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Zusammenfassung

Mit dem CERN Solar Axion Telescope (CAST) Experiment wird unter Ausnutzung
des inversen Primakoff-Prozesses, d.h. ein Axion konvertiert innerhalb eines trans-
versalen Magnetfeldes in ein Photon, nach solaren Axionen gesucht. In CAST Pha-
se II wurden die Magnetröhren mit einem Puffergas (4He, 3He) gefüllt. Dadurch ist
es erstmals möglich, in den durch theoretische Axionmodelle gegebenen Axionruhe-
massenbereich vorzudringen und eine obere Grenze für die Kopplungskonstante in
einem Axionmassenbereich> 0.02 eV anzugeben. Während der Datennahme in den
Jahren 2005-2006 konnte so ein Axionmassenbereich von0.02-0.39 eV nach einem
Axionsignal untersucht werden. In dieser Dissertation wird die Analyse der Daten von
Phase II (4He), die mit dem CAST Röntgenteleskop genommen wurden, vorgestellt.
Die Ergebnisse, die in dieser Arbeit berechnet wurden, liefern einen Wert für die obere
Schranke der Kopplungsstärke von Axionen an Photonen:

gaγγ < 1.6 − 6.0 × 10−10 GeV−1 (95% C.L.) für ma = 0.02 − 0.4 eV. (1)

Dieses Ergebnis ist besser als alle anderen bisher angegeben Werte für diesen Axion-
massenbereich.

Abstract
The CAST (CERN Solar Axion Telescope) experiment is searching for solar axions
by their conversion into photons inside a transverse magnetic field. So far, no solar
axionsignal has been detected, but a new upper limit could begiven (CAST Phase
I). Since 2005, CAST entered in its second phase where it operates with a buffer gas
(4He) in the conversion region to extend the sensitivity of theexperiment to higher
axionmasses. For the first time it is possible to enter the theoretically favored axion
massrange and to give an upper limit for this solar axion massrange (> 0.02 eV). This
thesis is about the analysis of the X-ray telescope data Phase II with 4He inside the
magnet. The result for the coupling constant of axions to photons is:

gaγγ < 1.6 − 6.0 × 10−10 GeV−1 (95% C.L.) für ma = 0.02 − 0.4 eV. (2)

This result is better than any result that has been given before in this mass range for
solar axions.
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Einleitung
Das Standardmodell der Teilchenphysik beschreibt erfolgreich die schwache, elektro-
magnetische und die starke Wechselwirkung. Jedoch kann anhand des Standardmo-
dells nicht erklärt werden, warum die vorhergesagte Verletzung der CP Symmetrie
bei den Kernkräften nicht vorkommt, d.h. experimentell bis jetzt noch nicht nachge-
wiesen werden konnte. Diese bisher ungelöste Frage fundamentaler Bedeutung wird
als das ’CP Problem der starken Wechselwirkung’ bezeichnet. Eine der am meisten
favorisierten Lösungen des Problems wurde von R. Peccei und H. Quinn 1977 vorge-
schlagen [1].
Die Idee basiert auf der Einführung einer neuen globalen, chiralen Symmetrie (PQ
Symmetrie) in der Quantenchromodynamik (QCD), die spontanauf einer nicht festge-
legten Energieskalafa gebrochen wird. Aufgrund der nicht exakten Brechung der PQ
Symmetrie wird ein massives, elektrisch neutrales und sehrschwach wechselwirken-
des Teilchen (Pseudo Nambu-Goldstone-Boson), das Axion, erwartet.
Es existieren verschiedene Axionmodelle, die sich haupts¨achlich im angenommenen
Wert vonfa unterscheiden. Die Axionmasse ist umgekehrt proportionalzum Wert der
Brechungsskala der PQ Symmetrie (ma ∝ 1/fa, siehe Kap. 1.3, 1.4) und damit theo-
retisch (wie auchfa) nicht festgelegt. Es ist gerade diese Eigenschaft der Axionen, die
deren direkten Nachweis so schwierig macht. Während der mittlerweile seit einigen
Jahrzehnten andauernden Axionensuche konnten einige Axionmodelle bereits expe-
rimentell ausgeschlossen werden; z.B. Axionen mit der Ruhemasse von∼ 100 keV
und einer Brechungsskala, die der Größenordnung der Skalader elektroschwachen
Wechselwirkung entspricht (∼ 250 GeV). Es gibt aber andere theoretische Axionmo-
delle, bei denen der Wert vonfa größer und die Axionruhemasse entsprechend viel
kleiner ist (<∼ 1 eV). Wegen der resultierenden geringen Wechselwirkung mitnor-
maler Materie sind die Axionen, neben den WIMP’s1, einer der beiden wichtigsten
Kandidaten zur Erklärung der Dunklen Materie2. In Abhängigkeit von ihrer Ruhemas-
se können diese Axionen einen Anteil Kalter (1µeV ≤ ma ≤ 100µeV) oder Heißer
(0.2 eV ≤ ma ≤ 1.05 eV, fa ≤ 3 × 107 GeV) Dunkler Materie darstellen [2, 3]. Laut
theoretischen̈Uberlegungen würden Axionen existieren, die im frühen Universum ent-
standen sind. Während des Phasenübergangs bildet sich ein aus Axionen bestehendes,
nicht-relativistisches Bose-Kondensat. Diese kalten Axionen besitzen eine Ruhemas-
se vonma <∼ 10−3 eV und sind daher Kandidaten der Kalten Dunklen Materie [4].
Andere Theorien beschreiben Axionerzeugung über Stringzerfall während des Pha-
senübergangs [5].
Aufgrund astrophysikalischer und kosmologischerÜberlegungen wurden obere und
untere Grenzwerte für die Axionmasse gegeben, so dass ein Massenbereich von eini-
genµeV bis zu∼ 1 eV noch nicht ausgeschlossen werden konnte (siehe [2, 6] und

1weakly interacting massive particles
2Ungefähr4% der Masse unseres Universums besteht aus hadronischer Materie,≈ 23% aus Dunkler

Materie, d.h. nicht leuchtende Materie, deren Zusammensetzung nicht genau bekannt ist. Der restliche
Anteil der Masse des Universums ist durch die Dunkle Energiegegeben.
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Referenzen darin).
Falls die Axionen, die aus der Lösung des ’CP Problems der starken Wechselwirkung’
hergeleitet werden, existieren, dann sollten sie unter anderem im Inneren von Sternen
reichlich erzeugt werden. Dies folgt aus der Wechselwirkung realer thermischer Pho-
tonen mit virtuellen Photonen der Coulombfelder elektrischer Ladungen des inneren,
heißen Sternenplasmas (Primakoff Effekt). Solche Axionenwürden dann, ähnlich den
Neutrinos, den Stern ungehindert verlassen und (nach dem allgemein angenommenen
Bild) isotrop emittiert werden. Unter dieser Annahme sollten sie uns auf der Erde errei-
chen, wo sie in externen, transversalen Magnetfeldern zur¨uck in Photonen der Energie
∼ 1-10 keV konvertieren können (inverser Primakoff Effekt). DieKonversion findet
statt, solange eintretende Axion- und austretende Photonenwelle in Phase schwingen.
Dieses Nachweisprinzip wurde erstmals von Sikivie 1983 vorgeschlagen und ist zur
Zeit das Arbeitsprinzip der Axion-Helioskope, wie auch einHauptbestandteil (fast) al-
ler Experimente, die zur Zeit nach Axionen suchen [7, 8, 9]. Ausgenommen werden
müssen hier die Ge-und NaI-Experimente, die unterirdischoperieren. Diese Experi-
mente basieren zwar auch auf dem inversen Primakoff-Effekt, jedoch findet die Wech-
selwirkung in den elektrischen Feldern der Detektoratomkerne statt.
Das CERN Solar Axion Telescope (CAST) Experiment, das welweit sensitivste He-
lioskop, versucht, solare Axionen nachzuweisen bzw. derenExistenz auf bestimmte
Parameterbereiche einzuschränken. Der Nachweis der solaren Axionen erfolgt über
den inversen Primakoff-Effekt, wozu der Prototyp eines supraleitenden LHC-Dipol-
magnets mit einer Feldstärke von9.0 T und einer Länge von9.26 m verwendet wird [10,
11]. Der Magnet ist auf einem schwenkbaren Gestell montiertund wird während des
Sonnenauf- und -untergangs für jeweils ca.1.5 h dem Zentrum der Sonne nachgeführt.
An den beiden Enden des Magnets befinden sich drei untergrundoptimierte Röntgen-
detektoren (Röntgenteleskop (Spiegeloptik und CCD), MicroMegas-Detektor, Time-
Projection Chamber), welche die durch Axion-Photon-Konversion erzeugten Röntgen-
photonen detektieren können.
In der Fokalebene der Spiegeloptik befindet sich ein Charge Coupled Device (pn-CCD)
Detektor der Dicke von280µm, einer sensitiven Fläche von(1 × 3) cm2, bestehend
aus12800 Pixeln mit einer Größe von je(150µm)2, und einer Quanteneffizienz von
> 95% im für solare Axionen interessanten Energiebereich [12].Der Detektor ist bau-
gleich mit der pn-CCD Kamera des ESA3 XMM 4-Newton Röntgenobservatoriums
und verfügt neben der sehr guten Ansprechwahrscheinlichkeit auch über eine sehr
gute Zeit- und Energieauflösung. Zur Fokussierung der durch solare Axion-Photon-
Konversion aus dem Magneten austretenden Röntgenstrahlung wird eine Wolter-Spie-
geloptik vom Typ I der Fokallängel = 1.6 m verwendet. Die Spiegeloptik besteht aus
einer Kombination27-fach geschachtelter Parabol-und Hyperbolspiegel und warein
Prototyp der Optik für den Röntgen-Satelliten ABRIXAS5.

3European Space Agency
4X-ray Multi Mirror
5A/BRoad-band/Imaging/X-ray/All-sky/Survey
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Die eigentliche Axionquelle für dieses Experiment ist dasZentrum der Sonne, wo-
bei der Hauptanteil des emittierten Axionflusses aus den inneren∼ 20% des Sonnen-
kerns stammt. Wegen der ’Nähe’ dieser Quelle ist die Suche nach solaren Axionen
mit dem Röntgenteleskop von bedeutendem Vorteil, da ein ausreichend großes Axion-
abbild (∼ 9 mm2) im Brennfleck der Optik entsteht, d.h. auf dem in der Fokalebene
liegenden CCD-Chip. Durch diesen Vorteil zeichnet sich dasRöntgenteleskop von an-
deren Detektoren in CAST aus. Es ist auch vollkommen gerechtfertigt zu sagen, dass
das eingebaute Röntgenteleskop CAST von allen früheren solaren Helioskopen, inklu-
sive des neulich wieder in Betrieb genommenen TOKYO Axion Helioskops, auszeich-
net.
In Phase I des CAST Experiments (2003-2004) waren die Magnetröhren evakuiert.
Obwohl kein Signal nachgewiesen werden konnte, konnte eineobere Schranke für die
Stärke der Kopplung von Axionen an Photonengaγγ angegeben werden, die mit der
Grenze vergleichbar ist, die aus astrophysikalischen Einschränkungen aufgrund von
Messungen und Berechnungen bzgl. der Lebensdauer von Sternen des horizontalen
Riesenastes (HB Sterne), folgt (siehe [6] und Referenzen darin):

gaγγ < 8.8 × 10−11 GeV−1 (95% C.L.) für ma <∼ 0.02 eV. (3)

Zur Erweiterung der Sensitivität des Experiments zu höheren Axionmassen hin, wur-
den in CAST Phase II die Magnetröhren schrittweise mit dem Puffergas4He gefüllt.
Dadurch kann die Kohärenzbedingung für einzelne und sehrenge Ruhemassenbereiche
wieder hergestellt werden. Dieser jeweils enge Massenbereich (∆ma < 10−3) zeigt die
hohen Anforderungen an das unter tiefen Temperaturen (T = 1.8 K) betriebene Gassy-
stem. So konnte CAST erstmals einen durch theoretische Modelle favorisierten Axion-
ruhemassenbereich von0.02-0.39 eV/c2 mit einer entsprechenden Nachweissensitivi-
tät (insbesondere in den oberen Bereichen dergaγγ-ma Parameterebene) untersuchen.
Abschließend sei die wichtige Anmerkung gegeben, dass CASTüber weitere Axion-
Nachweismöglichkeiten verfügt. So können z.B auch massive Kaluza-Klein Axionen
nachgewiesen werden bzw. untersucht werden. Bei den Kaluza-Klein Theorien werden
die Axionen in großen extra Dimensionen betrachtet [13, 14,15, 16]. Die Analyse der
CAST Phase I Daten ergab eine erste strikte obere Grenze an den Wert der Brechungs-
skalafa [17].
Die Zukunft der Axionen ist sicherlich vielversprechend, denn viele noch nicht ver-
standene Probleme der theoretischen Physik, angefangen mit dem ’CP Problem der
starken Wechselwirkung’, oder in der Kosmologie und der Astrophysik, die sich mit
Fragen über Dunkle Materie, sowie deren Beschaffenheit befassen, können mit der
Existenz dieser pseudoskalaren Teilchen erklärt werden.
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Kapitel 1

Theorie

1.1 Einführung

Mit der Quantenchromodynamik (QCD) liegt eine Quantenfeldtheorie vor, die die
starke Wechselwirkung beschreibt. Die QCD ist im Gegensatzzur Quantenelektro-
dynamik (QED) eine nicht-abelsche Eichfeldtheorie, basierend auf der Eichgruppe
SU(3), deren Feldquanten (Gluonen) eine Ladung tragen. Die Selbstwechselwirkung
der Gluonen ist nicht linear. Die effektive Kopplungskonstante nimmt mit kleiner wer-
dendem räumlichen Abstand ab. Mit den bisher bekannten Methoden sind die ele-
mentaren Gleichungen der QCD nur in Spezialfällen lösbar; es wird zwischen pertur-
bativem und nicht-perturbativem Bereich unterschieden. Eine Eigenschaft im nicht-
perturbativen Bereich ist die spontane Brechung der chiralen Symmetrie im Grundzu-
stand (Vakuum), als Folge derer eine qualitativeÄnderung des Grundzustandes auftritt.
Es entstehen skalare Quark-Antiquark-Paare im Vakuum (nichtverschwindendes ska-
lares Quark-Kondensat oder chirales Kondensat genannt).

