC, onde a linha tracejada vermelha define o corte
no volume fiducial de 34kg, utilizando energias entre 6.6 e 43.4keV,,;). Os pontos mais claros foram
rejeitados pelo critério de rejei¢ao de 99.75% de recuos eletronicos [4].
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3  Cintiliacao da Folha DF2000MA

Com o objetivo de aumentar a captacao de luz emitida dentro do seu volume, as paredes internas
do veto de muons do XenonlT serdo revestidas por uma folha refletora DF2000MA fabricada pela
3M [42]. Esta folha permite a reflexdo interna da luz gerada no tanque, aumentando a probabilidade

do féton atingir uma fotomultiplicadora e ser detectado.

A colaboragdo CRESST [11] reportou o uso desta folha como um eficiente absorvedor de
particulas alfa [12]. Ao absorver a particula alfa produzida pelo decaimento do pol6nio a folha refletora

cintilava, reduzindo o ruido na regido que estava sendo estudada.

A Colaboracao GERDA [10], que utiliza a folha DF2000MA nas paredes internas do sistema
de veto de muons de modo andlogo ao XenonlT, observou em seu sistema de veto um excesso de
eventos com baixa multiplicidade (onde poucas fotomultiplicadoras eram ativadas). Diversas possiveis
explicacdes para este excesso foram estudadas e descartadas pela colaboracdo [13]. Uma possivel
explicagdo para os eventos observados pela Colaboragdo GERDA seria a producao de luz pela folha
devido a absor¢do de alfas produzidos pela radioatividade da estrutura que compde o experimento.
Neste caso, o mesmo efeito seria visto no XenonlT. Com o intuito de caracterizar e quantificar esta
emissdo, que poderia ser um ruido problemadtico para o XenonlT, foi realizada uma série de testes

utilizando a folha DF2000MA e fontes radioativas.
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3.1 Aparato experimental

O esquema geral do aparato montado para realizacao das medidas de caracterizacdo da folha

refletora DF2000MA pode ser visto na Figura 3.1. O equipamento utilizado foi:

Gerador de pulsos;

Fotomultiplicadora Photonis XP3550, com 5"de diametro;

Digitalizador CAEN V1724, 10ns por canal;

Fonte de Alta Tensdo CAEN SY4527

LED Objeto

PMT Fonte de
Gerador _I Alta Tenséo
de Pulsos

Digitalizador I

Figura 3.1: Diagrama geral das medidas realizadas.

O esquema mostrado na Figura 3.1 € a representacdo mais geral possivel para o conjunto de

medidas realizadas e a remog¢do de algumas partes ou conexdes foram realizadas dependendo do tipo de
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medida realizada. Os objetos estudados variaram a cada conjunto de medidas, conforme seré descrito

adiante para cada tipo de medidas realizada.

A regido cinza na Figura 3.1 representa uma estrutura metalica construida para a realizacdo
dos testes com a folha refletora DF2000MA no seu interior. Sua estrutura pode ser vista em detalhes

na Figura 3.2 e é composta por:

* uma camara metdlica (paredes violetas),
* uma fotomultiplicadora Photonis XP3550 verticalmente na base (base preta),
* uma fibra 6tica ligada a um LED, utilizada nas medidas de calibracao (vermelho),

* um bloqueador metdlico (cinza) que era fechado antes da remocdo da tampa, permitindo a

abertura desta sem a necessidade de desligar a fotomultiplicadora,

* uma tampa metélica removivel para permitir o acesso ao interior da cAmara (parte superior azul).

5.9cm

Figura 3.2: Esquema do aparato experimental utilizado para realizacdo dos testes com a folha
DF2000MA.
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Utilizando o aparato descrito foram realizadas diversas medidas com a inten¢do de caracterizar

a resposta da folha refletora a alfas, que serdo detalhadas a seguir.

3.2 Calibracao

Antes da realizacdo de cada conjunto de medidas, uma calibracdo com single photoelectron era
realizada. Esta calibracdo é de grande importincia para testar a estabilidade da resposta do aparato e
estabelecer uma base de comparacio entre medidas com diferentes configuracdes. O photoelectron (pe
ou PE) € a resposta da fotomultiplicadora a um tnico féton, pode ser utilizado como unidade de carga
ou de tensdo e evita a dependéncia da resposta da fotomultiplicadora em funcdo da tensdo aplicada a

ela.

Medidas de single photoelectron sdo realizadas utilizando um LED e um gerador de pulsos
fornecendo uma tensdo tao baixa para o LED que este muitas vezes ndo emite luz alguma e quando
emite é esperado que seja a emissdo de um unico féton. Ao atingir a fotomultiplicadora, este féton gera
o minimo sinal possivel para aquela fotomultiplicadora, que ao ser amplificado pela cadeia de catodos
gera o sinal em tensao observado no digitalizador ou osciloscopio. O diagrama das medidas de single

photoelectron é mostrado na Figura 3.3.

LED
PMT Fonte de
Gerador Alta Tensdo
de Pulsos
Digitalizador

Figura 3.3: Representacdo do aparato utilizado para as calibracdes com single photoelectron.
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Na Figura 3.4 ¢ mostrada de forma esquematica os periodos de ativagdo de cada componente:
o periodo onde o gerador de pulsos fornece tensdo ao LED, onde o digitalizador adquire dados, onde
o LED emite luz e a resposta da fotomultiplicadora. Dadas as pequenas distancias percorridas pelos
sinais € possivel considerar a sincronia entre os sinais do gerador de pulsos, do inicio da aquisi¢io do
digitalizador e o LED quando este se acende. A fotomultiplicadora apresenta um pequeno atraso em

relacdo a esta sincronia devido ao tempo necessario para a amplificacdo do seu sinal.

Gerador de I I I I Il I I Il >
Pulsos
LED I Il I Il -

Fototubo Il I Il I _

Figura 3.4: Representacdo temporal da ativacio: do gerador de pulsos, do trigger, do LED e do fototubo.

Apesar da emissdo de luz pelo LED ser um evento probabilistico dependente da tensdo aplicada
no LED em cada pulso do gerador de funcio, sua resposta no tempo € correlacionada com o gerador de
funcdo e a janela de observacao do digitalizador. Na Figura 3.5, é mostrada a superposi¢cao de 100000
eventos observados pelo digitalizador. E possivel identificar uma aglomeracio de sinais causada pelo

LED cerca de 150 ns ap6s o trigger (localizado na metade da janela observada).

A regido de concentracdo dos fotoelétrons era definida visualmente para cada medida. Geral-
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Figura 3.5: Superposi¢do de 100000 eventos de medidas de single photoelectron observados pelo
digitalizador, onde € possivel identificar a regido na qual os fotoelétrons se concentram.

mente se restringia a busca pelos mdximos de amplitude associados aos fotoelétrons a uma regido de

cerca de 200 ns com inicio ~ 40 ns apds o trigger e sua distribui¢io pode ser vista na Figura 3.6.

O célculo da carga associada a cada um desses maximos era realizado integrando a corrente

entre 50 ns antes do maximo e 100 ns apds o maximo, conforme Equagdo 3.1, onde R = 50 Q. A

distribui¢do das cargas associadas aos méximos de amplitude € mostrada na Figura 3.7.

1 tmax+100ns V(t
q:/ i(t)dt :/ th
I t

0 ‘max—0ns R

3.1
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x? | ndf 63.49/13
- Prob 1.24e-08
10°E Constant 1809 + 16.0
- Mean 1.046 + 0.013
10° Sigma  0.5888 + 0.0094
10°E
10
1=
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Figura 3.6: Distribui¢do dos maximos de amplitude na regido de fotoelétrons para 100000 eventos.

x?/ ndf 57.52 / 41
= Prob 0.04492
B Constant 524.1t 15.6
10° Mean  0.3383+0.0211
= Sigma  0.2637+0.0118
10°E
101
1L WI uli L
:I | I - | | I - | L1 1 | | L1 1 1 |
-0.5 0 0.5 1 1.5 2 2.5 3

Charge (pC)

Figura 3.7: Distribui¢do das cargas associadas aos maximos de amplitude na regido de fotoelétrons
para 100000 eventos.

Os valores de amplitude associados aos single photoelectrons se mostraram estdveis durante o
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| Data | u(mV) | o(mV) |
19/08/13 [ 9.4+0.1 | 4.840.1
31/10/13 | 9.2+0.2 | 4.64+0.2

Tabela 3.1: Comparagdo entre a primeira e a ultima medida da amplitude de single photoelectrons
realizadas nos laboratdrios subterraneos.

periodo de aquisi¢do de dados. Durante os quase dois meses de medidas nos laboratdrios subterraneos,
a variacao entre a primeira e a ultima medida para o valor da amplitude de um photoelectron foi de

2%, conforme mostrado na Tabela 3.1.