1.2 DasU(1)A Problem

Die allgemeine Lagrangedichte der QCD lautet [18]:

L = q̄(iγµ∂µ −m)q − g(q̄γµTaq)G
a
µ − 1

4
Ga

µνG
µν
a , (1.1)

mit den eichinvarianten GluonenfeldstärketensorenGa
µν [a = 1, ..., 8], den Eichfel-

dernGa
µ, sowieq, den Farbfeldern der Quarks mit den Quarkmassenm. Ta beschreibt

einen Satz von linear unabhängigen spurlosen3 × 3 Matrizen undg entspricht der
Kopplungsstärke der starken Wechselwirkung. Im Limit verschwindender Quarkmas-
sen (mu,d → 0) besitzt die QCD Lagrangedichte fürn verschiedene Sorten von Quarks
eine globale (chirale) Symmetrie:SU(2)L×SU(2)R×U(1)V ×U(1)A [19]. DieU(1)V

1
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Symmetrie ist eine exakte Symmetrie, jedoch wird die AxialsymmetrieU(1)A spon-
tan gebrochen. Mit der spontanen Brechung einer globalen chiralen Symmetrie ist ein
masseloses, Spin 0 Boson verbunden. Handelt es sich um keineexakte Symmetrie, so
erhalten die Bosonen eine Masse, so genannte ’Pseudo Nambu-Goldstone Bosonen’.
Deswegen wird neben den drei Pionenπ0, π+, π−, die als Nambu-Goldstone Bosonen
aus der spontanen Brechung der chiralenSU(2)L × SU(2)R Symmetrie resultieren,
ein weiteres Nambu-Goldstone Boson erwartet [20]. Im Limitnicht verschwinden-
der Quarkmassen wird erwartet, dass das ’neue’U(1) Nambu-Goldstone Boson ei-
ne dem Pion ähnliche Masse besitzt, da die vier Bosonen gleiche Quarkkonstitution
besitzen [21]. Ein solches pseudoskalares Boson konnte experimentell bisher nicht
nachgewiesen werden. Dasη verfügt über die richtige Quantenzahlkonfiguration, ist
jedoch zu schwer: die Relationmη ≤

√
3mπ ist nicht erfüllt [22] (mη = 958 MeV und

mπ = 135 MeV). Weinberg nannte es dasU(1)A Problem, das von ’t Hooft gelöst wur-
de [23, 24]. ’t Hooft zeigte, dass das QCD Vakuum eine komplexere Struktur besitzen
muss und als Superposition der so genannten n-Vakua darstellbar ist [23]. Ein solches
Vakuum wirdθ-Vakuum genannt, wobeiθ dem Vakuumwinkel entspricht [25, 26]:

|θ〉 =

∞
∑

n=−∞

e−inθ|n〉, (1.2)

mit der Windungszahln und einer periodischen Variablenθ mit der Periode2π [27].
Als Ergebnis der axialen Anomalie desU(1)A Stromes, sowie der komplexeren Ei-
genschaften des QCD Vakuums konnte ’t Hooft zeigen, dass dasη auch im Limit
verschwindender Quarkmassen eine Masse besitzt, so dass nur die drei Pionen als
Pseudoskalare erwartet werden [1]. Aus der Nichttrivialität desθ Vakuums folgt ein
weiterer Term in der LagrangedichteLθ [1]:

Leff
QCD = LQCD + θ

g2

32π2
Gµν

a G̃aµν , (1.3)

bzw. unter Einbezug der elektroschwachen Wechselwirkung ergibt sich:

Leff
SM = LSM + θ̄

g2

32π2
F µν

a F̃aµν , (1.4)

mit LSM, der Lagrangedichte des Standardmodells. Für den Parameter θ̄ folgt [27]:

θ̄ = θQCD + ∆θEW, θEW = arg detM, (1.5)

mit M der Quarkmassenmatrix. Durch die Lösung desU(1)A Problems tritt ein an-
deres Problem auf: aufgrund desLθ Terms wird CP in der starken Wechselwirkung
verletzt [28]. Da derFF̃ Operator der Lagrangedichte die Quarksorte nicht ändert,
sollte z.B. folgen, dass das Neutron ein elektrisches Dipolmoment besitzt [1]. Es gilt
die Relation [29, 30]:dn ≃ eθ̄mq/m

2
n. Messungen des elektrischen Dipolmoments des

Neutrons zeigen, dass|dn| < 3× 10−26 e cm [31, 32]. Dieses Ergebnis impliziert, dass
|θ̄| < 10−9 ist. Warumθ̄ so klein ist, wird das ’CP Problem der starken Wechselwir-
kung’ genannt [33].
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1.3 Die Lösung des ’CP-Problems der starken WW’

Der wahrscheinlich bekannteste Lösungsvorschlag für das ’CP Problem der starken
Wechselwirkung’ ist die Einführung einer globalen, chiralen U(1)PQ Symmetrie, die
eine axiale Anomalie aufweist, d.h. die Symmetrie ist explizit durch nicht-perturbative
Effekte gebrochen. Außerdem wird diese Symmetrie spontan gebrochen (Peccei und
Quinn, 1977) [34, 35]. Weinberg und Wilczek erkannten, dassmit der spontanen Bre-
chung der PQ Symmetrie die Existenz eines pseudoskalaren Nambu-Goldstone Bo-
sons, dem sogenannten Axion, verbunden sein muss [36, 37]. Die Idee basiert darauf,
θ̄ durch ein dynamisches Felda zu Null zu regulieren. Das Potential desθ̄ Vakuums ist
proportional zuV ∝ (1 − cos θ̄) (Gross, Pisarski, Yaffe, 1981) [38].
Die effektive Lagrangedichte lautet [33]:

Ltotal = LSM + θ̄
g2

32π2
F µν

a F̃aµν −
1

2
∂µa∂

µa+ L(∂µa, ψ) + ξ
a

fa

g2

32π2
F µν

a F̃aµν , (1.6)

mit dem Axionfelda = a(x) und einem modellabhängigen Parameterξ. Der Ord-
nungsparameterfa gibt die Skala der Brechung an. Durch die freie Regulierung des
dynamischen Axionfeldesa wird der Vakuumeigenwert〈a〉 gerade so festgesetzt, dass
gilt [39]:

〈θ̄|a|θ̄〉 = −θ̄1

ξ
fa. (1.7)

Für das ’physikalische’ Axionfeld folgt entsprechend, dassaphys = a − 〈θ̄|a|θ̄〉 [40].
Nach Einsetzen des physikalischen Axionfeldes ergibt sichfolgende Lagrangedichte:

Leff = LSM + L(∂µaphys, ψ) − 1

2
∂µaphys∂

µaphys+ ξ
aphys

fa

g2

32π2
F µν

a F̃aµν . (1.8)

Das physikalische Axionfeldaphys absorbiert den̄θ-abhängigen Term und CP Verlet-
zung tritt nicht auf [36, 37]. Die Periodizität von̄θ impliziert, dass das Axionpoten-
tial mehrere Minima aufweist. Das Potential ist nicht flach und das Axion besitzt ei-
ne Masse [41]. Der Parameterfa wurde in den bisherigen̈Uberlegungen nicht fest-
gelegt und auch die Abschätzung des elektrischen Dipolmoments des Neutrons ist
unabhängig vonfa. Die Eigenschaften des Axions werden durch deren Masse und
Kopplung an andere Felder festgelegt und machen die Kenntnis von fa notwendig

m2
a =

〈

∂2V
∂a2

〉

[42, 43]. Eine Abschätzung ergibt [44]:

m2
a ∼ O

(

Λ4
QCD

f 2
a

)

oder mπfπ ∼ mafa, (1.9)

mit der Brechungsskala der QCDΛQCD. Zwei Szenarien sind möglich [45]:

1. fa ∼ fEW mit fEW = (
√

2GF )−1/2 ≃ 250 GeV undGF entspricht der Fer-
mikonstante: diese Modelle werden ’sichtbare Axionmodelle’ genannt und eine
Abschätzung der Masse ergibtma ∼ O(1 MeV).
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2. Modelle, in denenfa ≫ fEW gilt, werden ’unsichtbare Axionmodelle’ genannt.
Für die Masse folgtma ≪ 1 MeV.

1.4 Axionmodelle

1.4.1 ’Sichtbare’ Axionmodelle

Im ursprünglichen PQ-Modell findet dieU(1)PQ Symmetriebrechung beifa = fEW

statt. Damit die Lagrangedichte des Standardmodells untereinerU(1)PQ Transforma-
tion invariant ist, werden zweiSU(2)L Higgsdubletts eingeführt, die die entgegenge-
setzte Hyperladung tragen und zusätzlich die PQ Ladung [46]. ’Sichtbare Axionen’
koppeln an Fermionen (reiner Ableitungsterm der Wechselwirkung in der Langrange-
dichte). Wegen der axialen Anomalie der PQ Symmetrie koppeln die Axionen auch an
Eichfelder. Diese Anomalie induziert eine Masse der Axionen. Mit den Vakuumerwar-
tungswerten der Higgsdublettsx = v2

v1
undvi, sowieNfam der Anzahl der Quarkfami-

lien ergibt sich für die Masse der Axionen:ma ≃ 25Nfam( x
x+1

) keV. Die resultierende
Lebensdauer der Axionen ergibt sich zu:

• ma > 2me: Das Axion zerfällt in ein Elektron und Positron:
τ(a→ e+e−) ≃ 4 × 10−9 s

(

1 MeV
ma

)

x2 oder1/x2

r

1−
4m2

e

m2
a

• ma < 2me: Das Axion zerfällt in zwei Photonen:
τ(a→ γγ) ∼ O

(

100 keV
ma

)

s

Die ’langlebigen Axionen’ (ma < 2me) könnten in dem ProzessK+ → π+ + a auf-
treten, d.h. diese Axionen müssen sichtbar sein. Das Verzweigungsverhältnis hierfür
kann zu [43]: BR(K+ → π+ + a) ≃ 3 × 10−5 · (x+ 1/x)−2 bestimmt werden. Doch
konnte diese Vorhersage durch das KEK Experiment, das eine obere Grenze von [47]:

BR(K+ → π+ +X0) ≃ 3.8 × 10−8, (90% C.L.) (1.10)

gemessen hat, ausgeschlossen werden.X0 ist ein praktisch masseloses und nicht-(oder
nur sehr schwach) wechselwirkendes Teilchen.

1.4.2 ’Unsichtbare’ Axionmodelle

Das phenomenologische Problem der sichtbaren Axionen ist die Verknüpfung der
Brechungsskalenfa und fEW . Werden die Brechungsskalen jedoch voneinander se-
pariert, so kann das Problem gelöst werden. Dies wurde 1979von Kim vorgeschla-
gen [48]. In allen ’unsichtbaren Axionmodellen’ wird ein komplexes Skalarfeldσ
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eingeführt, das die PQ Ladung trägt, einen großen Vakuumerwartungswert besitzt
〈σ〉 = fa/

√
2 ≫ fEW und einSU(2) × U(1) Singlett ist [49]. Diese Eigenschaf-

ten erlauben die Aufspaltung der Skala der elektroschwachen Brechungsskala und der
PQ-Brechungsskala; daher die Wahl vonfa ≫ fEW . Der Unterschied zu den ’sicht-
baren’ Axionen besteht in den Kopplungseigenschaften der ’unsichtbaren Axionen’
an normale Quarks und Leptonen. Die Kopplung an Fermionen- oder Eichfelder im
Vergleich zu den ’sichtbaren Axionmodellen’ ist sehr klein, das Axion hat eine klei-
ne Masse, wechselwirkt nur sehr schwach mit normaler Materie (ist praktisch nicht
sichtbar) und es ist langlebig [46]. Die zwei bevorzugten Szenarien werden nun kurz
beschrieben.
KSVZ Modell
Das von Kim [51], Shifman, Vainshtein und Zakharov [52] (KSVZ) vorgeschlagene
Modell basiert auf der Einführung eines schweren QuarksX, das die PQ Ladung trägt
und somit anσ koppelt. Das KSVZ Modell gehört zur Kategorie der hadronischen
Axionmodelle, da das Axion keine Kopplung mit Elektronen auf Baumniveau besitzt.
Über Ein-Schleifen-Rechnungen kann jedoch gezeigt werden, dass es einen geringen
Beitrag zur Axion-Elektron-Kopplung gibt, und zwar durch die Axion-Photon Kopp-
lung [53].
DFSZ Modell
Im von Dine, Fischler, Srednicki [54] und Zhitnitskii [55] (DFSZ) vorgeschlagenen
Modell tragen die Quarks und Leptonen die PQ Ladung, besitzen also gleiche PQ
Symmetrieeigenschaften, wie die Axionen in ’sichtbaren Modellen’. Es werden zwei
HiggsfelderΦ1 undΦ2 benötigt, um die Kopplung anσ auf Quark-Niveau zu ermög-
lichen [49].

1.5 Eigenschaften der Axionen

Im Folgenden seien die wichtigsten Eigenschaften der Axionen noch einmal zusam-
mengefasst. Die Größe der Skalafa, auf der die PQ Symmetrie bricht, bestimmt die
Eigenschaften der Axionen. Die einzelnen Kopplungskonstanten sind umgekehrt pro-
portional zufa.
Kopplung an Gluonen: Die Kopplung des Axionfeldes an Gluonen über eine Drei-
ecksanomalie ist eine direkte Folge der Anomalie derU(1)PQ Symmetrie und daher
eine Axion-Eigenschaft in allen Axionmodellen. Die Kopplung an Gluonen impliziert
die Kopplung an Pionen und für die Axionmasse kann folgendeRelation angegeben
werden [33]:

ma =
fπmπ

fa

(

z1/2

(1 + z)

)

≃ 6 eV
106 GeV
fa

, (1.11)

mit der Zerfallskonstante des Pionsfπ ∼ 93 MeV und der Pionenmassemπ = 135 MeV,
sowie den Quarkmassenverhältnissen [57]:z = mu/md undw = mu/ms (siehe Par-
ticle Data Group PDG [58]).
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Kopplung an Photonen: Eine weitere allgemeine Eigenschaft der Axionen ist die
Wechselwirkung mit Photonen, auf der viele der experimentellen Nachweisversuche
für Axionen basieren. Der Wechselwirkungsterm lautet [33]:

Laγγ =
gaγγ

4
FµνF̃

µνa = −gaγγE · Ba. (1.12)

Fµν ist der elektromagnetische Feldstärketensor,F̃ µν sein Dualtensor undE und B

beschreiben die elektrischen und magnetischen Felder. DieKopplungskonstante ist ge-
geben durch:

gaγγ =
α

2πfa

(

E

N
− 2

3

4 + z

1 + z

)

=
α

2π

(

E

N
− 2

3

4 + z

1 + z

)

1 + z

z1/2

ma

mπfπ
, (1.13)

mit der elektromagnetischen (E) und der Farb-Anomalie (N) des axialen Stromes,
sowie der Feinstrukturkonstanteα. Axionen oder axion-ähnliche Teilchen mit einem
zwei Photon-Vertex zerfallen in 2 Photonen entsprechend einerÜbergangsrate:

Γa→γγ =
g2

aγγm
3
a

64π
=

α2

256π3

[(

E

N
− 2

3

4 + z

1 + z

)

1 + z

z1/2

]2
m5

a

m2
πf

2
π

. (1.14)

Kopplung an Fermionen: Der Hauptunterschied der einzelnen Axionmodelle be-
steht in der Eigenschaft der Axionen, eine Kopplung an Fermionen einzugehen. Un-
ter der Annahme, dass die Elektronen und Quarks eine PQ Ladung tragen, können
Yukawakopplungen zwischen Elektronen/Quarks und Axionenauftreten. Der Lagran-
geterm, der die Wechselwirkung zwischen Axionen und Fermionen auf Baumniveau
beschreibt, lautet [59]:

Laf =
gaf

2mf
Φ̄fγ

µγ5Φf∂µa mit gaf =
Cfmf

fa
. (1.15)

Hier ist die Fermionenmassemf und die effektive PQ LadungCf (modellabhängig).
Kopplung an Nukleonen: Zum einen trägt die Kopplung der Axionen über Baumni-
veau an dieu und d Quarks zur Axion-Nukleon Kopplung bei, zum anderen gibt es
einen Beitrag von der Axion-Pion-Mischung [59, 60, 33, 62, 63]: ga N = CN mN

fa
, mit

der effektiven PQ Ladung des NukleonsCN (Kombination der Quarkmassen).

1.6 Entstehung solarer Axionen

Da diese Arbeit den Nachweis solarer Axionen mit dem CAST Experiment behandelt,
wird im Folgenden die Erzeugung von Axionen in der Sonne detaillierter beschrieben.
Die Zwei-Photon-Kopplung der Axionen (oder axion-ähnlichen Teilchen) erlaubt die
Konversiona ↔ γ in externen elektrischen oder magnetischen Feldern. Sind Tem-
peratur, Dichte und chemische Zusammensetzung des Plasmasbekannt, so kann die
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Emissionsrate der Axionen direkt aus dem Spektrum derE · B Fluktuationen berech-
net werden [64].Der dominante Beitrag zur Emissionsrate stammt aus dem Prozess,
bei demE durch die geladenen Teilchen des Mediums gegeben ist undB von der Be-
wegung der thermischen Photonen induziert wird. Axionen k¨onnen durch Konversion
eines Photons in dem elektrischen Feld eines geladenen Teilchens erzeugt werden. In
einem Plasma sind die geladenen Teilchen miteinander korreliert, so dass die Ladung
in einem gewissen Abstand abgeschirmt wird. Andere subdominante Prozesse basieren
auf dem “Elektro-Primakoff Effekt”, bei dem dasB Feld durch bewegte elektrische
Ladungen erzeugt wird, d.h. das Axion wird durch den Austausch zweier virtueller
Photonen erzeugt, wobei jedes dieser Photonen einem geladenen Teilchen zugeordnet
werden kann [64]. In der Sonne können alle Teilchen als nicht-relativistisch betrachtet
werden, weswegen dieB Felder, die durch bewegte elektrische Ladungen induziert
werden, sehr klein sind. Die Axionen können auch mit anderen Teilchen des Plasmas,
wie z.B. den Elektronen oder den Kernen, wechselwirken. Dieim Folgenden ange-
gebenen Ergebnisse beziehen sich auf hadronische Axionen und deren Eigenschaften.
Diese Axionen koppeln nicht an Elektronen auf Baumniveau, so dass die Emissionsra-
te der Axionen über den Primakoff Prozess dominiert wird [65, 66]. DieÜbergangsrate
für Photonen der EnergieE in Axionen der gleichen Energie in einem stellaren Plasma
über den Primakoff Effekt ist [67]:

Γγ→a =
g2
aγTκ

2
s

32π

[(

1 +
κ2

s

4E2

)

ln

(

1 +
4E2

κ2
s

)

− 1

]

, (1.16)

mit T der Plasmatemperatur (es gelten natürliche Einheiten~ = c = kB = 1).
Rückstoßeffekte können vernachlässigt werden und die Energien der Photonen und
Axionen werden als gleich angesehen. Die Größenordnung der Abschirmung in der
Debye-Hückel Näherung ist [64]:

κ2
s =

4πα

T

(

ne +
∑

nuclei

Z2
jnj

)

, (1.17)

mit ne der Elektronendichte undnj der Anzahl derj Ionen mit LadungZj . Der erwar-
tete Axionfluss auf der Erde ergibt sich bei einem durchschnittlichen solaren Abstand
D⊙ von der Erde zu:

Φa =
R3

⊙

4πD2
⊙

∫ 1

0

dr 4π r2

∫ ∞

ωpl

dE
4πk2

(2π)3

dk

dE
2fB Γγ→a , (1.18)

wobei fB = (eE/T − 1)−1 die Bose-Einstein Verteilung der thermischen Photonen
im solaren Plasma beschreibt. Der Radiusr wird in Einheiten des solaren RadiusR⊙

angegebenr = R/R⊙. Die Plasmafrequenz der Photonen lautet:

ω2
pl =

4παne

me
. (1.19)
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Abbildung 1.1: Links: Dargestellt ist die solare Oberflächenleuchtkraft der Axio-
nen als Funktion der Energie und des Radius. Der Axionfluss ist in Einheiten von
cm−2s−1keV−1 pro Oberflächeneinheit angegeben. Des Weiteren ist die Energieverlu-
strate der Axionen in der Sonne (dLa/dR) und der differentielle Axionfluss gezeigt
(dφa/dE). Rechts: Differentielles solares Axionspektrum für verschiedene Werte der
dimensionslosen Variabler in Einheiten des solaren RadiusR⊙. Wird der Integrati-
onsradiusr zu den Randzonen der solaren Scheibe hin ausgedehnt, so verschiebt sich
das Maximum des Spektrums zu niederen Energien hin [6].

Mit der DispersionsrelationE2 = k2 + ω2
pl folgt, dassdk/dE = E/k. Der Wert der

Plasmafrequenz ist von der radialen Position innerhalb derSonne abhängig. Mit den in
dieser Berechnung verwendeten Näherungen kann der solareAxionfluss und die Ener-
gieverlustrate im Energiebereich von0.3-11 keV bestimmt werden. Für Energien unter-
halb 0.3 keV verlieren die erwähnten Näherungen ihre Gültigkeit, da Rückstoßeffekte
und die kollektive Bewegung der geladenen Teilchen in den bisherigen Annahmen
nicht berücksichtigt wurden. Vielmehr werden die geladenen Teilchen als statische
Quellen elektrischer Felder betrachtet [68]. Der differentielle solare Axionfluss kann
als Oberflächenleuchtkraftϕa(E, r) der solaren Scheibe definiert werden [6]:

ϕa(r, E) =
R3

⊙

2π3D2
⊙

∫ 1

r

dρ
ρ

√

ρ2 − r2
E k fB Γa→γ , (1.20)

wobeifB undΓa→γ entsprechend der jeweiligen radialen Positionρ innerhalb der Son-
ne angegeben werden. Physikalische Parameter wie Temperatur, Dichte usw. an der
Positionρmüssen dem Sonnenmodell entnommen werden. Das hier verwendete solare
Modell ist von Bahcall und Pinsonneault aus dem Jahre 2004, das in tabellierter Form
mit 1071 Punkten vorliegt [69, 70]. Das Maximum der Verteilung liegt bei3.00 keV
( der solare Radius istR⊙ = 6.9598 × 1010 cm) und für die solare Leuchtkraft wur-
deL⊙ = 3.8418 × 1033 erg s−1 angenommen [70]. Neben dem in analytischer Form
vorliegendem Axionfluss (van Bibber et al. [65]) kann auch eine Näherung mitE0 der
mittleren Energie der Axionen (〈E〉 = E0) angegeben werden:

dΦa

dE
= 6.02 × 1010 cm−2 s−1 keV−1 g2

10E
2.481e−E/1.205 . (1.21)



1.7. KOSMOLOGISCHE UND ASTROPHYSIKALISCHE GRENZEN 9

In Abb. 1.1 ist die solare Oberflächenleuchtkraft der Axionenϕa(E, r) als Funktion
der AxionenergieE und der radialen Koordinater dargestellt. Außerdem ist der solare
Axionfluss als Funktion der Energie für verschiedene Wertevon r mit einer Kopp-
lungskonstante vongaγγ = 1 × 10−10 GeV−1 gezeigt. Der Hauptanteil des Axionen-
flusses wird aus den inneren20% der solaren Scheibe emittiert.

1.7 Kosmologische und astrophysikalische Grenzen

In diesem Abschnitt werden kurz die Einschränkungen an dieAxioneigenschaften, die
aus kosmologischen und astrophysikalischenÜberlegungen folgen, zusammengefasst.
Ausführliche Herleitungen und Berechnungen finden sich z.B. in [33, 5, 71, 72, 73,
74, 75].

1.7.1 KosmologischëUberlegungen

Die Kosmologie bietet die Möglichkeit, eine untere Grenzeder Axionmasse abzu-
schätzen [76, 77, 78]. Die QCD Anomalie hatte zu dem Zeitpunkt, zu dem der PQ
Phasenübergang im Universum stattfand (beiT ≈ fa ≫ ΛQCD), keine Auswirkungen
und der Vakuumerwartungswert〈aphys〉 besitzt einen beliebigen Wert. Durch Abkühlen
des Universums zu Temperaturen vonT ∼ ΛQCD, erhält das Axion eine Masse und
〈aphys〉 → 0. Dieser Mechanismus findet nicht augenblicklich statt, sondern〈aphys〉 os-
zilliert in den Endzustand. Solche kohärenten Axionoszillationen würden zur Energie-
dichte in unserem Universum beitragen. Die Axionen wären ein Kandidat der Kalten
Dunklen Materie. Die in den Oszillationen enthaltene Energiedichte ist proportional zu
fa. Abschätzungen des Beitrags an Kalter Dunkler Materie zumGesamtanteil an Ma-
terie im Universum lassen Einschränkungen anfa zu. Der Beitrag zur Energiedichte
des Universums aufgrund der Axionen kann zu [79]:

Ωah
2 = 0.5

(

fa

1012 GeV

)7/6

[θ2
i + (σ2

θ)]γ (1.22)

berechnet werden. Der Winkelθi beschreibt den ’Misalignment’ Winkel für〈aphys〉/fa,
σi ist die mittlere Fluktuationsstärke undγ ist ein Dämpfungsfaktor. Eine Analyse
der Daten des Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) Experiments liefert
eine untere Schranke für den Anteil an Kalter Dunkler Materie in unserem Universum
von Ωhh

2 < 0.12. Laut Peccei [33] folgt unter der Annahme, dass kein Verlustan
Energiedichte durch die Oszillationen stattfindet (entsprechendγ = 1) und mitθi =
π2/3 [80]:

fa < 3 × 1011 GeV−1 oder ma > 2 × 10−5 eV. (1.23)
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1.7.2 AstrophysikalischeÜberlegungen

Aufgrund der Zwei-Photonen Kopplung der Axionen besteht die Möglichkeit, dass
Axionen über den Primakoff-Effekt in stellaren Plasmen erzeugt werden können (sie-
he Kapitel 1.6) Dies bedeutet, dass Axionen zur Energieverlustrate der Sterne beitra-
gen. Die Existenz von Axionen hat u.a. einen Einfluss auf die Lebensdauer der Sterne,
da diese aufgrund des Energieverlustes durch Axionemission einen höheren Anteil an
Brennstoff im Inneren haben müssen, um den Energieverlustzu kompensieren. Der
erhöhte Anteil an Brennstoff führt dazu, dass der Stern schneller verbrennt und die Le-
bensdauer verkürzt wird [56]. Ein restriktives Limit an die Kopplungskonstantegaγγ

kann durch Abschätzen des Energieverlustes durch Axionemission in Sternen von Ku-
gelsternhaufen angegeben werden. Ein Kugelsternhaufen ist ein gravitativ gebundenes
Sternensystem, indem die Sterne zur selben Zeit enstanden sind und sich somit primär
nur in ihrer Masse unterscheiden (mit Massen unterhalb einer Sonnenmasse). Die Ster-
ne des horizontalen Riesenastes (HB=horizontal branch) haben das Stadium des Heli-
umbrennens bereits erreicht, wobei ihr Kern (≈ 0.5 Sonnenmassen) Energie freisetzt,
indem Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoff fusioniert wird. Axionemission würde
dann zu einem erhöhten Verbrauch an Helium und somit zu einer Reduktion der Le-
benszeit der HB Sterne führen. Die Lebensdauer der HB Sterne kann relativ gemessen
werden, indem die Anzahl der HB Sterne mit der Anzahl der Sterne des Roten Rie-
senastes (RGB=Red Giant Branch), die heller sind, verglichen wird. Eine konservative
Schranke ist:

gaγγ < 10−10 GeV−1, (1.24)

für den Axionmassenbereichma ≤ 0.3( E
N

− 1.93 ± 0.08) [56]. RBG Sterne haben
einen entarteten Heliumkern und das Helium zündet explosionsartig bei einer kriti-
schen Kombination von Dichte und Temperatur. Die bei dem Prozess:

e− + (A,Z) → e− + (A,Z) + a (1.25)

auftretende Bremsstrahlung hätte zur Folge, dass die Heliumzündung durch Axionküh-
len verzögert ist. Für DFSZ Axionen folgt aus Abschätzungen dieser Prozesse [81]:

αaee ≤ 2.5 × 10−13 GeV−1. (1.26)

Die stärksten Einschränkungen an Axionen, die über Nukleon-Nukleon-Axion Brems-
strahlung erzeugt werden (N + N → N + N + a), kommen von der Beobachtung
der Supernova SN 1987A [82]. Der Energieverlust, den die Supernovae durch Axion-
emission erfahren würde, kann anhand der Dauer des Neutrinoausstoßes abgeschätzt
werden. Die Messungen von Kamiokande II und von Irvine-Michigan Brookhaven
(IBM) geben einen Bereich für die Kopplungskonstante der Axionen an Nukleonen
von:

3 × 10−10 GeV−1 ≤ gaN ≤ 3 × 10−7 GeV−1 (1.27)

im Massenbereich:0.01 eV ≤ mKSVZ
a ≤ 10 eV an. Hadronische, schwere Axionen

können nukleare Anregungen induzieren, die zu Gammastrahlung führen. Dadurch
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sollte die Anzahl detektierter Ereignisse in Cherenkov-Detektoren höher sein [83].
Aufgrund dieser Messungen kann ein weiterer Axionmassenbereich ausgeschlossen
werden:20 eV−1 ≤ mKSVZ

a ≤ 20 keV. Insgesamt bleibt nur ein schmaler Massenbe-
reich für hadronische Axionen vonµeV bis meV, der bisher nicht ausgeschlossen wur-
de. Da die astrophysikalischen und kosmologischenÜberlegungen auf relativ unsiche-
ren Modellen oder Annahmen basieren, werden einige Anteileder ausgeschlossenen
Bereiche weiterhin nach einem Axionsignal untersucht [56].

1.8 Suche nach ’unsichtbaren’ Axionen

Im ersten Teil dieses Abschnittes wird die Axion-Photon-Konversion, die Grundla-
ge vieler experimenteller Nachweismethoden ist, beschrieben. Im zweiten Teil wer-
den verschiedene Methoden diskutiert, um Axionen über dieAxion-Photon Kopp-
lung nachzuweisen. Die Zerfallskonstante der ’unsichtbaren’ Axionen liegt im Be-
reich von108 GeV < fa < 1012 GeV (astrophysikalischëUberlegungen). P. Sikivie
entwickelte 1983 eine Methode, um Axionen unter Ausnutzungdes inversen Prima-
koff Effekts zu detektieren [7]. Drei Arten von Experimenten werden unterschieden:
Axion Helioskope, Axion Haloskope, sowie die Laser Experimente. Mit den Haloskop-
Experimenten wird versucht, galaktische Axionen mit dem Wert der Brechungsskala
vonfa ≈ 108 GeV nachzuweisen. Helioskope suchen nach Axionen, die im Sonnenin-
neren bzw. im Inneren von Sternen erzeugt werden (fa ≈ 108 GeV). Laser Experimen-
te versuchen Axionen, die durch einen Laser im Labor erzeugtwerden, nachzuweisen.