3.3 Medidas em superficie e subterranea

As medidas realizadas podem ser divididas em relacdo ao local de aquisi¢ao de dados: no
laboratério em superficie e no laboratdrio subterraneo. Devido ao resultado da Colaboracdo CRESST
[12], era esperado um sinal luminoso que nao exigiria a protecao dos laboratérios subterraneos para
ser detectado, logo as primeiras medidas foram realizadas em um laboratdrio na superficie. Apesar de
ndo contar com a reduc¢do de ruido observada nos laboratdrios subterraneos, que se mostrou necessaria
para os resultados finais, diversos estudos sobre a fonte radioativa e a folha DF2000MA puderam ser

realizadas neste local.

No entanto, devido aos resultados negativos para a observac¢do da emissdo de luz pela folha em
resposta a incidéncia de particulas alfa na sua face nao refletora (situacao que representa a configuracdo
no detector), o aparato experimental foi deslocado para os laboratérios subterraneos. Estes oferecem
uma boa protecdo contra o ruido produzido por particulas de origem césmica ou atmosférica, como
por exemplo muons, conforme pode ser visto na Figura 3.8. Com a reduc@o do ruido foi possivel

caracterizar de modo mais preciso a resposta da folha refletora.
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Figura 3.8: Comparacdo entre a taxa de contagem de eventos para medidas obtidas em superficie (linha
preta) e medidas obtidas no laboratério subterraneo (linha vermelha).

A seguir serao detalhadas as medidas realizadas em ambas as condigdes.

3.3.1 Medidas em superficie

As medidas em superficie foram realizadas no Hall di Montaggio nas dependéncias do Labo-
ratori Nazionali del Gran Sasso (LNGS), portanto sem a protecdo contra particulas extraterrestres ou

atmosféricas oferecida pelos laboratérios subterraneos abaixo do Monte Gran Sasso.

Originalmente foram idealizadas 3 configuracdes para a aquisi¢ao de dados, conforme Figura
3.9. As configuragdes mostradas nas Figuras 3.9a e 3.9b representam situacdes de controle, represen-
tando respectivamente, as medidas de fundo e o efeito da fonte radioativa sem a folha refletora. A
configuracao mostrada na Figura 3.9c € o caso mais préximo do qual queremos estudar, pois possui a

fonte emissora de particulas alfa irradiando apenas a parte posterior da folha DF2000MA enquanto sua
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face refletora é monitorada pela fotomultiplicadora. No Water Tank do XenonlT, a fonte emissora de
particulas alfa serd o aco que compde as paredes do tanque, que irradiard a parte ndo refletora da folha,
enquanto as fotomultiplicadoras observardo apenas a luz que alcangar a parte interna do tanque, apos

atravessar a folha refletora.

(b) Cilindro com a fonte de Am (amarela) emitindo

(a) Cilindro vazio utilizado em medidas de fundo. em direciio 4 fotomultiplicadora.

(c) Cilindro com fonte de Am (amarelo) e folha
DF2000MA (cinza).

Figura 3.9: Esquema de medidas feitas na parte superior do cilindro.

Diversas outras configuracdes foram estudadas com a intencao de caracterizar o sinal de fundo,

a fonte radioativa, a folha refletora e possiveis interacdes entre as duas. Conforme descrito a seguir.
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Medidas Preliminares

Primeiramente foram observadas janelas de tempo fixas a 1 kHz de frequéncia e 10 us de
largura (trigger externo), utilizando o esquema mostrado na Figura 3.10. Estas observacdes eram
independentes do sinal e registravam todo sinal gerado na fotomultiplicadora nas janelas observadas,
permitindo a escolha de um limiar compativel com as medidas a serem realizadas. A principal limitagao
para o limiar era a frequéncia de transferéncia de dados pelo digitalizador, que para frequéncias maiores

que 1.5 kHz poderia perder informacao.

Objeto
PMT Fonte de
Gerador Alta Tensdo
de Pulsos
Digitalizador

Figura 3.10: Representacdo do aparato utilizado para as medidas preliminares com frigger externo,
onde o objeto varia conforme as configuracdes mostradas na figura 3.9.

Na Figura 3.11 € mostrado o espectro integral da taxa de eventos em funcdo da amplitude. O
espectro integral diz quantos eventos sdo observados com amplitude maior que a ordenada, ou seja a
taxa de trigger em funcdo do limiar. Isto permite escolher um limiar adequado a frequéncia médxima de
eventos possivel. Utilizando estes resultados, foi escolhido o limiar a cerca de 2 pe, limitagdo imposta

pela configuracdo com maior taxa de eventos, a que utilizava fonte de Am (conforme Figura 3.9b).
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Figura 3.11: Espectro integral de eventos, utilizado na definicao do limiar para cada tipo de aquisi¢ao.

Na Figura 3.12 € possivel observar que os espectros de fundo e da fonte atrds da folha refletora
ndo apresentam diferencas significativas. Entretanto o espectro da fonte de Am apresenta uma taxa de

eventos na regido de 15 pe.

Taxa (Hz)
T
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RO 0 T
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10®

L\IIIII|
o —

Figura 3.12: Espectros de medidas de fundo(linha vermelha), com fonte atrds da folha (linha verde) e
apenas a fonte (linha azul).
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Excluindo da comparacdo as medidas com a fonte radioativa foi possivel reduzir o limiar a

cerca de 1 pe. Novamente os espectros nao mostram diferencas significativas (Figura 3.13).

1 \H 1 ‘ 1 1 H 1 1 I
250 300
Amplitude (pe)

Figura 3.13: Espectros de medidas de fundo(linha verde) e fonte atrds da folha (linha vermelha).

Medidas no Interior do Cilindro

Para estudar a alta taxa de eventos devido a fonte sozinha, conforme pode ser visto nas Figuras
3.11 e 3.12, uma série de estudos utilizando a fonte de Am dentro do aparato foi realizada, conforme

mostrado nos esquemas da Figura 3.14.

Dos espectros mostrados na Figura 3.15 € possivel ver que a maior taxa de eventos ocorre
com a fonte emitindo na direcao do ar, inclusive quando um cilindro pléstico restringe o alcance das
particulas alfa, 1 kHz e 0.8 kHz respectivamente. Quando a fonte emite na direcao do ar e uma camada
de plastico bloqueia as particulas alfa, uma taxa muito baixa foi observada (cerca de 90 Hz). Estas

evidéncias indicavam que a producao de luz era devida a interacdes entre as particulas alfa e o ar.
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(b) Fonte emitindo diretamente no vidro da fotomul-

a) Fonte emitindo para cima. L
@ P tiplicadora.

—

(d) Fonte emitindo para cima dentro de um cilindro

¢) Fonte emitindo para cima com plastico. .
©) p p plastico, com cerca de 2cm de ar dentro.

Figura 3.14: Esquema de medidas feitas com a fonte na parte interna do cilindro.

'.,T 102 = Source - R = 490 Hz
= E ReverseSource - R = 1090 Hz
- F ReverseSourceShield - R = 94 Hz
2 [ ReverseSourceCylinder - R = 810 Hz
© Background - R = 48 Hz
(o 10 =
14
1074
2 1
102, ! .A'MM‘L!IMMM T IRRT R
0 20 40 60 80

100
Charge (pC)

Figura 3.15: Espectros de carga das medidas da Figura 3.14: fonte emitindo para cima (Figura 3.14a -
linha preta), fonte emitindo diretamente na fotomultiplicadora (Figura 3.14b - linha vermelha), fonte
emitindo para cima com bloqueador pléstico de alfa (Figura 3.14c¢ - linha verde), fonte emitindo dentro
do cilindro plastico (Figura 3.14d - linha azul) e medidas de fundo (linha amarela).
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Um tltimo teste sobre a origem da luminosidade observada na configuracdo da Figura 3.14a
foi realizado. Utilizando esta configuracdo e substituindo o cabo 6ptico utilizado nas medidas de single
photoelectron por uma entrada de gds foram adquiridos dados sobre a emissao de luz dentro do tubo
mantendo a pressdo de fluxo do nitrogénio dentro do cilindro em 1.3 atm. O fluxo de nitrogénio foi
entdo interrompido permitindo a diminui¢ao da concentragdo de nitrogénio dentro do aparato, sendo
feitas mais duas medidas da luminosidade no interior do cilindro, com intervalo de 20 minutos entre
elas. Na Figura 3.16 é possivel ver a reducao no sinal de luz, onde a maxima emissdo ocorre quando
ha a maior concentragdo de nitrogénio e diminui em direcao a medida tomada antes da modificacdo

conforme a concentracao se reduz.