1.8.1 Axion-Photon-Konversion in Magnetfeldern

Grundlage vieler Nachweismethoden der Axionen ist deren Konversion in Photonen,
die im Folgenden genauer beschrieben wird. In einem transversalen magnetischen
oder elektrischen Feld kann eine Axion-Photon Konversion stattfinden. Freie Photonen
und Axionen besitzen Spin 1 bzw. 0 mit den zugehörigen Spinprojektionsoperatoren
Jz = ±1 bzw.Jz = 0. Ein longitudinales Feld kann keinëAnderung inJz hervorru-
fen und einÜbergang eines Axions in ein Photon ist nicht möglich. Es ergeben sich
also 2 mögliche lineare Polarisationszustände des Photons: parallel (‖) und senkrecht
aufeinander stehend (⊥). Jedoch mischt nur die Polarisationskomponente, die paral-
lel zum Magnetfeld steht, mit den Axionen. Die Wellengleichung für Teilchen, die in
Anwesenheit eines transversalen Magnetfeldes B mit einer Frequenzω in z-Richtung
propagieren, lautet [65, 84]:

[(

ω −m2
γ/2ω − iΓ/2 gaγγB/2
gaγγB/2 ω −m2

a/2ω

)

− i∂z

] [

A‖

a

]

= 0, (1.28)

wobeiA‖ die Amplitude der parallelen Photonenkomponente zum Magnetfeld und
a das Axionfeld beschreiben.Γ ist ein Dämpfungsfaktor und beschreibt die inverse
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Absorptionslänge für Photonen. DiëUbergangsamplitude ergibt sich aus der Lösung
der Glg. 1.28 in erster Ordnung [65]:

〈A‖| a〉 =
gaγγ

2
exp

(

−
∫ z

0

dz′Γ/2

)

×
∫ z

0

dz′B exp

(

i

∫ z′

0

dz′′[(m2
γ −m2

a)/2ω − iΓ/2]

)

.

(1.29)
Die Wahrscheinlichkeit, dass ein Axion in einem MagnetfeldB der LängeL = z in
ein Photon konvertiert, ergibt sich zu [65]:

Pa→γ = |〈A‖(z)| a(0)〉|2 =
g2

aγγB
2

4

1

(q2 + Γ2/4)

[

1 + e(−ΓL) − 2 e(−ΓL/2) cos(qL)
]

.

(1.30)
Mit ω = Ea folgt für q, dem Impulsübertrag eines Photons in einem Medium an ein
Axion:

q =
|m2

γ −m2
a|

2Ea
. (1.31)

Findet die Axion-Photon Konversion in Vakuum statt, so giltfür die Dämpfungskons-
tanteΓ = 0 und Glg. 1.30 kann vereinfacht werden zu:

Pa→γ =

(

Bgaγγ

2

)2

2L21 − cos(qL)

(qL)2
(1.32)

und für die longitudinale Impulsdifferenz (oder Impulsübertrag) zwischen Axion und
Photon giltq = m2

a/2Ea [65]. Im FalleΓ = 0 (Vakuum) kann die Konversion der
solaren Axionen in Röntgenphotonen kohärent über die makroskopische Länge des
Magnetfeldes stattfinden, solange die KohärenzbedingungqL < π erfüllt ist. Diese
Bedingung ist aber für das CAST Experiment1 nur bis zu einer Axionenmasse von
<∼ 0.02 eV/c2 erfüllt (siehe Abb. 1.2, links). Die Sensitivität nimmt für höhere Mas-
sen sehr schnell ab, da einfallendes Axionfeld und austretendes Photonenfeld immer
weniger in Phase schwingen, bis es schließlich zur destruktiven Interferenz kommt.
Vor 20 Jahren schlugen Karl van Bibber et.al [65, 84] eine Methode vor, um die
Kohäherenzbedingung auch für höhere Axionruhemassen wiederherzustellen. Durch
die Verwendung eines Puffergases (mit kleiner Ordnungszahl Z, wie z.B. Helium)
kann die Geschwindigkeit des Photons soweit justiert bzw. verringert werden, dass
Photon und Axion wieder in Phase schwingen. Die Ionisationsenergie eines Gases mit
geringer OrdnungszahlZ ist gering genug, um eine Absorption über den gesamten
Energiebereich zu gewährleisten. Die Photonen erhalten in diesem Fall eine effektive
Massemγ :

mγ = ωp =

√

4παNe

me
= 28.9

√

Z

A
ρ [eV], (1.33)

mit der Elektronenmasseme und der Anzahl der Elektronen im Medium (Gas)Ne.

1Länge des KonversionsvolumensL = 9.26 m
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Abbildung 1.2: Links: Photonen, die aufgrund von Axion-Photon Konversion für einen
Magneten mitL = 9.26 m undB = 9.0 T erwartet werden. Es wurde über den Energie-
bereich1−10 keV intergiert,t = 33 d, Fläche des KonversionsvolumensA = 14.5 cm2

und gaγγ = 1 × 10−10 GeV−1. In rot ist der Fall evakuierter Magnetröhren gezeigt; in
schwarz für einen4He Druck von6.08 mbar. Rechts ist der Fall für4He-Gas in den
Magnetröhren gezeigt fürt = 3600 s. Jede Kurve stellt einen unterschiedlichen Druck
dar (0.0-0.72 mbar).

Unter Verwendung der idealen Gasgleichung kann Glg. 1.33 f¨ur 4He weiter vereinfacht
werden zu [85]:

mγ(eV) ≃
√

0.0201 × p[mbar]
T [K]

[eV]. (1.34)

Somit wird die Kohärenz bei einem bestimmten Gasdruck und bei einer bestimmten
Temperatur für genau einen Wert der Axionmasse wieder hergestellt. Die Kohärenz-
bedingung lautet:

√

m2
γ −

2πEa

L
< ma <

√

m2
γ +

2πEa

L
. (1.35)

Die zugehörige Sensitivitätskurve hat die Eigenschaft einer glockenförmigen Reso-
nanz. Ihre relative Halbwertsbreite ist von der Größenordnung10−3 − 10−4 eV (siehe
Abb. 1.2 rechts). Die Anzahl der konvertierten Photonen ergibt sich zu:

Nγ(ma) =

∫ E′

i+∆E′

E′

i

dE ′

∫ ∞

0

R(E ′, E) a(E)
dφa

dE
Pa→γ t dE, (1.36)

mit R(E ′, E), der Detektor-Responsefunktion, A(E) der effektiven Fläche des Detek-
tors in [cm2]; t der Messzeit in [s] undPa→γ der Übergangswahrscheinlichkeit für
Axion-Photon Konversion [65]. In den nächsten Abschnitten werden einige der Expe-
rimente, die versuchen Axionen nachzuweisen, vorgestellt.
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1.8.2 Mikrowellen-Resonator-Experimente

Das Nachweisprinzip dieser Experimente basiert auf dem Primakoff-Effekt. Folgende
Annahme wird gemacht: galaktische Axionen können innerhalb eines Mikrowellen-
resonators, welcher einen hohen Qualitätsfaktor besitzt, in Photonen (Mikrowellensi-
gnal) konvertieren. Der Resonator befindet sich in einem Magnetfeld. Die konvertierten
Photonen sind monochromatisch, mit einer relativen Breitevon 10−6. Die Resonanz-
frequenz des Resonators muss einstellbar sein, um verschiedene Axionmassen nach
einem Signal absuchen zu können. Anfänglich gab es Experimente mit einem sensiti-
ven Volumen der Kavität von∼ 1 l (Rochester-BNL-Fermilab [86, 87] und Universität
Florida [89]), die einen Massenbereich von4.5µeV < ma < 16.3µeV ausschließen
konnten. Experimente der zweiten Generation verfügen über ein größeres Volumen
(∼ 200 l), sowie stärkere Magnetfelder (B ∼ 7.5 T). Das ADMX2 Experiment konnte
KSVZ-Axionen im Axionmassenbereich von1.9µeV < ma < 3.3µeV ausschlie-
ßen [90, 91]. ADMX wird die Sensitivität weiter erhöhen, indem eine neue Technolo-
gie von SQUID3 Verstärkern angewendet wird [92].

1.8.3 Optische und Radioteleskop-Experimente

Diese Experimente versuchen, die im frühen Universum thermisch erzeugten Axi-
onen nachzuweisen. Der untersuchte Axionmassenbereich dieser Art von Experimen-
ten liegt im ’Multi eV’ Bereich, d.h.3-8 eV. Der Beitrag der Axionen zur kritischen
Dichte ist zwar gering:Ω ∼ 0.01ma/eV, doch haben diese Axionen eine Lebensdauer
von τa→γγ ≈ 1025 s(ma/eV)−5. Die thermisch erzeugten Axionen können nachgewie-
sen werden, indem nach einer monochromatischen Photonenlinie von Galaxienhau-
fen gesucht wird. Aufgrund der Konversion eines Axions in zwei Photonen kann eine
Emissionslinie bei der Wellenlängeλa = 2hc/ma detektiert werden. Das Kitt Peak
National Observatory (KPNO) hat diesbezüglich drei Galaxienhaufen (die Abell Hau-
fen 1413, 2218, 2256) analysiert [93, 94]; doch konnte kein Signal detektiert werden.
Der Massenbereich3-8 eV konnte so ausgeschlossen werden. Das Radioteleskop des
Haystack Observatory konnte den Axionmassenbereich298µeV < ma < 363µeV
durch Untersuchung von Zwerg-Galaxien ausschließen [95].

1.8.4 Photonenregenerations-Experimente

Das Konzept dieser Art von Experimenten basiert auf der Annahme, dass Axionen
erzeugt werden können, indem Photonen durch ein transversales Magnetfeld propa-
gieren. Dazu wird ein Laser verwendet, der durch einen supraleitenden Dipolmagent

2Axion Dark Matter eXperiment
3Superconducting QUantum Interference Devices
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scheint. Das Laserphoton wechselwirkt mit dem virtuellen Photon des statischen Ma-
gnetfeldes, um ein pseudoskalares Axion zu erzeugen. DieÜbergangswahrschein-
lichkeit Pγγ→a ist proportional zu dem Produkt aus Kopplungskonstante, Magnetfeld-
stärke und -länge(gaγBL)2 (siehe Glg. 1.32). Da das Axion nur sehr schwach mit
normaler Materie wechselwirkt, durchdringt es eine Wand, die zwischen dem ersten
und einem zweiten Magneten aufgebaut ist. Im zweiten Magneten wechselwirkt das
zuvor erzeugte Axion widerum mit den virtuellen Photonen des Magnetfeldes und
Photonen werden erzeugt. Die regenerierten Photonen können mit einem Photomul-
tiplier detektiert werden. Eine obere Schranke an die Kopplungskonstante vongaγ =
6.7 × 10−7 GeV in einem Massenbereichma < 0.001 eV konnte angegeben wer-
den [96, 97].

1.8.5 Polarisations-Experimente

Bei dieser Art von Experimenten wird versucht, Axionen zu erzeugen, indem ein La-
serstrahl durch ein Magnetfeld scheint. Axionen können eineÄnderung der Polarisa-
tionsrichtung des Photonenstrahls, der durch ein transversales Magnetfeld propagiert,
hervorrufen. Die Polarisationsrichtung des Laserlichts vor und hinter der Wand ändert
sich. Lediglich die elektrische Komponente des einfallenden Laserlichts, die parallel
zum angelegten Magnetfeld liegt, trägt jedoch zurÄnderung der Polarisationsrich-
tung bei. Die senkrecht zum Magnetfeld stehende Komponenteliefert keinen Bei-
trag. Zwei beobachtbare Effekte treten auf, zum einen der Dichroismus, entsprechend
einer Rotation des Polarisationsvektors. Zum anderen die Doppelbrechung des Va-
kuums, die auftritt, während die Axionen das zweite Magnetfeld durchqueren. Hier
wird der ursprünglich linear polarisierte Laserstrahl elliptisch polarisiert (die Axio-
nen mischen nochmals mit der zum Magnetfeld parallel stehenden elektrischen Kom-
ponente). Eine obere Schranke für die Axion-Photon Kopplungskonstante kann mit:
gaγ < 3.6 × 10−7 GeV−1 für ma < 5 × 10−4 eV angegeben werden [98].

1.8.6 Suche nach solaren Axionen mit einem Helioskop

Die Suche nach Axionen, die im Plasma eines Sterneninneren erzeugt werden, bietet
z.B. die Möglichkeit, das Auskühlen von Sternen zu erklären. Der uns am nächsten
gelegene und am besten bekannte Stern ist die Sonne, weswegen mit diesen Experi-
menten versucht wird, solare Axionen nachzuweisen. Es gibtzwei Arten von Helio-
skopen, beide basieren auf dem Konzept, Axionen über den inversen Primakoff Effekt
zu detektieren.

1. Wechselwirkung von Axionen im elektrischen Feld der Atomkerne eines Kris-
talls. Notwendig für eine Axion-Photon-Konversion ist die Erfüllung der Bragg-
Bedingung [99]. Dazu wurden Germaniumkristall-Detektoren verwendet. Die
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Experimente COSME [100] und SOLAX4 [101] haben folgende obere Grenzen
für die Kopplungskonstante angegeben:gaγ < 2.7× 10−9 GeV−1 [SOLAX] und
gaγ < 2.8 × 10−9 GeV−1 [COSME] für einen Axionmassenbereich vonma ≤
1 keV. Das DAMA5 Experiment benutzt einen NaI(Ti) Kristall und konnte eine
obere Schranke vongaγ < 1.7 × 10−9 GeV−1[DAMA] angeben [102].

2. Die zweite Art der Helioskope beruht auf folgendem Prinzip: die Axionen, die
im Sonneninneren erzeugt werden, propagieren zur Erde und können dort in
einem transversalen Magnetfeld in Photonen konvertieren (inverser Primakoff
Effekt) und mittels Röntgendetektoren nachgewiesen werden. Das erste Expe-
riment dieser Art (Lazarus et al.) hat folgende oberen Schranken für die Kopp-
lungskonstantegaγ angegeben [103]:

gaγ < 3.6 × 10−9 GeV−1 für ma < 0.03 eV (1.37)

sowie

gaγ < 7.7 × 10−9 GeV−1 für 0.03 eV< ma < 0.11 eV[43]. (1.38)

Ein sensitiveres Experiment ist das Tokyo Helioskop [104],das ein Limit fürgaγ

von
gaγ < 6.0 × 10−10 GeV−1 für ma < 0.03 eV (1.39)

angibt.
Das welweit sensitivste Helioskop ist derzeit das CERN Solar Axion Telescope
(CAST) Experiment, das im nächsten Kapitel detailliert beschrieben wird.

4SOlar AXion experiment
5DArk MAtter search



Kapitel 2

Nachweis solarer Axionen mit dem
CAST Experiment

Abbildung 2.1: Die im Plasma des Sonnenkerns erzeugten Axionen können auf der
Erde in einem transversalen Magnetfeld in Röntgenphotonen der Energie1 − 10 keV
zurück konvertieren. Die am Ende des Magneten plazierten Detektoren dienen dem
Nachweis der Röntgenphotonen (Sikivie 1983) [7].

In diesem Kapitel werden der Aufbau und die Funktionsweise des CERN Axion So-
lar Telescope (CAST) Experimentes zusammengefasst. Eine detaillierte Beschreibung
findet sich in [10, 11]. Die in Kapitel 1 eingeführten solaren Axionen werden im Son-
neninneren erzeugt und verlassen die Sonne aufgrund der sehr schwachen Wechsel-
wirkung nahezu ungehindert. Auf der Erde konvertieren die Axionen innerhalb ei-
nes transversalen Magnetfeldes (inverser Primakoff Effekt) in Röntgenphotonen der
Energie1-10 keV. Zum Nachweis der Röntgenphotonen werden hintergrundoptimier-
te Detektoren am Ende des Magneten angebracht (siehe Abb 2.1). Die Sensitivität ei-
nes Helioskops wird durch die LängeL und StärkeB des verwendeten Magnetfeldes
dominiert, da die Axion-Photon KonversionswahrscheinlichkeitPa→γ proportional zu
(BL)2 ist. Die erwartete Anzahl an konvertierten Photonen ist proportional zum Axion-
fluss und somit zur Querschnittsfläche des Konversionsvolumens, d.h. dem Volumen,

17
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Abbildung 2.2: Zu sehen sind der auf einer beweglichen Plattform montierte CAST
Magnet, sowie das zugehörige Kühlsystem. An den beiden Enden des Magneten sind
3 Detektorsysteme installiert. Auf der Ostseite ist eine ’Time Projection Chamber’
(TPC) angebracht, womit Röntgenphotonen, die während des Sonnenuntergangs durch
Axion-Photon Konversion entstehen, detektiert werden. Auf der Westseite des Magne-
ten befinden sich das Röntgenteleskop und der Micromegas Detektor. Diese detektie-
ren Photonen, die während des Sonnenaufgangs erzeugt werden.

in dem eine kohärente Axion-Photon-Konversion über die LängeL stattfinden kann.
Das so erwartete Axionsignal muss vom gemessenen Hintergrund des Detektors un-
terscheidbar sein. Daher wird die Sensitivität des Helioskops auch von der Sensitivität
des Detektors beeinflusst. Das Signal-zu-Rausch-Verhältnis kann durch die Verwen-
dung einer fokussierenden Optik verbessert werden.

2.1 Das CAST Experiment

Das CERN Solar Axion Telescope (CAST) ist ein Helioskop (siehe Kapitel 1). Da
die erwartete Anzahl an Röntgenphotonen aufgrund der Axion-Photon Konversion im
Bereich einiger weniger Photonen pro Stunde liegt (siehe Abb. 1.2), müssen leistungs-
starke und untergrundoptimierte Röntgendetektoren zum Nachweis verwendet werden.
Im Folgenden werden die wichstigsten Komponenten des CAST Experiments, wie der
Magnet, das Datenüberwachungssystem, das Gassystem, sowie die Detektoren detail-
lierter beschrieben.
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Abbildung 2.3: Links: Gezeigt ist der Aufbau eines LHC-Magneten (Querschnitt).
Rechts: Verlauf der transversalen Magnetfeldlinien überdie gesamte Länge der zwei
Magnetröhren.

2.2 Der Magnet

Wichtigster Bestandteil des CAST Experiments ist der erstePrototyp eines supralei-
tenden Dipolmagneten, der für den Large Hadron Collider (LHC) gebaut wurde [105].
In Abb. 2.2 sind Dipolmagnet und dazu gehöriges Helium-Versorgungssystem (rechts
im Bild) zu sehen. Der Magnet besteht im Gegensatz zu den fürden LHC verwendeten
Magneten aus zwei geradlinigen Magnetröhren. Die zwei Magnetröhren verfügen über
je einen Durchmesser vond = 43 mm, über deren Länge vonL = 9.26 m ein trans-
versales Magnetfeld vonB ≈ 9 T erzeugt werden kann. Der detaillierte Aufbau des
Magneten, sowie der Verlauf der Magnetfeldlinien sind in Abb. 2.3 dargestellt. Um ein
Magnetfeld der Stärke≈ 9 T zu erzeugen, wird der Magnet mit supraflüssigem Heli-
um der TemperaturT = 1.8 K gekühlt [106]. Die elektrische und kryogene Versorgung
erfolgt über die ’Magnet-Versorgungs-Box’ (Magnet-Feed-Box, kurz MFB) an einem
Ende des Magneten. Am anderen Ende, der so genannten ’Magnet-Rückführungs-Box’
(Magnet-Return-Box, kurz MRB), wird der Kreislauf wieder geschlossen. Der Magnet
wird mit einem Strom vonI ≈ 13000 A betrieben (Maximum:I = 13337 A).

2.3 Plattform und Motoren

Um die Ausrichtung des Magneten auf die Sonne während einesmöglichst langen
Zeitraumes zu gewährleisten, wurde dieser auf einem beweglichen Drehgestell mon-
tiert, das aus zwei metallenen Halterungsvorrichtungen besteht. Eine der Halterungs-
vorrichtungen (rechts in Abb. 2.2) trägt den Großteil des Magnetgewichtes und das
Gewicht des Kühlsystems (Gesamtgewicht∼ 50 Tonnen). Diese Vorrichtung erlaubt
die vertikale und azimutale Bewegung. Die andere Halterungsvorrichtung dient als
Aufhängungslager (links in Abb. 2.2) und führt den Magneten. Dies ermöglicht eine
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Bewegung der Plattform auf Schienen von≈ 80◦ in Azimut (siehe Abb. A.1). Zwei
an dieser Vorrichtung befestigte Gewindestangen sind fürdie vertikale Bewegung des
Systems zuständig. Die Bewegung der Plattform erfolgt über zwei Motoren, die über
zugehörige Frequenzwandler kontrolliert werden. Das motorisierte System ist durch
eine komplizierte Software steuerbar, die im nächsten Abschnitt näher beschrieben
wird. Aufgrund mechanischer Einschränkungen, die durch die Konstruktion des Ma-
gneten und des Kühlsystems vorgegeben sind, ist die vertikale Bewegung auf±8◦

begrenzt. Der Magnet kann täglich für≈ 3 Stunden der Sonne nachgeführt werden (je
1.5 Stunden zu Sonnenauf- und untergang). Die maximale Gesamtzeit, während der
der Magnet innerhalb eines Jahres auf die Sonne ausgerichtet werden kann, liegt bei
45.6 Tagen1.

2.3.1 Ausrichtung des Magneten auf die Sonne

Mit Hilfe der Geometermessungen wurde die Korrelation zwischen den Winkelkodier-
werten und 90 verschiedenen Referenzpositionen des Magneten in Azimut und Höhe
(so genanntes GRID) mit einer Genauigkeit von0.001◦ bestimmt. Für jeden Wert der
Winkelkodierer (vertikale und horizontale Position) sindentsprechende Werte in Azi-
mut und Höhe tabelliert. Dazwischen liegende Positionen sind über Interpolation mit
einer resultierenden Genauigkeit von mindestens0.01◦ und durchschnittlich0.002◦ be-
rechnet. Systematische Fehlerquellen, die bei der Berechnung der Magnet- und Son-
nenkoordinaten dominieren, sind in Tabelle A.1 zusammengefasst. Daraus folgt, dass
der Magnet der Sonnenbewegung mit einer Genauigkeit von insgesamt< 0.01◦ nach-
geführt wird.

2.3.2 Verifikation der Ausrichtung des Magneten auf die Sonne

GRID Messungen

Um die Genauigkeit der Ausrichtung des Magneten auf die Sonne zu verifizieren, wird
die Korrelation zwischen absoluter Magnetposition (in Azimut und Höhe) sowie den
zugehörigen Winkelkodierwerten regelmäßig überprüft. Dies geschieht ein bis zwei-
mal pro Jahr und vor allem nach mechanischen Umbauten am Magneten. Aus Zeit-
gründen werden nicht alle 90 Referenzpositionen gemessen. Die Messgenauigkeit liegt
bei ±0.2 mm (Geometer). Die GRID Messungen von Oktober 2005 und April2006
zeigten eine Abweichung von0.3 mm vertikal und0.4 mm horizontal im Vergleich zu
den Messungen aus 2004. Anhand der GRID Messungen kann eine Genauigkeit der
Magnetbewegung bezüglich der Sonne von< 1′ angegeben werden.

1für 365 Tage pro Jahr
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Filmen der Sonne

Neben derÜberprüfung einzelner Magnetpositionen (siehe GRID Messungen), wird
die Software, die die Magnetbewegung steuert, verifiziert.Zweimal jährlich wird durch
ein Fenster in der Experimenthalle die Sonne direkt mit einer ST-7 CCD Kamera
gefilmt, während der Magnet der Sonne nachgeführt wird. Die Kamera (Fokallänge
200 mm) ist auf einer Halterung am Magneten montiert und parallel zu dessen theo-
retischer Achse ausgerichtet. In der Magnet-Steuerungs-Software sind Effekte auf-
grund von Refraktion der Photonen in der Erdatmosphäre implementiert. Die Genau-
igkeit, die erforderlich ist, um die Bewegung des Magneten bezüglich der Sonne zu
überprüfen, liegt bei0.02◦ [108].
Zusätzlich wird jeden Tag die relative Position des Magneten zu der Halterungsvorrich-
tung, die den Magneten führt (10 Positionen) und relativ zuden Schienen (1 Position)
mit Hilfe von zwei Lasersensoren gemessen.

2.4 Datenüberwachungssystem

Das Experiment enthält mehrere wichtige Komponenten, wiedie kryogene Versor-
gung, das Nachführsystem des Magneten, Vakuumsysteme (Magnet, Detektoren), so-
wie die einzelnen Detektorsysteme. Um die Sicherheit dieses Systems zu gewährleisten,
wurde ein Kontrollsystem entwickelt, das auf einer so genannten ’failsafe’ Logik auf-
baut. ’Failsafe’ bedeutet, dass sich der default Zustandswert eines jeden Elements in ei-
nem für das System sicheren Zustandswert befindet. Verschiedene Hardware-Systeme
(z.B. Interlock) reagieren auf Fehlermeldungen und versetzen daraufhin das gesam-
te System in einen sicheren Zustand. Das Datenüberwachungssystem (Slow Control)
prüft und protokolliert Informationen wie z.B.: Druck undTemperatur innerhalb des
Kryostaten und vor den jeweiligen Detektoren, Parameter der einzelnen Detektor-
systeme (z.B. Druck, Temperatur), die Traglast auf den beiden Gewindestangen der
Hängevorrichtung, die Position des Magneten entsprechend der Winkelkodierer, den
Zustand von Ventilen. Zusätzlich sendet das ’Slow Control’ System Alarmmeldungen,
z.B. beiÜberschreiten eines kritischen Drucks, Temperatur an verantwortliche Perso-
nen.

2.5 Das4He- Gassystem

In Phase I des CAST Experiments waren die Magnetröhren evakuiert (2002-2004) und
es wurden Axionmassen vonma < 0.02 eV auf ein Signal hin untersucht [6]. Um die
Sensitivität des Experiments zu höheren Axionmassen hin(0.02-0.4 eV) zu erweitern,
wurden die Magnetröhren Ende 2005 mit einem Puffergas (mit4He) gefüllt.
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Abbildung 2.4: Seitlicher Querschnitt des CAST Magneten. Zu sehen sind der Kryostat
(blau), das Vakuumsystem (gelb), das4He-Gassystem (rot), sowie die ’kalte’ Masse
(orange) (T = 1.8 K). Außerhalb des kalten Bereichs sind die Fenster (’cold window’)
installiert. An den 4 Enden der beiden Magnetröhren befinden sich Hauptventile, die
die Vakuumssysteme der Detektoren mit dem Vakuumsystem desMagneten verbinden
(VT1, VT2, VT3, VT4).

Der Aufbau des entsprechenden4He-Gassystems in CAST wird in diesem Abschnitt
näher beschrieben. Folgende Anforderungen werden an das System gestellt:

• Installation von ’Separatoren’, die ein geschlossenes Volumen innerhalb der Mag-
netröhren definieren, ein Entweichen des4He Gases verhindern und gleichzei-
tig transparent für Röntgenstrahlung sind (so genannte Fenster oder ’cold win-
dows’).

• Schutz vor Zerstörung der Fenster während des Druckanstiegs bei einem Quench.
Ein Quench des supraleitenden Magneten tritt auf, wenn ein Teil des Magneten
normalleitend wird. Dadurch bricht das Magnetfeld zusammen und die dort ge-
speicherte Energie wird in Form von thermischer Energie frei gesetzt.

• Kenntnis der Molzahl an4He in den Magnetröhren, sowie Reproduzierbarkeit
der Gasdichte mit einer Genauigkeit von mindestens10−2 mbar.

• Stabilität der Gasdichte innerhalb des Konversionsvolumens, d.h. Abwesenheit
von thermoakustischen Oszillationen, so dass eine kohärente Axion-Photon-Kon-
version gewährleistet ist. Fluktuationen der Gasdichte von> 1% würden zu ei-
nem Sensitivitätsverlust führen (∼ 50% Sensitivitätsverlust bei einer Amplitude
der TAO von5% [111]).
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Abbildung 2.5: Links: Photo eines der vier installierten Fenster [112]. Rechts:
Vergleich zwischen der am PANTER3 gemessenen Transmission (rot) [110] und
den Werten für die Transmission der PP-Folie entsprechendder NIST Datenbank
(schwarz) [113]) für Röntgenstrahlung eines der vier in CAST installierten ’cold win-
dows’. Der Transmissionsverlust aufgrund der Geometrie des Strongbacks ist12.6%.

Im Jahr 2005 wurde der Magnet an den beiden Enden geöffnet, um die vier Fenster
an den vier Enden der beiden Magnetröhren zu installieren.Für die Anfertigung der
Fenster wurde eine Polypropylen (C3H6) Folie verwendet (PP-Folie). Die PP-Folie
erlaubt im für Axiondetektion wichtigen Energiebereich von 1-10 keV eine Transmis-
sion von> 95% für Röntgenstrahlung und ist im Gegensatz zu anderen Materialien,
wie z.B. Beryllium, nicht gesundheitsschädlich. Ein weiterer Vorteil dieses Materials
besteht darin, dass es transparent für sichtbares Licht ist und somit die optische Justage
des Röntgenteleskops erlaubt (siehe Kapitel 5). Die größtmögliche Transmissionsrate
der PP-Folie, bei gleichzeitiger Resistenz gegen hohen Druck im Falle eines Quenchs
(3000 mbar), liegt bei einer Schichtdicke von15µm (siehe Abb. 2.5). Um die Resistenz
der Fenster gegen hohe Drücke zu maximieren, wurde eine metallene Wabenstruktur
(so genanntes Strongback) auf die Folie geklebt. Die einzelnen Waben des Strongbacks
haben eine Fläche von5.2 mm2, mit einer Wanddicke von0.3 mm und einer Tiefe von
5 mm [109]. Für fünf der insgesamt sieben gefertigten Fenster wurde die Transmission
für Röntgenstrahlung an der PANTER Testanlage in Garching bei München gemes-
sen. Die Abweichung der mittleren Transmissionen der einzelnen Fenster untereinan-
der liegt bei±2% [110]. Der Transmissionsverlust durch die Geometrie des Strong-
backs wurde auf12.6% abgeschätzt [110]. Weitere Parameter der Fenster, wie Druck-,
Temperatur- und Leckrate wurden getestet [109]. Die Leckrate der Fenster nach der
Installation ist< 10−8 mbar l s−1 [109]. Über Heizkreisläufe werden die Fenster auf
einer konstanten Temperatur von120 K betrieben. So kann der Anteil an ausgasenden
Komponenten, wie Wasserdampf, Ar oder H2O (von TPC und Micromegas Detekto-
ren) minimiert werden (< 1µm an abgelagertem gefrorenem Wasserdampf pro Monat
und Fenster). Um die Ablagerungen, die zu Transmissionsverlust führen, zu entfernen,
werden die Fenster einmal monatlich auf200 K aufgewärmt (sog. bake-out) [109].
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2.5.1 Änderung der Gasdichte

Die Änderung der Gasdichte in den Röhren erfolgte mit einer Schrittweite von0.04 ±
0.0015 und0.08± 0.003 mbar. Um einen Axionmassenbereich von0.02-0.4 eV/c2 in-
nerhalb einiger Monate auf ein Signal hin untersuchen zu können (November 2005-
Dezember 2006), wurde die Gasdichte täglich geändert. Das 4He befindet sich außer-
halb des Magneten in einem Behälter der TemperaturT = 36.6 ± 0.01 ◦C und einem
Druck vonp = 800 mbar (thermostatisches Bad). Von diesem Behälter aus wirddas
Helium in die Magnetröhren transferiert, wobei Eingangs-und Enddruck mit einer
Präzision von insgesamt500 ppm4 gemessen werden5. Das thermostatische Bad ist
auch Einflüssen der Umgebungstemperatur ausgesetzt, die um ±2 ◦C variiert [109].
Diese Temperatur wird registriert und geht in die Berechnung der in die Magnetröhren
transferierten Helium-Molzahl ein.