Taxa (Hz)

10

107

102

g Rl

0 20 40 L

140
Carga (pe)

Figura 3.16: Espectros de medidas da fonte dentro do cilindro para diferentes concentracdes de nitrogé-
nio: medida antes da inje¢ao de nitrogénio (linha magenta), durante a inje¢ao (linha azul), 30 minutos
(linha vermelha) e 50 minutos (linha verde) depois de interromper o fluxo de nitrogénio.

Ainda dentro do aparato, foram realizadas outras medidas para estudar a resposta da folha
DF2000MA e a fonte radioativa. Foram utilizados cilindros pldsticos como suporte para a fonte de Am

e para a folha refletora, conforme Figura 3.17. A configuracdo mostrada na Figura 3.17a teve como
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(a) Fonte a frente da folha. (b) Fonte atras da folha.

(c) Apenas fonte.

Figura 3.17: Esquema de medidas feitas com a fonte na parte interna do cilindro.
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objetivo estudar a emissdo da folha a incidéncia de particulas alfa na superficie refletora monitorada
pelas fotomultiplicadoras, sem a redugdo de sinal que ocorre quando as particulas atingem a face
posterior da folha (conforme Figura 3.17b). Na Figura 3.18 € possivel ver a distribui¢do de carga para

as configuracdes mostradas nas Figuras 3.17a e 3.17c.

Taxa (Hz)
T

107

0 50 100 150 200 250
Carga (pe)

Figura 3.18: Espectros de carga para as configuragdes representadas na figuras 3.17a e 3.17c.

Para calcular a eficiéncia de emissdo de luz da folha foram comparadas as frequéncias de
eventos com carga entre 20 e 80 fotoelétrons para os casos com a fonte a frente da folha refletora
(737,7 Hz) e com apenas a fonte (3,5 Hz). Em seguida o fluxo de alfas que atingiam a folha foi
estimado. Considerando que cerca de 50% dos 4.4 kBq da atividade total fossem alfas saindo da fonte
pela semi-esfera superior e que o alcance de particulas alfa no ar é da ordem de 3,9 c¢m [43], obtemos
que arazao entre o angulo s6lido que contém a parte da folha dentro do alcance dos alfas e a semi-esfera

é % =48,7%. Portanto 48,7% dos alfas atingem a folha a uma taxa de 1.1 kHz.

Dada a frequéncia de emissdo atribuida ao efeito dos alfas na folha e a taxa de particulas alfa
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atingindo a folha podemos estimar sua eficiéncia de emissao:

734.2

Eemissao = m = 6677% (32)

Através de simulacdes computacionais, foi possivel determinar a fracdo de fétons emitidos
pela folha que atingiam a fotomultiplicadora, na configuracdo mostrada na Figura 3.17a. A simulacdo

consistia dos seguintes passos:

1. Partindo do centro da fonte, sortear isotropicamente na semi-esfera superior a direcdo de emissao

da particula alfa;

2. Verificando a posicdo da particula alfa na altura da folha, definir se esta atinge a folha e sua

posicao;
3. Caso a particula alfa atinja a folha, sortear isotropicamente a dire¢ao do fétons emitido;
4. Verificar se o foton € bloqueado pela propria fonte radioativa;

5. Caso ndo seja bloqueado, verificar se atinge a fotomultiplicadora.

Os resultados da simulacdes mostraram que 48,7% das particulas alfa atingem a folha refletora,
em perfeito acordo com o resultado obtido analiticamente. Além disso, 20,8% dos f6tons emitidos

atingem a fotomultiplicadora.

Conforme pode ser visto na Figura 3.19 € apresentado o histograma da diferenca do sinal das
configuragdes com a fonte radioativa com e sem a folha refletora, para estimar assim o sinal da resposta
da folha aos alfas incidentes. Utilizando um ajuste gaussiano o nimero médio de fétons observados foi

29.24+0.3.
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Figura 3.19: Diferenca entre espectros dos sinais da fonte irradiando na frente da folha refletora(Figura
3.17a) e somente com a fonte (Figura 3.17c), com ajuste gaussiano na regido atribuida ao sinal da folha
DF2000MA.

A estimativa da eficiéncia quantica foi feita através do cdlculo da eficiéncia quantica em funcdo
do comprimento de onda, conforme Equacdo 3.3 [44] a partir do grafico de caracteristicas espectrais

presente no manual do fabricante.

Rye(A) =S(A)—= (3.3)
onde:
* Ry.(A) ¢ aeficiéncia quantica em fungdo do comprimento de onda (A);

* S(A) é aresposta em corrente da fotomultiplicadora em funcdo da poténcia de luz incidente;

¢ h é a constante de Planck;
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e ¢ € a velocidade da luz no vacuo;
* ¢ € a carga do elétron;

* g ¢ o ganho da fotomultiplicadora.

Utilizando o valor médio de fétons observado, a eficiéncia geométrica obtida com as simulagdes
e estimando a eficiéncia quantica entre 10% e 15% de acordo com a Figura 3.20b foi possivel estimar
em um valor entre 930 e 1440 a quantidade de f6tons liberados pela folha DF2000MA ao ser atingida

por um alfa, conforme mostrado abaixo:

29.2 1
0.208 0.10 ~ 0.15

Nops = Niip * Egeometrico * Equantica = Njip = ~ 930 ~ 14007 (3.4)

Apesar das muitas incertezas para esta medida, como por exemplo o comprimento de onda
emitido e uma medida precisa da taxa de producdo de alfas, este resultado apresenta boa concordancia
com a discussao feita em [13] sobre os resultados apresentados em [12], que estimava este valor em

~ 13007.

O ultimo estudo realizado nos laboratdrios de superficie foi a comparacdo entre a configuragao
com a fonte atrds da folha, conforme Figura 3.17b, com medidas de fundo. Apesar do espectro (Figura
3.21) apresentar diferencas na regido de baixa carga, foi decidido realizar as medidas nos laboratorios

subterraneos para melhorar a sensibilidade do estudo.
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(b) Eficiéncia quantica calculada utilizando a Figura 3.20a.

Figura 3.20: Gréficos utilizados para a estimativa da eficiéncia quantica.
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Figura 3.21: Espectro de eventos com a fonte atrés da folha, conforme Figura 3.17b (marcadores pretos)
e medidas de fundo (marcadores vermelhos).

3.3.2 Medidas Subterraneas

O aparato experimental foi entdo transportado para os laboratdrios subterraneos para reproduzir
as medidas em um ambiente com ruido reduzido. Conforme pode ser visto na Figura 3.22, um beneficio
imediato € a reduc@o da taxa de eventos, com destaque para a protecdo contra mions atmosféricos

(pico em torno a 100 pe) que os laboratdrios subterraneos oferecem.

Para estimar a eficiéncia de emissdo de luz da folha quando atingida por particulas alfa na
sua parte posterior foram utilizadas as medidas mostradas na Figura 3.23, que sdo medidas de fundo

(Figura 3.9a) e medidas com a fonte atrds da folha refletora (Figura 3.9¢).

Na Figura 3.24 € mostrada o espectro de carga da diferenca das taxas de eventos para a regiao
de até 20 pe das duas medidas da Figura 3.23. E possivel identificar duas regides, uma forma gaussiana

para cargas até 3 pe e outra mais semelhante a uma exponencial entre 3 e 10 pe.
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Figura 3.22: Comparacdo das taxas de eventos em medidas de fundo nos laboratdrios de superficie
(linha preta) e nos laboratérios subteraneos (linha vermelha).
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Figura 3.23: Comparacio das taxas de eventos em medidas de fundo (linha vermelha) e medidas com
a fonte atrds da folha refletora (linha preta).
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Figura 3.24: Espectro em carga da diferenca das taxas de eventos de fundo e com a fonte atrds da folha
refletora.

A hipétese de que a regiao de baixa carga seria causada por gamas enquanto que a regiao entre
3 e 10 pe seria devida a alfas foi testada utilizando um pldstico transparente, que bloqueia as particulas
alfa e deixa os gamas passarem. Conforme pode ser visto na Figura 3.25, esta hip6tese foi comprovada
pela supressao de eventos na regido entre 3 e 10 pe nas medidas com o pléstico, enquanto a regiao
atribuida aos gamas manteve seu excesso de eventos em relacdo as medidas de fundo, de modo andlogo

as medidas com a fonte radioativa.
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Figura 3.25: Espectro em carga para medidas de fundo (linha verde), medidas com a fonte e a folha
(linha vermelha) e medidas com o plastico bloqueador entre a fonte e a folha (linha azul).

Considerando eventos com carga entre 3 € 10 pe temos que a taxa para medidas de fundo é de
37,9 Hz, enquanto a taxa para medidas com a fonte atrds da folha era de 45,2 Hz. Uma vez que a fonte
e a folha estavam em contato, toda particula alfa emitida atingia a folha, ou seja, esta era irradiada
a 2.2 kBq. O fator geométrico foi calculado através da fragdo do angulo sélido com vértice na fonte

radioativa que continha a fotomultiplicadora e resulta em &g, = 0.35.

Considerando a eficiéncia quantica da fotomultiplicadora entre 10% e 15%, foi estimado a
eficiéncia de producdo de luz por alfa absorvido na parte posterior da folha, €,y = R"’I"g—’;;d”, como a

razdo da taxa de luz emitida (R,miriq0) pela taxa de alfas incidentes (Rypna)-

7.3 1

2200035010~ 0.15 ~ 03% ~9:3%  (3:3)

Rops = Ry % Epost * Egeo * Equa = Epost =
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3.4 Taxa de Eventos no MuonVeto devido a DF2000MA

Utilizando o valor estimado da eficiéncia de conversao foi possivel calcular a taxa esperada de
producao de luz devido a interag@o dos alfas da radioatividade dos materiais utilizados na constru¢do do
Water Tank do XenonlT e a folha refletora DF2000MA que reveste suas paredes internas. O principal
componente radioativo presente no aco utilizado é o 238U, cuja atividade medida na fase de teste de

materiais foi de 27 + 14 mBq//kg.

Considerando as duas emissdes de alfas na cadeia de decaimentos do 238U até tornar-se 230Th,
que possui vida média de 75.000 anos, conforme visto na Figura 3.26, temos que a atividade devido
a estes alfas seria de 54 +28 mBgq/kg. A emissdo de alfas pelo ago que compde o Water Tank serd

considerada conservativamente igual a 0.1 Bg/kg.

Figura 3.26: Cadeia de decaimentos do 2387 [45].
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|

| Po3p(n > N) | Piago(n > N) |
5.2x1071 6.7x1071

N
1

2| 1.6x107! 3.0x10~!
3| 3.8x1072 1.0x107!
4

5

6

6.8x1073 2.6x1072
9.6x10~% 5.5x1073
1.1x10~% 9.9x10~%

Tabela 3.2: Probabilidade de um nimero maior ou igual a N de fotomultiplicadoras serem ativadas,
considerando a produgdo de 930 e 1400 fétons.

A érea coberta pela folha DF2000MA é de 500 m?, a penetracio das particulas alfa no aco é de
10 wm, resultando em um volume de ago emissor de alfas capazes de atingir a folha de 5x1073 m>. A
densidade do ago € cerca de p,c, = 8000 kg/ m?, logo a massa total do ago € de my,., = 40 kg. Deste

modo a taxa de particulas alfa atingindo a parte posterior da folha é de R, =4 Hz.

Utilizando o resultado obtido na Equagdo 3.5, temos que a taxa de produc¢do de luz pela folha

se encontra entre 0,25 e 0,38 Hz.

A probabilidade de um féton atingir uma das 84 fotomultiplicadora € de:

Area 71072
p= Npmt e *

=52x1073 3.6
Areay s00m2 Ot (3.6)

Considerando a eficiéncia quantica de 15%, a probabilidade de um f6ton atingir uma fotomul-
tiplicadora e ativd-la é de 7,9x10~%. Conforme visto na Equacio 3.4, a absor¢do de um alfa produzira
entre 930 e 1400 fétons. Calculando a probabilidade binomial com p = 7,9x10~%, a probabilidade de
mais que N fétons ativem fotomultiplicadoras é mostrada na Tabela 3.2, para os casos de 930 e 1400

fétons emitidos.

O sistema de veto de muion do Xenon ainda esta em fase de desenvolvimento, no entanto

€ esperado que este opere em coincidéncia quintupla. Deste modo, a taxa de eventos associados a
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resposta da folha DF2000MA a radiacdo do aco estrutural seria de:

R~0.38%5.5x10"° =2.1x10 3 Hz (3.7)

Esta taxa é cerca de 100 vezes menor que a taxa de operacdo planejada para o sistema de

veto de muons (0.1 Hz), ndo sendo portanto um problema para o funcionamento do Water Tank do

XenonlT.
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4  Espalhamento Coerente de Neutrinos de
Supernovas no XenonlT

Conforme visto no Capitulo 2, o detector Xenon utiliza a fracdo da energia do evento que

produz ionizagdo e a que produz cintilagdo para distinguir entre recuos eletronicos de recuos nucleares.

Assim como WIMPs e néutrons, neutrinos podem causar recuos nucleares através de espa-
lhamentos coerentes com o ntcleo atdmico. Os recuos nucleares causados por neutrinos nao teriam
nenhum sinal correspondente no Water Tank, o que dificulta sua identificacdo. Neste trabalho, foi cal-
culada a taxa de eventos devido a neutrinos de supernovas no XenonlT para avaliar seu impacto nas

medidas obtidas pelo detector.

Neste capitulo apresentaremos uma breve revisao sobre supernovas e o cdlculo de eventos

esperados devido aos seus neutrinos no XenonlT.

4.1 Supernovas

A morte de uma grande estrela é um evento extremamente violento. A estrela se desenvolve
tranquilamente por milhdes de anos, passando por diversos estdgios de desenvolvimento, mas quando o
combustivel nuclear acaba pode colapsar sobre seu préprio peso em menos de um segundo. Os eventos

principais do colapso gravitacional de uma estrela ocorrem em milésimos de segundos.
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Uma unica estrela ao explodir pode brilhar mais que galédxias inteiras e irradiar em poucos
meses mais luz que o nosso Sol em milhares de anos. No entanto, a luz e outras formas de radiacao
eletromagnética constituem apenas uma pequena parcela da energia liberada por uma supernova. No
caso de supernovas causadas por colapsos gravitacionais, quase 99% da energia escapa em segundos
carregada por neutrinos, enquanto outras formas de radia¢do ficam aprisionadas devido a densidade da
matéria no meio. Ocorrida a explosdo, quase toda a massa da estrela € dispersa no espaco e tudo que
resta no centro € matéria densa e nao luminosa, que dependendo da relacao entre metalicidade e massa,

pode se tornar uma estrela de néutrons ou um buraco negro.

Descreveremos a seguir 0s processos que originam supernovas.

4.1.1 Evolucao Estelar

O processo de formacao de estrelas € originado por instabilidades gravitacionais em regides
do meio interestelar com maior densidade de matéria. Quando a densidade em uma regiao causa uma
atracdo gravitacional maior que a suportada pela pressao do seu gds, ela colapsa sob seu préprio peso.
Neste processo a energia potencial gravitacional se converte em energia cinética, € consequentemente
térmica. O colapso cessa somente quando a pressdo consegue suportar o peso das camadas mais
externas, alcancando o equilibrio hidrostatico [46]. Neste momento se forma uma protoestrela, um
nucleo cercado por uma nuvem de géds em contragdo, ao fim desta contracio resta uma estrela no inicio

da sua evolucao.

Em protoestrelas com massas superiores a cerca de um décimo da massa solar (0.1 M), a
pressao do gds ndo € suficiente para sustentar o peso da estrela. Neste caso o colapso cessa apenas com
o inicio das reacdes termonucleares, que gera pressao no nucleo estelar e ajuda a sustentar o peso da

estrela.

Devido a relacdo entre a energia potencial gravitacional e a térmica da estrela, existe uma
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relacdo entre a massa da estrela e as reagOes termonucleares que ela € capaz de ativar. O primeiro ciclo
de reacdes que ocorre € o ciclo p-p, que através de uma série de reacdes funde prétons em hélio, com o

balango final dado por:

4p — o0 +2eT +2v, +y AQ =26,7 MeV 4.1)

A partir desta reacdo uma série de outras reacdes exotérmicas irdo gerar elementos cada vez
mais pesados criando uma estrutura de camadas, conforme pode ser visto na Figura 4.1. O elemento
quimico mais pesado gerado desde modo serd limitado pelas reacdo permitidas pela massa da estrela,
ou no caso de uma estrela com massa suficientemente grande serd o ferro, pois este possui a maior

energia de ligacdo por nucleon e reacdes que geram elementos mais pesados sdo endotérmicas.