2.5.2 Stabilität der Gasdichte in den Magnetr̈ohren

Aufgrund der Suprafluidität des zum Kühlen des Magneten verwendeten Heliums, liegt
die Temperaturvariation innerhalb des ’kalten’ Teils der Röhren bei< 10−3 K. Berech-
nungen zeigen, dass die Druckgradienten, die durch hydrostatische Druckschwankun-
gen während der Magnetbewegung auftreten können, vernachlässigbar sind. Bei einem
Druck von∼ 2 mbar wurden thermoakustische Oszillationen (TAO) mit einer maxi-
malen Amplitude von∼ 6% (in Druckeinheiten [mbar]) beobachtet [109]. TAO sind
Gasschwingungen, die in gasgefüllten Leitungen auftreten, sofern diese einen Tempe-
raturgradienten aufweisen. Im beschriebenen Gassystem wird das Helium innerhalb
der Transferleitungen vonT ≈ 300 K auf 1.8 K gekühlt. Die TAO würden zu ei-
nem Sensitivitätsverlust führen [111]. Um die TAO’s zu entfernen, wurden Schwin-
gungsdämpfer in den Gasleitungen, nahe der ’kalten’ Masse, installiert. Nach der In-
stallation der Schwingungsdämpfer konnte eine maximale Amplitude der TAO von
< 0.01% gemessen werden, so dass ein Sensitivitätsverlust aufgrund von Fluktuatio-
nen in der Gasdichte ausgeschlossen werden kann [109]. Der Temperaturanstieg der
Röhren von1.8 K (innerhalb der ’kalten’ Masse) auf120 K (an den Fenstern) führt
zu einer Dichteänderung des4He-Gases (Wärmeübertrag durch Konvektion). Dieser
Dichtegradient des Gases findet jedoch außerhalb des Konversionsvolumens statt und
beeinflusst die Axion-Photon-Konversion nicht.
Abschließend werden in diesem Kapitel die Röntgendetektoren des CAST Experi-
ments ausführlicher beschrieben.

4engl.: parts per million
5das hier verwendete Druckmessgerät ist ein MKS Baratron 690A
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2.6 Die R̈ontgendetektoren

Im Folgenden werden die einzelnen Detektoren kurz beschrieben. Diese müssen un-
tergrundoptimiert sein, da das erwartete Signal im Bereicheinzelner Röntgenphotonen
pro Stunde liegt (siehe Abb 1.2, rechts). Folgende Anforderungen werden an die De-
tektoren gestellt:

• Ausreichende Sensitivität und Detektionseffizienz für Röntgenphotonen im Ener-
giebereich1-10 keV, sowie die Möglichkeit einzelne Ereignisse vom gemesse-
nen Hintergrund zu unterscheiden.

• Ausreichend gute Ortsauflösung, so dass der Ursprung des Ereignisses (inner-
oder außerhalb der Magnetröhre), bestimmt werden kann.

• Langzeitstabilität des Detektorbetriebs, wie z.B. Stabilität der Zählrate und der
Detektionseffizienz.

An der Ostseite des Magneten ist an beiden Enden der Röhren ein ’Time Projecti-
on Chamber’ (TPC) Detektor installiert, mit dem Röntgenphotonen, die während des
Sonnenuntergangs erzeugt werden, nachgewiesen werden. Auf der entgegen gesetzten
Seite befindet sich ein MicroMegas Detektor und das Röntgenteleskop, bestehend aus
einer Spiegeloptik und einem pn-CCD (Charged Couple Device) Detektor, der in der
Fokalebene der Spiegeloptik plaziert ist. Diese können R¨ontgenphotonen, die während
des Sonnenaufgangs erzeugt werden, nachweisen.

2.6.1 Die Zeitprojektionskammer (TPC)

Der ’Time Projection Chamber’ (TPC) Detektor wurde 1974 vonD. Nygren erfunden
und ist eine Erweiterung des ’Multi Wire Proportional Chamber (MWPC)’ Detektors
(Charpak 1968). Es handelt sich um einen Detektor, der geladene Teilchen, basierend
auf dem Prinzip der Spurrekonstruktion, nachweist, jedochauch zur Detektion einzel-
ner (ungeladener) Teilchen verwendet werden kann. Bei dieser Art von Detektor wird
ein konstantes elektrisches Feld an ein Gasvolumen angelegt. Durch Ionisation der
Gasatome aufgrund geladener Teilchen entstehen Elektronen, die entlang der elektri-
schen Feldlinien über eine bestimmte Weglänge zur Kathodenebene driften (x- und y-
Position des Teilchens). Die dritte Koordinate (Zeit) wirdüber die Driftzeit der Elek-
tronen zur Anodenebene bestimmt. Die Driftgeschwindigkeit beträgt einige cm/µs.
Der TPC Detektor des CAST Experiments verfügt über ein Konversionsvolumen von
(10 × 15 × 30) cm3, das mit einer Gasmischung aus Ar(95%)/CH4(5%) (bei Atmo-
sphärendruck) gefüllt ist (siehe Abb. 2.6). Die effektive Detektionswahrscheinlichkeit
von Röntgenphotonen liegt bei> 99% für Photonen einer EnergieE ≤ 6 keV und
nimmt für höhere Energien ab (50% bei11.5 keV) [114].
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Abbildung 2.6: Schematischer Aufbau des TPC Detektors [114].

Die gesamte Detektionseffizienz des TPC Detektors ist in Abb. 2.7, links gezeigt-
[114]. Die Driftrichtung der Elektronen, die durch Ionisation entstehen (10 cm) liegt
parallel zur Magnetachse; der verbleibende Teil(15×30) cm2 ist senkrecht dazu mon-
tiert, so dass beide Magnetröhren abgedeckt werden. Als Driftelektrode dient eine Alu-
miniumschicht, die an der Innenseite der Kammer, welche demMagneten am nächsten
liegt, angebracht ist. Die Driftelektrode wird auf−7 kV betrieben, um ein Feld von
700 kV/cm zu erzeugen. Auf der Rückseite der Kammer sind Drähte in3 Ebenen an-
gelegt; eine Ebene besteht aus Anoden (auf+1.8 kV vorgespannt) die zwischen2 ge-
erdeten Kathodenebenen liegt. Die Anodenebene besteht aus48 Drähten mit je einem
Durchmesser von20µm (vergoldetes Wolfram), welche parallel zur längsten Seite der
Kammer angebracht sind. Jede der beiden Kathodenebenen besteht aus96 Drähten
mit je einem Durchmesser von100µm, die senkrecht zu den Anodendrähten befestigt
sind. Die Elektronen driften in Richtung der ersten Kathodenebene. Der Lawinenpro-
zess findet zwischen der Kathoden- und Anodenebene statt, dahier ein starkes elektri-
sches Feld angelegt ist, durch das die Elektronen beschleunigt werden. Das Signal wird
verstärkt. Positiv geladene Ionen, die während des Lawinenprozesses entstehen, wan-
dern zu den Kathodenebenen und sammeln sich dort. Durch Kombination der signalge-
benden Anoden und Kathoden kann die Position des Ereignisses in 2 Dimensionen (x-
und y- Richtung) bestimmt werden. Wegen seiner sehr geringen natürlichen Radioak-
tivität wurde die gesamte Kammer aus Plexiglas der Dicked = 1.7 cm gebaut (ausge-
nommen die Elektroden, Schrauben)6. Das Vakuum innerhalb der Magnetröhren wird
vom Detektorvolumen durch Mylarfenster (3 oder5µm dicke Mylarfolie und Strong-
back) getrennt7. Die Innenseiten der Fenster sind mit Aluminium beschichtet (40 nm),

6die im ’Canfranc Underground Laboratory Labor’ gemessene Radioaktivität des verwendeten
Plexiglases ist [89]:238U< 100 m Bq kg−1, 235U < 10 m Bq kg−1, 232Th < 5 m Bq kg−1, 40K <
30 m Bq kg−1

7Magnet:10−7 mbar, TPC:1 atm
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Abbildung 2.7: Effizienz des TPC Detektors in Abhängigkeitvon der Energie (links)
und der mittlere differentielle Fluss in Abhängigkeit vonder Energie [114].

da diese Seiten als Teil der Driftelektrode dienen. Ein differentielles Pumpsystem wird
eingesetzt, um die LeckrateQ von Argon in Richtung des Magnetvakuums zu mini-
mieren (Q < 2×10−7 mbar l s−1). Um den Hintergrund zu reduzieren, wurde eine Ab-
schirmung bestehend aus Kupfer, Blei, Kadmium, Polyethylen und PVC installiert. Die
Abschirmung ermöglicht eine Reduzierung des Hintergrunds um einen Faktor∼ 4.3
bei Energien vonEγ = 1-10 keV bzw. Reduktion um einen Faktor∼ 6.4 für Ener-
gien vonEγ = 6-10 keV [114]. Die Fluktuationen der Zählrate in Abhängigkeit von
der Magnetposition konnten aufgrund der Abschirmung von±20 Ereignisse/h (ohne
Abschirmung) auf±2 Ereignisse/h (mit Abschirmung) reduziert werden.

2.6.2 Micromegas

Der ’MICRO MEsh GAseous Structure’ (Micromegas) Detektor ist eine Erweiterung
des in den 90er Jahren erfundenen ’Micropattern’ Detektors(Giomataris, Charpak).
Um Röntgenphotonen im Energiebereich1-10 keV detektieren zu können, wurde ei-
ne spezielle Auslesestruktur (X und Y Streifen) gebaut. DasFunktionsprinzip ist in
Abb. 2.8 schematisch dargestellt. Die im Magneten erzeugten Röntgenphotonen ge-
langen in die mit einer Gasmischung aus Argon (95%)/C4H10(5%) bei einem Druck
von 1 bar gefüllte Konversionslücke.̈Uber den photoelektrischen Effekt, sowie durch
Ionisation, werden Elektronen im Konversionsvolumen erzeugt, die entlang eines an-
gelegten elektrischen Feldes der StärkeE ∼ 1 kV/cm in Richtung des Micromesh
driften. Unter Verwendung von Abstandshaltern ist das Micromesh in einem Abstand
von50µm zur Ausleseebene plaziert. Der Lawinenprozess findet in der Verstärkungs-
region hinter dem Micromesh statt, in der ein homogenes elektrisches Feld vonE ∼
40 kV/cm angelegt ist. In der Anodenebene werden die erzeugten Ladungen gesam-
melt. Die Neuheit des CAST Prototyps [115] ist die Einführung einerX- undY - Strei-
fenstruktur in der Anodenebene. Diese Struktur besteht aus192 X- und192 Y - Strei-
fen, die in einem Abstand von∼ 350µm zueinander angebracht sind.
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Abbildung 2.8: Oben: Funktionsweise des Micromegas Detektors (Details siehe Text).
Unten links: Relative Effizienz des MM Detektors. Unten rechts: Hintergrundspektrum
im Energiebereich1-8.5 keV [115].
Der stattfindende Lawinenprozess erzeugt ein Signal im Micromesh und in der Strei-
fenstruktur. Die Information des Micromesh beeinhaltet die Energie des Ereignisses,
sowie die Form der Signal- oder Pulskurve. Anhand der Signalkurve können die ver-
schiedenen Teilchen, die das Signal ausgelöst haben, unterschieden werden. Die örtliche
Auflösung des Detektors liegt bei∼ 100µm. Um den Hintergrund zu reduzieren, wur-
de der MicroMegas Detektor aus Materialien konstruiert, die eine geringe natürliche
Radioaktivität aufweisen (Plexiglas, Kapton und Kupfer). In Abb. 2.8 sind die relative
Effizienz, sowie das Hintergrundspektrum des MM Detektors dargestellt. Zur Mini-
mierung der Leckrate des Detektorgases in Richtung des Magneten wurde ein System,
bestehend aus zwei Fensten, die durch differentielles Pumpen miteinander verbunden
sind, konstruiert. Die Fenster bestehen aus mit Aluminium beschichteten,4µm dicken
Mylarfolien und einem Strongback. Die LeckrateQ des Detektorgases in Richtung
des Magneten istQ ∼ 10−9 mbar l s−1 [115]. Der Detektor ist von einem kupfernen
Faraday-Käfig umgeben, um elektronisches Rauschen im Detektor zu reduzieren.
Das dritte und sensitivste Detektorsystem des CAST Experiments, das Röntgenteleskop,
wird im folgenden Kapitel genauer beschrieben.



Kapitel 3

Das Röntgenteleskop

3 mmSpot
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Abbildung 3.1: Schematische Darstellung des Strahlengangs der Spiegeloptik. Der aus
der Magnetröhre austretende Photonenfluss wird auf den CCDDetektor, der sich in
der Fokalebene der Spiegeloptik befindet, fokussiert. Die optische Achse ist parallel
zur theoretischen Achse der Magnetröhre ausgerichtet. Die Fokallänge beträgt1.6 m.

Die Photonen, die aufgrund der Axion-Photon Konversion im Magneten erzeugt wer-
den, können mit einem Detektor detektiert werden, der direkt am Ende der Magnet-
röhren plaziert ist. Jedoch können die Photonen auch mittels einer Spiegeloptik auf
einen Detektor, der sich in deren Fokalebene befindet, fokussiert werden. Eine solche
Anwendung hat mehrere Vorteile:

• Deutliche Verbesserung des Signal zu Rausch-verhältnisses, da die Photonen
von der Fläche der Magnetröhre auf eine potentielle ’Axionsignalfläche’ auf
dem CCD Chip fokussiert werden. Das Verhältnis der beiden Flächen ist hier
AMagnet = 14.5 cm2/ASignal = 9.4 mm2 ≈ 155.

• Da das Teleskop ein abbildendes Instrument ist, kann ein Abbild der solaren
Axionen erstellt werden.

29
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• Reduktion der systematischen Fehlerquellen, da Hintergrund und Signal gleich-
zeitig gemessen werden können. Der Hintergrund entspricht den Photonen au-
ßerhalb der Axionsignalfläche (geometrische FlächeAChip = 2.88 cm2).