Figura 4.1: Estrutura de camadas com os diversos elementos quimicos formados em estrelas. [47]

As reacOes nucleares duram enquanto houver combustivel disponivel no interior da estrela.
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Com o fim das reagdes nucleares e a reducio na pressdo interna da estrela, esta comeca a contrair,
caminhando para seu estagio final. Existem quatro possibilidades para este estagio final, sendo que trés
produzem remanescentes que podem ser vistos na Figura 4.2, que depende da massa e da metalicidade

da estrela:

Anas Brancas
Sao formadas por estrelas com massa da ordem de poucas massas solares que apds a queima do
combustivel se contraem até atingirem raios da ordem de milhares de quilometros e densidades
da ordem de 10° g/cm? [48]. O peso da estrela é entdo suportado pela pressio de degenerescéncia

de elétrons.

Estrela de Néutrons
Sao corpos remanescentes do colapso gravitacional do nicleo de estrelas uma relagdo entre massa
e metalicidade que causem o colapso do nucleo. Possuem massas de até 3 M., e raios de cerca
de 20 km, atingindo densidades da ordem de 10'* g/cm? [48]. O colapso gravitacional promove
a captura de elétrons por prétons, aumentando a populagcdo de néutrons no objeto remanescente.
Devido a imensa emissdo de neutrinos, tanto pelo colapso quanto pelo processo de resfriamento
do corpo remanescente. O processo do colapso gravitacional serd melhor detalhado na Secao

4.1.3.

Buracos Negros
Sao os colapsos gravitacionais definitivos, onde nenhum processo fisico consegue suportar o peso
da estrela e esta colapsa em uma singularidade. Um buraco negro possui um campo gravitacional

tdo intenso que nem mesmo a luz consegue escapar da sua atragao.

Nenhum corpo remanescente

A ocorréncia de uma supernova termonuclear pode espalhar todo o material estelar através de
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uma violenta explosdo, sem deixar nenhum corpo remanescentes onde antes existia a estrela.
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Figura 4.2: Esquema sintético sobre evolugao estelar. [49]

4.1.2 Classificacao de Supernovas

Por razdes histéricas supernovas sdo caracterizadas por atributos espectroscopicos da composi-
cdo quimica do envelope da estrela que explode e sdo agrupadas em quatro tipos: Tipo Ia, Tipo Ib, Tipo

Ic, Tipo II, conforme pode ser vista na Figura 4.3 L' [52].

Supernovas do Tipo Ia ocorrem quando uma anad branca composta por carbono e oxigénio
absorve matéria de uma outra estrela e reativam as reacdes termonucleares. Estas reacdes liberam
abruptamente uma enorme quantidade de energia causando a explosdo da estrela, espalhando seu

material pelo espaco, muitas vezes sem deixar um corpo remanescente.

! Alguns autores [50, 51], se referem por Tipo II a todas as supernovas de colapso gravitacional, utilizando uma classifi-
cacdo baseada no processo gerador e portanto diferente da classificagdo espectroscépica histdrica.
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Figura 4.3: Tipos de Supernovas. [52]

Os tipos Ib, Ic e IT sdo causados por colapsos gravitacionais do nucleo estelar em uma estrela
de néutrons, algumas vezes gerando um buraco negro. Este processo libera imensa quantidade de
neutrinos, que sao produzidos em processos de captura eletronica por prétons e por criagdo térmica de

pares neutrino/antineutrinos, conforme serd detalhado a seguir.

O processo que gera uma supernovas através de um colapso gravitacional ocorre no nucleo da
estrela e portanto a composicao quimica do envelope em nada influencia em sua dindmica. Logo, o

mecanismo descrito a seguir se aplica igualmente as supernovas tipo Ib, Ic e II.

4.1.3 Dinamica do Colapso Gravitacional do Nucleo da Estrela

De acordo com sua relag@o entre massa e metalicidade, conforme pode ser visto na Figura 4.4,
uma estrela pode dar origem a uma supernova, a um buraco negro ou a uma ana branca. Estrelas com

massa maior que cerca de doze massas solares conseguem produzir hidrogénio, hélio, carbono, nednio,
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oxigénio, silicio e ferro, gerando uma estrutura de camadas concéntricas, com um nucleo de ferro
cercado por camadas de elementos com massa atdmica cada vez menor. A densidade deste nicleo de
ferro é da ordem de 10'° g /cm? e seu peso é sustentado principalmente pela pressio de degenerescéncia
de elétrons. Devido ao fato do ferro ser o &tomo com maior energia de ligacdo por nucleon, as reacoes
termonucleares no nicleo de ferro praticamente cessam. A formacgdo de ferro continua ocorrendo
em regides proximas ao nucleo e o ferro produzido se agrega ao nucleo, aumentando sua massa.
Eventualmente ultrapassando a Massa de Chandrasekhar ( 1.4 M©), que € a mdxima massa do nucleo
estelar suportada pela pressdo de degenerescéncia de elétrons. Uma vez ultrapassado este valor o nicleo
colapsa devido a sua gravidade, que pode gerar uma estrela de néutrons ou um buraco negro, com ou

sem a explosdo de uma supernova.
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Figura 4.4: Influéncia da relacao entre massa e metalicidade no fim da vida estelar. [52]

Pouco antes do inicio do colapso, o fim das reacdes nucleares reduz a pressiao que sustentava
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o peso da estrela, que passa a ser sustentada apenas pela pressdo de degenerescéncia de elétrons. O

nucleo entdo se contrai e sua temperatura aumenta, facilitando a fotodissociacdo do ferro:
Y+Fe— 130c+4n 4.2)

A fotodissociag@o do ferro absorve energia, reduzindo a energia cinética no nucleo estelar e, con-
sequentemente, a pressdo de degenerescéncia de elétrons. Este processo facilita a captura de elétrons
por ntcleos (conforme Equacao 4.3) e prétons livres (conforme Equagdo 4.4). Estas reacdes reduzem

ainda mais a pressao de elétrons, reduzindo o peso méximo suportado por esta.
e +N(ZA)—>NZ-1A)+v, (4.3)

e +p—=n+v, (4.4)

Inicialmente, os neutrinos produzidos pela captura dos elétrons deixam o nucleo levando grande
parte da energia cinética dos elétrons capturados. A fuga dos neutrinos diminui o nimero leptdnico
global da estrela, dificultando a producio de elétrons que poderiam oferecer resisténcia ao colapso. Os
processos de fotodissociacao do ferro e captura de elétrons diminuem a maxima massa sustentada pela
pressdo de degenerescéncia de elétrons (massa de Chandrasekhar) até um valor menor que a massa
do nucleo. Neste momento a pressdo de elétrons relativisticos degenerados ndo sustenta mais 0 peso
do nucleo estelar e o colapso comeca. O aumento da pressao e da temperatura facilita os processos

descritos pelas Equagdes 4.2, 4.3 e 4.4 diminuindo a pressao de elétrons e acelerando o colapso.

Estrelas com massa entre oito e doze massas solares ndo conseguem queimar oxigénio e chegar
a formar o nucleo de ferro. Entretanto seu nucleo possui nednio e magnésio de alta densidade, que
conseguem decair capturando elétrons, reduzindo a pressdo de elétrons. Assim o nicleo colapsa e o
oxigénio, o nednio e o magnésio sdo convertidos em ferro. Logo este também € um caso de supernova

com nucleos de ferro.
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Os neutrinos eletronicos produzidos pelos processos de captura no inicio do colapso (conforme
Equacdes 4.3 e 4.4) deixam o nicleo livremente uma vez que a densidade do meio ainda nao € grande o
suficiente para aprisiona-los. Nesta fase, chamada “Fase de Captura”, os neutrinos eletronicos possuem
um espectro ndo térmico e dissipam 103!ergs em cerca de 10ms. Quando a densidade do meio atinge
cerca de 3x10'' g/cm? os neutrinos sdo aprisionados no material em colapso tornando o processo

adiabatico.

Cerca de um segundo ap6s o inicio da colapso gravitacional, a densidade do interior do nicleo
atinge a densidade da matéria nuclear, cerca de 10'*g/cm?, e a pressio de niicleons degenerados
ndo relativisticos interrompe o colapso abruptamente. A parte interna do nicleo entra em equilibrio

hidrostético suportado pela pressdao dos nicleons, formando uma proto-estrela de néutrons.

A colisdo entre a matéria em queda e nucleo rigido suportado pelos nicleons gera uma onda
de choque que se propaga até a parte externa do nucleo de ferro que estd colapsando. O material em
queda é desacelerado ao atravessar a onda de choque e se deposita na superficie da proto-estrela de
néutrons, ao invés de ricochetear aumentando a onda de choque. A proto-estrela de néutrons possui
entdo um nucleo extremamente rigido com densidade da ordem da matéria nuclear e um manto com

densidade decrescente devido a este depdsito.

A onda de choque se propaga através da matéria em queda, dissipando sua energia através da
fotodissociacdo de nicleos em prétons e néutrons. Este processo aumenta a quantidade de prétons
livres, que possuem uma alta capacidade de capturar elétrons através da reacao 4.4. Estes neutrinos
se acumulam na onda de choque até esta alcancar regides com densidade menores ( 10''g/cm?®)
permitindo sua fuga, de onde escapam em poucos milissegundos. Esta emissdo de neutrinos é chamada

de “Burst de Neutronizacdo™ e libera 10°!ergs com espectro nio térmico.

A onda de choque € enfraquecida durante sua propagacao, através dos processos de fotodisso-

ciacdo e da emissdo de neutrinos. Caso a onda de choque, ainda que enfraquecida, consiga alcancar as
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regides mais externas da estrela com energia suficiente para expelir o envelope, ocorre a explosao da su-
pernova. Este é o Cendrio de Explosdo Imediata, que foi desfavorecido pela andlise da SN1987A [53],

mas ainda é uma possibilidade.

Devido a alta temperatura e densidade no nicleo da proto-estrela de néutrons, neutrinos de
todos os sabores sdo produzidos a partir da captura de elétrons (Equagdo 4.4) e pésitrons (Equacdo
4.5), aniquilacao de pares elétron-positron (Equacao 4.6), bremsstrahlung elétron-nicleon (Equagao
4.7), bremsstrahlung ndcleon-nicleon (Equacao 4.8), producdo de par (Equacdo 4.9) e fotoaniquilagdo

(Equacao 4.10):

e +n—p+v, 4.5)

e +et s vV (4.6)
eE4N s e+ N+Vv+V (4.7)
N+N—N+N+v+V (4.8)
Yy—v+Vv 4.9)

y4+et s et fv4v (4.10)

Estes neutrinos ficam aprisionados no nucleo estelar, devido a alta densidade da matéria. Em
analogia a fotosfera solar, a superficie de dltimo espalhamento dos neutrinos é chamada neutrinosfera
e € interior ao manto da proto-estrela de néutrons. Uma vez que a se¢do de choque dos neutrinos
depende do seu sabor e consequentemente seu livre caminho médio, existem diferentes neutrinosferas
para diferentes sabores de neutrinos. Uma vez que o meio € composto por protons, néutrons e elétrons
e a energia disponivel ndo permite a criacdo de muons e taus, os V, € V, podem interagir com o
meio tanto por processos carregados quanto neutros, enquanto que Vy, Vi, Vr € Vr podem interagir
apenas por processos de corrente neutra (reagoes descritas pelas Equacgdes 4.11, 4.12 e 4.13), que sdo

independentes do sabor.



97

Vv+n—>v+n “4.11)
V+p—=V+p (4.12)
V4+e = v+e 4.13)

Logo existem trés neutrinosferas: uma para V., uma para V, € uma para Vy, Vi, Vr € V7. Cada
neutrinosfera emite um fluxo de neutrinos com espectro semelhante ao de um corpo negro a uma dada
temperatura. A opacidade dos V, e V, € dominada, respectivamente, pelos processos de interagdo fraca
por corrente carregada:

Vo+n—p+e (4.14)
v_e—kp—>n+eJr (4.15)

Estas reagdes permitem a troca de energia entre os neutrinos € o meio. Uma vez que o manto € rico

em néutrons a opacidade do v, é maior que a do V, de mesma energia.

Ap6s atravessar a onda de choque, a matéria em queda perde energia e ao invés de ricochetear
no nucleo rigido esta se deposita lentamente e forma um manto com densidade descrescente ao redor
do nidcleo. Composto principalmente por prétons, néutrons, elétrons e fétons este material é aquecido
e produz neutrinos através de diversos processos (descritos pelas Equacoes 4.6, 4.7, 4.8, 4.9 e 4.10).
Uma vez que isto ocorre no manto que envolve o nicleo a densidade ndo € suficiente para aprisionar

0s neutrinos, que escapam livremente.

O Cendrio de Explosdo Atrasada, diz que a onda de choque ao perder energia durante sua
propagacgdo ndo € capaz de gerar a explosdo. Somente com o depdsito de energia realizado pelos
neutrinos produzidos no nicleo da proto-estrela de néutrons, a onda de choque consegue alcancar o

envelope estelar com energia suficiente para expeli-lo, gerando a supernova.
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4.1.4 Neutrinos do Colapso Gravitacional

Do processo de colapso descrito podemos destacar trés fases principais de emissao de neutrinos:

Fase Inicial

Com o inicio do colapso, os processos de captura de elétrons (vistos nas Equacdes 4.4 € 4.3)
produzem V, que escapam livremente da estrela enquanto a densidade do meio nao for alta o
suficiente para aprisiona-los. Estes neutrinos sinalizam o principio da neutroniza¢do da matéria
do niicleo da estrela e carregam cerca de 2.10°'erg, cerca de 2% da energia total do colapso
em uma distribuicao nao térmica com energia média da ordem de 15MeV. Simultaneamente, no
nucleo da estrela se inicia a emissao térmica de neutrinos de todos os sabores, com temperaturas
da ordem de poucos MeV. A temperatura destes espectros sao dependentes do tipo de neutrino,

devido a diferenca nas se¢des de choque de cada um, definindo o raio da sua neutrinosfera.

Fase de Acrescao

Neutrinos s@o emitidos durante a acrescao e aquecimento da matéria em queda desacelerada pela
onda de choque. Estes neutrinos ndo possuem espectro térmico, uma vez que sao produzidos

fora do nicleo estelar e escapam livremente sem termalizar com o meio.

Resfriamento

Do inicio do colapso até o instante da explosao, menos de 10% da energia total do colapso é
liberada. A maior parte da energia € liberada depois da explosdo, com o resfriamento da estrela de
néutrons. Nesta fase, neutrinos de todos os sabores que ficaram aprisionados devido a densidade

do meio escapam resfriando a estrela.

A evolugdo temporal da luminosidade e da energia média dos neutrinos durante os 10 segundos

desde o inicio do colapso pode ser visto na Figura 4.5. O pico na luminosidade de neutrinos eletronicos

devido a captura de elétrons nas fases iniciais pode ser facilmente visualizado.
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Figura 4.5: Luminosidade e energia média dos neutrinos durante os primeiros 10 segundos do colapso
[52].

Uma vez que cerca de 90% da energia do colapso gravitacional € dissipada na fase de res-
friamento, € razodvel utilizar um espectro térmico normalizado pela energia total dos neutrinos para
modelar a distribuicdo energética dos neutrinos de uma supernova, conforme Equacao 4.16. Outros
modelos foram propostos com o intuito de considerar a supressao do espectro em regides de baixas e

altas energias, conforme pode ser visto em [52].

dN; E2.
LAY (4.16)
dEvi 1+ el

onde A; € a constante de normalizacdo em fungdo da energia total (E!”') e temperatura espectral

(T;) para cada neutrinosfera relativa ao neutrino de sabor i, dada por:
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tot
_ K
A;

= 4.17)
g (4.
f°° Eyi
0 l—‘—eEVi/Ti
Outros modelos foram propostos com o intuito de considerar a supressao do espectro em regides
de baixas e altas energias, conforme pode ser visto em [52]. Porém, nas estimativas apresentadas neste

capitulo foi utilizado o espectro térmico.

4.1.5 SN1987A

A tunica observacao de neutrinos de supernovas ocorreu em fevereiro de 1987. Neutrinos prove-
nientes de uma supernova que ocorreu na Grande Nuvem de Magalhdes (SN1987A) foram detectados
na Terra. As colaboracdes Kamiokande II [54], IMB [55], Baksan [56] e LSD [57] reportaram um

excesso de eventos com energias em torno de 10 MeV atribuidos a SN1987A.