Das Röntgenteleskop in CAST basiert auf dem Konzept einer Röntgenoptik vom Typ
Wolter I. Das verwendete Spiegelsystem ist ein Prototyp der’ABRIXAS’ Mission [116]1.
In der Fokalebene der Spiegeloptik befindet sich ein pn-CCD Detektor, der baugleich
ist mit den pn-CCD Detektoren, die bei der ESA2 Raumfahrtmission ’XMM3-Newton’
verwendet werden [119, 120]. Aufbau und der Funktionsweisedes Röntgenteleskops,
bestehend aus der Spiegeloptik und dem pn-CCD Detektor, werden in diesem Kapitel
näher beschrieben.

3.1 Das R̈ontgen-Spiegelsystem

Die Grundidee zur Konstruktion eines Spiegelteleskops für Röntgenstrahlen basiert
darauf, dass Röntgenstrahlen, die unter einem Einfallswinkel von≈ 10′- 2◦ auf glat-
te Oberflächen treffen, reflektiert werden (streifender Einfall). Drei verschiedene Ar-
ten eines Röntgenteleskops wurden vorgeschlagen, von denen nur der Typ I in der
Röntgenastronomie angewandt und hier näher beschriebenwird. Die Röntgenphotonen
werden an einem Parabolspiegel und anschließend an einem Hyperbolspiegel reflek-
tiert, so dass einfallende Röntgenstrahlen unter optimalen Umständen genau zweimal
reflektiert werden können (siehe Abb. A.3). Jedes Spiegelpaar besitzt wegen des strei-
fenden Einfalls nur einen schmalen Bereich, in dem es Röntgenlicht aufnehmen und
fokussieren kann. Durch Verschachtelung mehrerer solcherSpiegelsysteme wird die
effektive Sammelfläche erhöht. Das Spiegelsystem in CASTbesteht aus 27 ineinan-
der geschachtelten, mit Gold beschichteten Nickelschalen. Die Goldbeschichtung der
Schalen geschieht zum einen aus Gründen der Herstellung, zum anderen, da Gold als
Edelmetall nicht oxidiert und ein besonders gutes Reflexionsverhalten für Röntgen-
strahlung aufweist. Die Fokallänge der Spiegeloptik beträgt 1600 mm. Aus Geome-
triegründen wurde das Teleskop zur Magnetachse so ausgerichtet, dass nur ein Teil der
geometrischen Spiegelfläche zur Fokussierung genutzt wird (siehe Abb. 3.2, links). Für
die Anwendung in CAST hat diese Art der Installation den Vorteil, dass keine geome-
trischen Schatteneffekte durch die metallische Halterungsstruktur entstehen [12].
Die Effizienz des Systems ist durch die effektive Sammelfläche und die räumliche
Auflösung gegeben, die durch die Punktbildfunktion (PBF) beschrieben wird. Die
effektive Sammelfläche nimmt mit zunehmender Energie, Rauigkeit der Spiegelober-
flächen, zunehmendem Photoneneinfallswinkel (weniger Reflektivität) und aufgrund
geometrischer Effekte (Vignettierung) ab. Außerdem werden sogenannte Abbildungs-

1A/BRoad-band/Imaging/X-ray/All-sky/Survey
2European Space Agency
3X-ray Multi Mirror



3.1. DAS RÖNTGEN-SPIEGELSYSTEM 31

Abbildung 3.2: Links: Abgebildet ist die Spiegeloptik (Draufsicht). Die Einzelspie-
gel einer Länge vonL = 300 mm werden auf einem Speichenrad zu einem Spie-
gelmodul integriert (Unterteilung in 6 azimutale Sektoren). Da der Durchmesser der
Magnetröhre mitd ≈ 43 mm kleiner ist als der Durchmesser der äußeren Schale
(d ≈ 163 mm) und inneren Schale (d ≈ 76 mm), wird nur einer der 6 Sektoren in
CAST verwendet. Die entsprechende Fläche der Magnetröhre ist eingezeichnet (wei-
ßer Kreis). Rechts: Logarithmisch dargestellte Intensit¨at in der Fokalebene für einen
der 6 Sektoren, wobei ein paralleler Röntgenphotonenstrahl verwendet wurde [12].

fehler, die bei großen Winkelablagen von der optischen Achse auftreten, sowie die Re-
flektivität der Beschichtung mit der PBF beschrieben. Zur Bestimmung der effektiven
Sammelfläche und der PBF müssen die Geometrie der Optik, die Abbildungsfehler und
das Reflektionsverhalten der Beschichtung bekannt sein. Diese wurden an der PAN-
TER Testanlage in Garching bei München gemessen [12]. Außerdem wurde die ef-
fektive Sammelfläche mit Hilfe von Strahlengangsimulationen modelliert. Die speziell
für das ABRIXAS Spiegelsystem entwickelten Algorithmen wurden der CAST Konfi-
guration angepasst. Der Einfluss von Streueffekten aufgrund der Oberflächenrauigkeit
kann als vernachlässigbar angenommen werden. Die Winkelauflösung zur optischen
Achse wurde zu34.5′′ (Halbwertsbreite) bei1.5 keV und44.9′′ bei 8.0 keV bestimmt.
Durch Kombination der Simulationsergebnisse mit den Ergebnissen der Kalibrierungs-
messungen in PANTER, wurde die effektive Sammelfläche fürden gewählten Sektor
berechnet und im für CAST wichtigen Energiebereich von1− 7 keV interpoliert. Aus
Gründen einer besseren Zentrierung der Axionsignalfläche auf der pn-CCD Chipfläche
wurde das Teleskop für die Datennahme von 2004-2006 um2′ relativ zur Magnetachse
gekippt. Dies hat einen Verlust der effektiven Sammelfläche von≈ 10% zur Folge
(siehe Abb. A.4). In Abb. 3.3 ist die simulierte radiale und tangentiale (relativ zur
Spiegeloberfläche) Abhängigkeit der effektiven Flächedargestellt. Um eine eventuelle
Kontamination der Spiegeloberflächen und den damit verbundenen Verlust an effekti-
ver Fläche zu vermeiden, wird das System unter Vakuum betrieben (p =< 10−7 mbar).
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Abbildung 3.3: Links: Effektive Sammelfläche der Spiegeloptik in Abhängigkeit von
der Energie. Rechts: Einfluss der Vignettierung auf die effektive Sammelfläche bei
einer Photonenergie von1.5 keV für radiale (Dreiecke) und tangentiale (Rauten) Win-
kelablagen zur optischen Achse [12].

3.2 Der pn-CCD Detektor

In der Fokalebene der Spiegeloptik ist ein pn-CCD4 Detektor montiert. Diese Art
von Detektor ist eine Weiterentwicklung eines Silizium-Drift-Detektors (vorgeschla-
gen von Gatti (1983) und Rehak (1984)), dessen Funktionsprinzip modifiziert wur-
de [117, 118, 119, 120, 121, 122]. Es wurden JFET6 Elektroniken integriert und der
erste Detektor dieser Art wurde 1993 hergestellt. Der in CAST verwendete pn-CCD
Detektor verfügt über eine geometrische Fläche von(1 × 3) cm2 mit insgesamt12800
Pixeln, die in64 Spalten und200 Zeilen angeordnet sind. Jeder Pixel hat die Dimensio-
nen(150 × 150)µm2. Die Funktionsweise des pn-CCD Detektors wird im Folgenden
beschrieben.

3.2.1 Funktionsweise des pn-CCD Detektors

Mit Hilfe der Seitwärtsdepletion, die mittels eines pnp-Übergangs realisiert wird, kann
das Depletionsgebiet mit einer Dicke280µm über die ganze Breite des n-Siliziums
ausgedehnt werden. Die Vorderseite des Detektors besteht aus streifenförmigen p+-
Implantationen (Taktregister); die Rückseite (zweite p-Schicht) ist homogen und dient
als Eintrittsfenster für die Röntgenphotonen. ErzeugteElektron-Loch-Paare werden
durch das in der Depletionszone angelegte elektrische Feldgetrennt, die Löcher wan-
dern zu den p+-Implantationen und fließen ab. Die Elektronen driften in Richtung des
Potentialminimums, das sich zwischen n-Epitaxieschicht und Bulkmaterial befindet

4Charge- Coupled Device
6Sperrschicht-Feldeffekttransistor
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(Potentialkanal). Die Seitwärtsdepletion bewirkt eine zusätzliche Begrenzung der La-
dungswolke, so dass Potentialtöpfe erzeugt werden. Drei Taktregister begrenzen je
einen Pixel, entsprechend einem Potentialtopf, und die Ladungen sammeln sich un-
ter dem positivsten Taktregister an. Zum Transport der Elektronen zur Ausleseanode
werden die Spannungen an den Taktregistern zeitlich variiert, so dass die Potentialmi-
nima über den Chip wandern, gefolgt von den Elektronen. Einwichtiger Parameter bei
der Beschreibung eines Röntgendetektors ist die Quanteneffizienz, die das Verhältnis
nachgewiesener Ereignisse zu einfallenden Photonen beschreibt. Im für Axiondetekti-
on interessanten Energiebereich von1 − 7 keV liegt die Quanteneffizienz bei dem in
CAST verwendeten CCD Detektor bei> 95% [123] (siehe Abb. 3.5). Für niederener-
getische Photonen (< 1 keV) wird die Quanteneffizienz über die Dicke der Totschicht
eingeschränkt. Die in der Totschicht absorbierten Photonen erzeugen Elektron-Loch-
Paare, die nur teilweise rekombinieren, so dass lediglich ein Teil der Elektronen in den
Feldbereich driftet und vom Detektor registriert werden kann. Im Falle hochenerge-
tischer Röntgenphotonen (E > 20 keV) ist die Quanteneffizienz durch die Tiefe des
sensitiven Detektorvolumens definiert. Dies führt zu einer Abnahme der Quantenef-
fizienz bei höheren Energien. Durch Kühlen des Detektors wird der Hintergrund, der
durch thermisch erzeugte Elektron-Loch-Paare entsteht, reduziert.

3.2.2 Das Auslesen der Ladungen

Das parallele Auslesen der Kanäle ermöglicht die Aufahmeder Bilder in kurzer Zeit.
Die Transferkanäle enden auf einer Anode, die gleichzeitig als Gate eines JFETs dient.
Der Vorverstärker (First FET) befindet sich als prozessierte Struktur auf dem CCD-
Wafer und verstärkt das Signal, bevor es zum Verstärker-Chip CAMEX weiter ge-
leitet wird (CCD Chip und CAMEX sind auf einer Keramik installiert) [124]. Auf
dem CAMEX ist die Ausleseelektronik realisiert; die Verbindung zwischen Transfer-
und Verstärkerkanal findet über Bonddrähte statt. Aufgrund der Eigenkapazitäten der
Bonddrähte wird direkt auf dem CCD Chip integriert. Während der Integrationszeit fin-
det kein Schieben der Ladungen statt. Durch die Verstärkerwerden aus den Ladungs-
paketen messbare Spannungspulse, deren Amplituden ein Maßder Photonenenergie
darstellt. Auslese-und Integrationszeit ergeben zusammen die Zykluszeit, welche die
Zeitauflösung des CCD bestimmt. Die Auslesezeit wird vor allem durch die Dauer der
Signalverarbeitung beschränkt, nicht durch das Schieben. Die 64 Spalten von je200
Pixeln des hier beschriebenen pn-CCD Detektors werden intSchieben= 6.1 ms parallel
ausgelesen und währendtAuslesen= 65.7 ms integriert, was in einer gesamten Zyklus-
zeit von tZyklus = 71.8 ms resultiert. Der TIMEX ist die digitale Kontrolleinheit des
CAMEX, der die zeitliche Steuerung des CAMEX übernimmt.

3.2.3 Effekte bei der Ladungssammlung

Bei der Photonendetektion können verschiedene Effekte auftreten, die für die Interpre-
tation und Analyse der Daten von Bedeutung sind. Diese werden im Folgenden näher
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beschrieben.

• Partial Events: Auf der Rückseite des CCD befindet sich einenicht-depletierte,
dünne Totschicht, in der Ladungsträger rekombinieren k¨onnen. Lediglich Tei-
le der durch Photonen erzeugten Ladungswolke gelangen zur Pixelstruktur und
werden detektiert, weshalb die gemessene Energie geringerals die des absor-
bierten Photons ist.

• Split Ereignisse: Jedes absorbierte Photon erzeugt eine Ladungswolke, die zur
Pixelstruktur nahe der Vorderseite driftet. Die Wolke breitet sich aufgrund von
Diffusion und Coulombabstoßung aus. Trifft die Wolke anschließend auf den
Rand eines oder mehrerer Pixel, teilen sich die Ladungen aufmehrere Pixel auf
(so genannte Split Ereignisse). Die Split Ereignisse werden unabhängig vonein-
ander registriert und die Summe ergibt die Energie des ursprünglich eingefal-
lenen Photons. Um ’echte’ Photonen von kosmischer Strahlung unterscheiden
zu können, wird in der Datenanalyse ein Algorithmus verwendet, der die Spuren
der Teilchen, die im Detektor entstehen, identifiziert und dementsprechend sepa-
riert. Erlaubte Pattern-Geometrien werden behalten und unerlaubte werden ver-
worfen, d.h. Geometrien, die nicht von einer einzelnen Photonenwechselwirkung
mit den Detektorpixeln stammen können. Allgemein gibt es4 gültige Geometri-
en (Single, Double, Triple, Quadruple), die in13 weitere Kategorien eingeteilt
werden (siehe Abb. A.6). Die Ladung kann sich nicht über dieDiagonale eines
Pixels ausdehnen. Das Verhältnis der Split Ereignisse istenergieabhängig (siehe
Abb. 3.4).

• Pile Up Ereignisse: Solche Ereignisse enstehen, wenn mehrere Photonen während
der Integrationszeit in dasselbe Pixel treffen. Dadurch wird eine vielfache Li-
nienenergie detektiert.5

• ’Out of Time’ Ereignisse: Werden während des Schiebens Photonen absorbiert,
so werden diese Ereignisse einer falschen Zeile zugeordnet. Das Bild erscheint
verschmiert in Transferrichtung. Der Anteil an out-of-Time Ereignissen im Ver-
hältnis zu allen Ereignissen entspricht dem Verhältnis der Auslesezeit zu Zy-
kluszeit. Demnach ist die Zahl der out-of-Time Ereignissenklein, wenn die
Integrationszeit viel größer als die Auslesezeit ist.

3.2.4 Eigenschaften des CCD Signals

1. Dunkelstrom: Um das tatsächliche CCD-Signal bestimmenzu können, müssen
die von den verschiedenen elektronischen Komponenten verursachten Rausch-
beiträge vom eigentlichen Signal subtrahiert werden (Dunkelstrom). Die Inten-

5Im Energiespektrum tritt neben der einfachen Photonenergie eine schwächere Linie bei der doppel-
ten Energie auf.
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Abbildung 3.4: Links: Gemessenes55Fe Spektrum, das mit dem pn-CCD Detektor
gemessen wurde. Die Energieauflösung beträgt170 eV bei6.0 keV. Rechts: Dargestellt
sind die Verhältnisse verschiedener gültiger Geometriemuster (Single, Double, Triple
und Quadruple) bei Energien zwischen0.3−14 keV (Phase II Daten). Die Verhältnisse
sind energieabhängig. Mit steigender Photonenenergie treten weniger Singles auf, da
die Elektronenwolke größer wird.

sität des Dunkelstroms ist durch Angabe eines unteren Wertes beliebig einstell-
bar (Offset). Unmittelbar vor dem Beginn der Messung wird eine Offsetmap
berechnet, die den Energieoffset für jeden Pixel6 enthält. Dazu wird die Ladung
in jedem Pixel 100 Mal ausgelesen und der Mittelwert wird alsOffset dieses
Pixels aufgezeichnet. Der Gesamtoffset setzt sich aus dem Offset der einzelnen
Pixel, dem der 64-First FET’s auf dem CCD, sowie dem Offset des CAMEX
zusammen. Ereignisse, bei denen das Differenzsignal eine untere Grenze nicht
überschreitet, werden verworfen.