Os eventos atribuidos a SN1987A foram comparados com diversos modelos e predi¢oes tedricas
em diversos trabalhos e a maioria dos autores concordam que os eventos detectados sdo compativeis
com as caracteristicas do cendrio geral de supernovas de colapso gravitacional. Apesar da pequena

quantidade de eventos observados, muitos estudos foram realizados sendo possivel verificar que [52]:

* 0 cendrio de explosdo atrasada é favorecido pela andlise em relagdo ao cendrio de explosdo

imediata;

 aenergia média dos antineutrinos eletronicos detectados € de cerca de 15 MeV, conforme espe-

rado para os neutrinos emitidos na fase de resfriamento;

a escala de tempo da Fase de Resfriamento € de 4 segundos e da Fase de Acresc¢ao de 0.7

segundos, em boa concordancia com as simulagdes;

« a energia total liberada no colapso foi de cerca de 3x10°3 ergs;
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* massa do neutrino eletronico é menor que 30 eV, através da comparacao entre o tempo de voo

do neutrino e o tempo de voo de uma particula sem massa;

* o numero de tipos de neutrinos € por volta de 6, para manter a compatibilidade entre o fluxo de

neutrinos observado e a energia de ligacdo da estrela de néutrons;

« a carga elétrica do neutrino eletrénico é menor que 10~ !7¢, através de andlises da chegada de

neutrinos de diferentes energias na Terra apds atravessar o campo magnético galactico;

« momento magnético do neutrino eletrdnico é menor que 10~ 2 g, devido a observagdo da escala
de tempo do resfriamento de cerca de 10 s, que para momentos magnéticos maiores permitiria a
mudanca na helicidade do neutrino através de espalhamentos elétrons ou nicleons ou interagao

com o forte campo magnético da estrela.

No entanto alguns pontos ainda sdo questionados, como por exemplo, a diferenca nas energias
médias encontradas pelo IMB e pelo Kamiokande, o intervalo de 7.3 segundos entre os sinais iniciais
e finais no Kamiokande (enquanto que este intervalo é preenchido no Baksan e no IMB) e o fato dos
eventos nao serem isotropicos em nenhum dos dois detectores, como € esperado pela assinatura da

reagio V,+p —n+e’.

4.2 Espalhamento Coerente de Neutrinos

Caso uma supernova exploda em nossa galdxia, € esperada a observagdo de centenas de eventos
devido a neutrinos e antineutrinos eletronicos em diversos detectores de neutrinos pelo mundo. Devido
ao intervalo de energia dos neutrinos de supernovas apenas os neutrinos da primeira geracao seriao

capazes de interagir via corrente carregada, conforme Figuras 4.6a e 4.6b.

Um possivel canal para o estudo dos neutrinos nao eletrénicos originados em supernovas seria
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(a) Corrente carregada com protons. (b) Corrente carregada com léptons.

Figura 4.6: Interacdes de corrente carregada mais provaveis de ocorrer em detectores de neutrinos.

através de espalhamentos eldsticos, conforme Figura 4.7. Além da sensibilidade a todos os sabores de
neutrinos, espalhamentos eldsticos permitiriam a reconstrucao da direcdo e energia, sendo um 6timo
canal para o estudo de neutrinos de supernovas. No entanto, conforme pode ser visto na Figura 4.8,
espalhamentos eldsticos de neutrinos apresentam uma se¢ao de choque baixa quando comparados ao
processos de captura do antineutrino elétron por um préton (também conhecido como decaimento

beta — inverso).

Figura 4.7: Interagdes de corrente neutra.

Na Figura 4.8 foi incluida a secdo de choque para espalhamento eldstico entre neutrinos € um

nucleo de xendnio, que € alta quando comparada a secdo de choque de espalhamento elédstico com
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Figura 4.8: Comparacao entre se¢des de choque de algumas algumas interacdes de neutrinos.

elétrons. Este aumento na se¢ao de choque € causado pela interferéncia coerente da secdao de choque

de cada nucleon do 4tomo, que ocorre em colisdes com baixa transferéncia de momento.

A secdo de choque do espalhamento eldstico via corrente fraca entre neutrinos e nucleons em
funcdo da energia do neutrino (Ey) e da energia de recuo do nticleo atdmico (7"), conforme [58], € dada

pela Equacao 4.18:

do G2 MT\ Q2 ,,
— =LEpM(1-—= ) =2F 4.18
dT 4z ( 2E3) 4 (@) (418)

onde G € a constante de Fermi, M é a massa do nucleo atdmico. O termo va descreve o efeito da

superposi¢do coerente das secdes de choque individual de cada préton e neutron do niicleo atdmico e é

descrito por:



104

Q=N — (1 —4sen’6y)Z (4.19)

Onde N € o nimero de neutrdns, Z o de prétons e sen29W ~(.231.

A interferéncia coerente ocorre apenas no limite de baixa transferéncia de momento, quanto
maior a transferéncia de momento maior a capacidade do neutrino de distinguir os elementos do ntcleo.
O termo F?(Q?) é o fator de forma nuclear e descreve a redugio do efeito da coeréncia conforme o

momento transferido aumenta.

O fator de forma nuclear é dado pela transformada de Fourier da distribui¢do de densidade do
niicleo, p(7). Uma aproximagdo para p(7) baseada em medidas de espalhamento eletronico é dada

por [59]:

p(7)= [@po(7 pr(7 = 7) (4.20)

onde:

* po descreve uma regiio com densidade praticamente constante interior ao raio Ry, sendo RZ =
R?>—55%. Onde R = (1 24173 fm) é aproximadamente o raio de um niicleo com nimero atdmico
Aes~0.5fm;

_Lry2 en . .
* D (7) — (=269) descreve uma regido com densidade que decresce exponencialmente com

espessura caracteristica s ~ 0.5 fm.

O fator de forma nuclear em funcdo do momento transferido, F(Q?), é dado pela Equacio 4.21.
Utilizando a relagio Q> = 2MT = EZ(1 + cos6) foram calculados os fatores de forma em fungio da

energia de recuo do nicleo para diversos gases nobres, conforme pode ser visto na Figura 4.9.
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Figura 4.9: F2((Q?) em fungio da energia de recuo nuclear para diversos gases nobres.

Apesar da proposta do espalhamento coerente de neutrinos em nticleos atdbmicos ser antiga [60]
este efeito nunca foi verificado experimentalmente. Isto se deve a dificuldade devido a massa do nicleo
ser muito grande comparada a energia do neutrino, levando a um recuo nuclear maximo da ordem de
2E2/M. Na Figura 4.10 podemos ver as secdes de choque totais sem nenhuma energia de limiar para o

recuo nuclear para diversos gases nobres.

Na Figura 4.11 podemos ver o efeito do limiar de SkeV para o recuo nuclear na se¢do de choque
de diversos gases nobres. O efeito deste limiar € bem evidente através da energia minima necessaria

para o neutrino realizar o espalhamento com aquele momento.
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Figura 4.10: Comparacdo entre se¢des de choque devido a espalhamentos nucleares coerentes entre
neutrinos e nuicleos de gases nobres.
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Figura 4.11: Comparagdo entre secdes de choque devido a espalhamentos nucleares coerentes entre
neutrinos e nucleos de gases nobres, considerando um limiar de SkeV no recuo nuclear.
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A construcao de detectores estdveis, com grande massa e sensiveis a energias desta ordem
sempre foi um grande desafio a observacao as colisdes coerentes de neutrinos. Apenas com avangos
recentes, principalmente com controle de ruido, detectores de WIMPs, de neutrinos solares de baixas

energias ou de duplo decaimento beta, atingiram a sensibilidade necesséria para viabilizar este estudo.

4.3 Neutrinos de Supernovas no XenonlT

Conforme foi visto, uma supernova emite uma imensa quantidade de neutrinos. Supernovas
em nossa galdxia produzird neutrinos que podem se tornar uma fonte de ruido a ser considerada na
andlise de dados do Xenon1T, uma vez que podem ocasionar recuos nucleares através de espalhamentos

eldsticos coerentes, que reproduziriam o sinal esperado por WIMPs.

O numero de eventos produzidos por neutrinos de sabor i1, com energia entre Ey e Ey, ori-
ginados por uma supernova gerando uma resposta no detector com energia entre E,; e E,», pode ser

estimado por:

Evy

/ dNyi(Ey;)
47rD2 e I dEwdE

Ny; =N
! dEy;

dEy,dE, (4.22)

(EVvEn)

onde:

* N7 é o nimero de particulas alvo para determinado canal de deteccao;

D ¢ a distancia da supernova ao detector;

o Ev, dEn (Ev,E,) é a secao de choque diferencial de uma neutrino de sabor i com energia E,; gerar

um recuo com energia E, no detector;

dei(Evi)
dEy;

€ o espectro de energia dos neutrinos emitidos pela supernova.
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OscilagOes de neutrinos ndo foram consideradas neste trabalho. Uma vez que espalhamentos

elasticos coerentes sdo insensiveis ao sabor do neutrino os resultados encontrados nio seriam alterados.

Considerando uma supernova a 8.5 kpc de distincia do detector, liberando 3 x 10°3 ergs de
energia equiparticionada entre os sabores de neutrinos (Ve,Vy,Vr, Ve,Vy,Vr) € temperaturas espectrais
Tye =3.5MeV, Tz =5MeV e T, = 8 MeV onde x = v;,V;,Vy, V. Foi calculado o espectro esperado
gerado por neutrinos de todos os sabores em fun¢do da energia de recuo nuclear para um detector com

uma tonelada de xendnio, conforme pode ser visto na Figura 4.12.
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Figura 4.12: Espectro de eventos esperados por tonelada de xendnio, devido a espalhamento coerente
de neutrinos para uma supernova a 8.5kpc de distancia.

Utilizando o espectro acima foi calculado o nimero total de eventos esperado no mesmo detec-
tor em fun¢do da energia de limiar, conforme pode ser visto na Figura 4.13. Atualmente o Xenon100
estd funcionando com um limiar em torno a 5 keV, considerando este limiar para o XenonlT (2,5
toneladas de xendnio) teriamos da ordem de 10 eventos causados por neutrinos de uma supernova,
considerando a contribui¢do de todos os sabores de neutrinos. Este nimero de eventos ndo é desprezi-

vel, considerando a taxa esperada da ordem de centena de eventos por ano, porém pode ser facilmente
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excluido através de andlise temporal uma vez que supernovas sao eventos pontuais ao contrario do

fluxo continuo dos WIMPs.
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Figura 4.13: Numero de eventos esperados por tonelada de xenonio, devido a espalhamento coerente
de neutrinos para uma supernova a 8.5kpc de distincia para uma dada energia de limiar.

Generalizando este resultado para galdxias proximas, foi calculado o nimero de eventos es-
perados para uma supernova com as mesmas caracteristicas descritas anteriormente considerando as

distancias das 451 galaxias descritas em [61]. A distribui¢do das distancias € mostrada na Figura 4.14.

A distribui¢do do numero de eventos esperados pode ser visto na Figura 4.15. Devido ao
aumento da distancia considerada em comparacao aos 8.5 kpc utilizados anteriormente € observada uma
reducdo no nimero de eventos esperados, sendo o maior valor de 1.33 para uma supernova ocorrendo
em Sag dSph a uma distancia de 20 kpc, considerando limiar do recuo nuclear nulo. Este resultado
mostra que a distin¢ao entre uma flutuacao do fundo e neutrinos de supernovas extragaldcticas por
espalhamento eldsticos coerentes no XenonlT seria quase impossivel, para o conjunto de parametros

utilizados neste trabalho.
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Figura 4.14: Distribui¢do da distincia das galdxia contodas no catalogo [61].
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Figura 4.15: Distribui¢do do nimero de eventos esperados devido a supernovas ocorridas nas galdxias
descritas no catdlogo [61].
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Com o intuito de desvincular os resultados apresentados de escolhas de pardmetros como
a temperatura da neutrinosfera e energia de limiar do recuo nuclear, o nimero de eventos gerados
foi calculado para cada par de valores destes dois parametros (energia de limiar e temperatura da
neutrinosfera), conforme pode ser visto na Figura 4.16. Neste caso foi considerado uma energia de
0.510%3 ergs, ou seja 1/6 da energia utilizada anteriormente, de modo que o resultado indica o niimero
de eventos esperados por sabor de neutrino. A individualizagdo dos sabores de neutrinos também
permite o uso dos resultados considerando outros modelos de espectros de neutrinos de supernovas,

considerando por exemplo diferentes razdes entre temperaturas das neutrinosferas.

E,, (keV)

2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
T (MeV)

Figura 4.16: Numero de eventos esperados por tonelada de xendnio, devido a espalhamento coerente
de neutrinos para uma supernova a 8.5kpc de distancia em fun¢@o da temperatura da neutrinosfera e da
energia de limiar para o recuo nuclear.

Considerando que a flutuagdo no nimero de eventos observados respeite uma distribui¢ao
poissoniana, foram calculados as regides do espaco de parametros (energia de limiar de recuo nuclear e

temperatura da neutrinosfera), com 90% de chances de observar mais que N eventos. Foram utilizados
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como valores esperados os valores mostrados na Figura 4.16 multiplicados por um fator 6, para retornar

a energia total tipica de uma supernova (3 10°3 ergs). Estas regides, para N=1,2,3,4,5

30

E, (keV)

25

20

15

10

0 L L 1 I 1 1 1 I L1 L I 1 11 I L1 1 I 1 L 1 I L1 1 I
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
T (MeV)

Figura 4.17: Regides de parametros de temperatura da neutrinosfera (7)) e energia de limiar de recuo
nuclear (E;;) com mais de 90% de chances de observar mais que N eventos.
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5 Conclusoes e Perspectivas

O XenonlT, atualmente em processo de contrugdo, serd o proximo detector da Colaboragao
Xenon, que busca estudar WIMPs como candidatos a matéria escura utilizando uma camara de proje-
cao temporal (TPC) com xendnio liquido e gasoso. Os detectores da Colabora¢do Xenon utilizam a
discriminagdo entre recuos eletronicos ou nucleares através da fracao da energia que gera cintilacdo
ou ionizag¢ao na camara de projecao temporal como um importante recurso para distinguir WIMPs do
fundo. Espera-se que WIMPs causem recuos nucleares, o que reduz a taxa de ruido por um fator 10°.
Devido a baixa taxa de recuos nucleares, um estudo detalhado de outras particulas (como por exemplo

neutrinos e néutrons) capazes de simular o sinal de WIMPs se faz necessério.

Através de uma série de medidas de sinais gerados pela folha DF2000MA em diversas condi-
coes, foi possivel estimar sua resposta a particulas alfas. Os primeiros resultados obtidos em superficie
foram: a estimativa da frag@o de alfas que geram cintilagcdo na face refletora da folha (67%) e a intensi-
dade do sinal produzido (entre 930 e 1400 fétons). Nos laboratérios subterraneos, as medidas foram
reproduzidas e um excesso entre 3 ~ 10 pe foi observado, considerando este intervalo a fracdo de alfas
que geravam cintilagdo visivel do lado oposto a incidéncia na folha foi estimada entre 6.3 ~ 9.5%.
Utilizando este resultado foi estimada a taxa de cintilacdo gerada no Water Tank (0,25 ~ 0.38 Hz),
levando a uma taxa de eventos que gerariam coincidéncia quintupla necessaria para ativar o Water Tank
da ordem de 10~* Hz, muito abaixo da taxa de operagdo planejada para o Water Tank (~ Hz), nio

sendo portanto um obstdculo ao seu uso.
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Foi estudado o sinal gerado por neutrinos de supernovas através de espalhamento coerente com
os nucleos. Para viabilizar este estudo foram calculados o fator de forma e a secao de choque para
diversos gases nobres, além do efeito causado na se¢do de choque por um limiar de detec¢do do recuo
nuclear exemplar de 5 keV. O espectro de recuos nucleares gerados por uma supernova de referéncia foi
calculado, assim como seu espectro integral. Resultando que supernovas seriam responsaveis por menos
de 10 eventos concentrados em poucos segundos. Uma vez que a taxa esperada de recuos nucleares no
XenonlT é da ordem de 0.1 por ano, o sinal de uma supernova seria facilmente reconhecido durante a

andlise devido a sua concentra¢ao no tempo.

Possiveis desenvolvimentos futuros dos trabalhos apresentados incluem o calculo de eventos
esperados devido a neutrinos de outras fontes e medidas mais precisas da resposta da folha DF2000MA.
As ferramentas desenvolvidas para o célculo do nimero de eventos esperados devido a neutrinos de
supernovas caracterizam de modo satisfatério a resposta do detector a estas particulas, permitindo
sua extensdo ao estudo de neutrinos de outras fontes, sendo necessario para isto a caracterizacao do
espectro de cada fonte. A continuidade da caracteriza¢do da resposta da folha DF2000MA poderia
incluir um estudo espectroscopico da cintilagdo produzida, além de uma caracterizagdo mais precisa

da emissdo de alfas pela fonte utilizada.
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