2. Verstärkung (Gain): Die Vorverstärkung der 64 einzelnen Kanäle auf dem Chip
und im CAMEX ist aufgrund kleinster Untschiede in der Herstellung nicht ab-
solut gleich und kann um bis zu 10% von Kanal zu Kanal variieren. Da diese
Abweichung das Signal verfälscht, wird eine Gain- Korrektur vorgenommen, die
auf einer so genannten Flat-field Aufnahme basiert, wobei die Position des Ma-
ximums einer ausgewählten Röntgenlinie (hier Mn- Kα) für jede einzelne Spalte
bestimmt wird. Das Verhältnis zwischen der Lage des Maximums eines Einzel-
kanals zum Mittelwert der Maxima gibt die relative Verstärkung jedes einzelnen
Kanals an.

3. Bestimmung der Ladungstransfer-Effizienz (CTE): Das Schieben der Ladungen
über den CCD Chip erfolgt nicht ohne Ladungsverluste. Störatome, meist Spu-
ren von Titan, können Elektronen einfangen und dem Signal entziehen (so ge-
nannte Traps). Geschieht dies während des Schiebevorgangs, so geht ein Teil der

6ausgedrückt in analog-zu-digital Einheiten, ADU
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Ladung auf dem Weg zur Ausleseanode verloren. Die CTE gibt das Verhältnis
der in Zeilei generierten LadungEi und der nach dem Schieben dieser Elektro-
nen in Zeilei+ 1 noch vorhandenen LadungEi+1 an:

CTE =
Ei+1

Ei

< 1. (3.1)

Da beim Auslesen der Zeilen Ladung bis zur Ausleseanoden-mal geschoben
werden muss, ergibt sich für die letztlich im ADC gemesseneLadung:

Egemessen= En CTEn. (3.2)

4. Minimally Ionizing Particles (MIPS): Im Halbleiter werden außer den Photonen
auch andere ionisierende Teilchen aus der Umgebungsradioaktivität und der kos-
mischen Strahlung detektiert, MIPS. Diese sieht man im CCD bei hohen Ener-
gien.

5. Energie Kalibration: Zur Kalibration werden Messungen mit einer radioaktiven
55Fe-Quelle durchgeführt, die eine Mn-Kα-Linie bei≈ 5.90 keV und (mit gerin-
gerer Wahrscheinlichkeit) eine Mn-Kβ-Linie bei≈ 6.49 keV aussendet:

55
26Fe+ e− →55

25 Mn∗ →55
25 Mn + γ. (3.3)

3.2.5 Operation des pn-CCD Detektors in CAST

Der pn-CCD Detektor wird bei einer Temperatur vonT = −130 ◦C betrieben, die über
einen Stirling Kühler konstant gehalten wird. Die thermische Kopplung zwischen dem
Kühlsystem und dem CCD Chip ist über Kupferkabel realisiert, die den Kühlkopf des
Stirling Kühlers mit der Kühlmaske des CCD Chips verbinden. Der Detektor ist in ei-
nem Gehäuse installiert, das aus Aluminium besteht. Um dendurch Gammastrahlung
der Umgebung erzeugten Hintergrund zu reduzieren, wurde das Gehäuse mit einer
passiven Abschirmung ausgestattet, die aus einer> 20 mm10 mm dicken Blei-Schicht
niedriger natürlicher Radioaktivität (210Pb) besteht, welche von einer10 mm dicken
Cu-Schicht (Sauerstoff-frei) ummantelt ist [12]. Eine zusätzliche Bleiabschirmung au-
ßerhalb des Detektorgehäuses verringert die induzierte Gammahintergrundstrahlung
aufgrund der Wand der Experimenthalle und somit Fluktuationen der Zählrate während
der Magnetbewegung (der Abstand zur Wand ändert sich während der Magnetbewe-
gung, wodurch unterschiedlich viel Gammastrahlung induziert wird).

Kalibrierung des pn-CCD Detektors

Unter Verwendung einer Multitarget-Röntgenröhre wurdeder Detektor für verschie-
dene Energien vor Ort in der CAST Experimenthalle am CERN kalibriert.
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Abbildung 3.5: Links ist die Responsematrix des pn-CCD Detektors gezeigt [12] und
rechts die Quanteneffizienz des pn-CCD Detektors in CAST.

Ausgehend von diesen Daten konnte die Responsematrix des Detektors bestimmt wer-
den (siehe Abb. 3.5). In Kombination mit der effektiven Fläche des Detektors be-
schreibt die Responsematrix die Relation zwischen einfallendem, differentiellen Pho-
tonenspektrum und dem beobachteten, gebinnten Pulshöhenspektrum, das vom Detek-
tor gemessen wird. Es gilt:

Ni = ΣjRijǫ(Ej)S(Ej)(∆E)j, (3.4)

mit Ni der Anzahl an Ereignissen pro Zeiteinheit, der Photonenenergie Ej , der ef-
fektiven Flächeǫ(Ej) [cm2], Sj(Ej) dem gebinnten differentiellen Quellenspektrum
[cm−2 s−1 keV−1] und (∆E)j der endlichen Energiebreite des j-ten Energieintervalls.
Die ResponsematrixRij beschreibt die endliche Energieauflösung des Detektors. Sie
enthält die Beiträge des Photopeaks und des Si-Escapepeaks, der bei1.74 keV auf-
tritt. Die Effekte 2. Ordnung wurden bei der Modellierung der Responsematrix mit
einbezogen (wie z.B. der Einfluss der partiellen Ereignisse). Weiterhin wurde die Ka-
librierung auf Energien ausgedehnt, die nicht mit der Röntgenröhre gemessen werden
konnten. Dazu wurden Röntgenfloureszenz-Linien, die aus dem Hintergrundspektrum
stammen, verwendet. Zusammen mit einer55Fe Kalibrationsquelle bieten diese Linien
eine Möglichkeit, die Langzeitstabilität der Energiekalibrierung aufzuzeichnen.
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Abbildung 4.1: Experimentelle Anordnung während der Ausrichtung der optischen
Achse des Röntgenteleskops relativ zur Achse der Magnetr¨ohre (rot gestrichelte Linie).

Der aus der Magnetröhre durch Axion-Photon-Konversion austretende Photonenfluss
wird mittels der Spiegeloptik auf den in der Fokalebene liegenden CCD Chip fokus-
siert. Das Verhältnis der beiden Flächen entsprichtAMagnet/ASignal ≈ 155. Die poten-
tielle Axionsignalfläche auf dem CCD Chip, die über den Brennpunkt der fokussie-
renden Optik definiert wird, ist kleiner als die geometrische Gesamtfläche des CCD
Chips (AChip/ASignal ≈ 30). In diesem Kapitel wird die experimentelle Vorgehensweise
zur optischen Justage des Röntgenteleskops relativ zur Achse der Magnetröhre be-
schrieben. Eine maximale Detektionseffizienz des Teleskops ist gewährleistet, wenn
die optische Achse der Spiegeloptik parallel zur Achse der Magnetröhre ausgerich-
tet ist (siehe Kapitel 3, Abb. 3.1). Liegen die optische Achse der Spiegeloptik und
die Achse der Magnetröhre nicht parallel zueinander, hat dies einen Verlust an Detek-
tionseffizienz zur Folge (siehe Kapitel 3.1, Abb. A.4). Um ein gemessenes Ereignis
eindeutig als Axionsignal innerhalb der Signalfläche identifizieren zu können, müssen
Position und Ausdehnung dieser Fläche definiert sein. Die Position der Signalfläche
muss mit einer Genauigkeit von±0.5 Pixel festgelegt sein, um eindeutig bestimmen
zu können, ob das gemessene Ereignis innerhalb oder außerhalb der Axionsignalfläche
detektiert wurde. Abschließend wird in diesem Kapitel die Bestimmung des Radius der
kreisförmigen Axionsignalfläche über das Signal zu Rausch Verhältnis (SNR) erklärt.
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4.1 Optische Justage mit einem Lasersystem

Vor Beginn der Datennahme im Jahr 2002 wurde die optische Achse des Teleskops un-
ter Zuhilfenahme eines parallelen Laserstrahls parallel zur Achse der Magnetröhre aus-
gerichtet [12]. Der CCD Chip wurde in der Fokalebene der Optik so plaziert, dass sich
100% der Axionsignalfläche innerhalb der Chipfläche befinden. Im Jahre 2004 wurde
die optische Achse der Spiegeloptik um2′ relativ zur Magnetachse gekippt, um die
Zentrierung der Signalfläche innerhalb der Chipfläche zu optimieren. Dies hat einen
Verlust von10.72% an effektiver Sammelfläche der Optik zur Folge (siehe Abb. A.4).
In den Jahren 2004-2007 wurde die Position des Röntgenteleskops relativ zur Ach-
se der Magnetröhre nicht weiter verändert. Im nächsten Abschnitt wird der Aufbau
des Lasersystems und die Vorgehensweise während der optischen Justage detaillierter
beschrieben.

4.1.1 Aufbau und Vorgehensweise

Für die Dauer der optischen Justage wird ein Theodolit (T3)in Kombination mit ei-
nem Laser auf der dem Teleskop entgegengesetzten Seite des Magneten, anstelle des
TPC Detektors, installiert (siehe Abb. 4.1). Der Theodolitwird dazu auf einer an der
Wand der Experimenthalle befestigten Plattform montiert.Die Achse der Magnetröhre
wird seit 2005 als die Verbindungslinie die Mittelpunktspositionen der beiden Fenster
(’cold windows’), die an den Enden der Magnetröhre positioniert sind (siehe Kapitel
2), definiert. Die Mittelpunkte der Fenster können mit einer Genauigkeit von±0.2 mm
bestimmt werden. Der Theodolit wird über die Mittelpunktsposition des Fensters auf
dieser Seite des Magneten, an der Achse der Magnetröhre ausgerichtet. Abschließend
wird der Laser an der optischen Achse des Theodoliten, mit einer Genauigkeit von
0.2 mm/15m = 7.6◦ × 10−4, justiert [125]. Durch Kollimation mit einem Prisma wird
ein paralleler Laserstrahl erzeugt, dessen Intensität unter Verwendung von Polarisati-
onsfiltern einstellbar ist.
Die Installation eines Fadenkreuzes auf der Teleskopseite, zwischen Magnet und Spie-
gelsystem, ermöglicht eine erste visuelle Abschätzung der Position des durch den Ma-
gneten scheinenden Laserstrahls und somit eine Zentrierung der Apertur. Zur Aus-
richtung der optischen Achse des Teleskops parallel zur Achse der Magnetröhre wird
anstelle des CCD Detektors ein Dummy in der Fokalebene der Optik installiert, der am
äußeren Ende mit einem Fadenkreuz versehen ist, das an der optischen Achse des Tele-
skops ausgerichtet ist (siehe Abb. 4.2 links). Die Spiegeloptik ist auf einer um wenige
Zentimeter in horizontaler und vertikaler Richtung beweglichen Plattform montiert.
Die Plattform, bzw. die Optik wird dann so ausgerichtet, dass der Laserstrahl in das
Zentrum des Fadenkreuzes des Dummys scheint und anschließend wird die Position
der Plattform fixiert. Die Genauigkeit der Ausrichtung der optischen Achse parallel
zur Achse der Magnetröhre ist besser als40′′, entsprechend der Winkelauflösung der
Spiegeloptik.
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Abbildung 4.2: Links: Sicht auf den anstelle des CCD Detektors installierten Dum-
my während ein paralleler Laserstrahl durch die Magnetröhre und die Spiegeloptik
scheint. Scheint der Laserstrahl in das Zentrum des Fadenkreuzes des Dummys, so ist
die optische Achse der Optik parallel zur Achse der Magnetr¨ohre ausgerichtet. Rechts:
Ergebnisse der Lasermessungen der Jahre 2004-2007 bezüglich der Position der po-
tentiellen Axionsignalfläche auf dem CCD Chip. Vor Beginn der Datennahme in 2005,
sowie nach Beendigung der Datennahme in 2006 wurden Umbauten am Magneten
vorgenommen, die die Abweichung der Position der Signalfläche zur jeweiligen Refe-
renzposition erklären. Details werden im Text beschrieben [125].

Nach der Ausrichtung der Spiegeloptik wird der Dummy entfernt und der CCD De-
tektor statt dessen installiert. Abschließend wird die Position der potentiellen Axion-
signalfläche über die Position des fokussierten Laserstrahls auf dem CCD Chip defi-
niert [125].

4.1.2 Analyse, Ergebnisse und Interpretation der Lasermessungen

Zur Bestimmung der Position der potentiellen Axionsignalfläche auf dem CCD Chip
werden die Intensitätsverteilungen der Laserphotonen bezüglich der Spalten (x = 64)
und Zeilen (y = 200) des CCD Chips durch Gausskurven angenähert. Das Maximum
der jeweiligen Verteilung entspricht der Position der potentiellen Axionsignalfläche in
x- undy-Richtung auf dem CCD Chip. Die Ergebnisse der Lasermessungen, die in den
Jahren 2004 bis 2007 genommen wurden, sind in Abb. 4.2 zusammen gefasst. Der Un-
terschied bezüglich der Messungen im Jahre 2004 und 2005 kann damit erklärt werden,
dass essentielle Umbauten am Magneten vorgenommen wurden,die die Struktur des
Magneten beeinflusst haben (z.B. wurde der Magnet geöffnet, um die ’cold windows’
zu installieren). Für die Datennahme von November 2005 bisDezember 2006 wurde
als Referenzwert der Position der Axionsignalfläche die imJahre 2005 bestimmte Po-
sition verwendet (x = 38.30 Pixel undy = 110.07 Pixel [125]). Die ersten Messungen
im Jahre 2007 zeigten, dass der Theodolit nicht ausreichendgenau justiert war (sie-
he Abb. 4.2). Daraufhin wurde der Theodolit neu justiert unddie Messungen wurden
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wiederholt. Der Vergleich der Lasermessungen von 2005 und 2007 zeigt, dass sich
die Position des Maximums der Intensitätsverteilungen um1.85 Pixel, entsprechend
35′′.77 in x-Richtung, sowie um5.59 Pixel, entsprechend108′′.10 in y-Richtung, im
Vergleich zur Referenzposition aus dem Jahre 2005, verschoben hat (siehe Abb. 4.2
rechts). Die Abweichung kann ebenfalls damit erklärt werden, dass nach Beendigung
der Datennahme im Jahre 2006 Umbauten am Magneten vorgenommen wurden. Wich-
tig für die Analyse (siehe Kapitel 5 und 6) ist jedoch, dass die Optik parallel zur Achse
der Magnetröhre ausgerichtet ist, bzw. dass der Effekt dergekippten optischen Achse
des Teleskops genau bekannt ist. Für die Analyse der CAST4He Phase II Daten, die
Gegenstand dieser Arbeit ist, wurde die Position der Laserphotonenverteilung entspre-
chend der Referenzposition aus dem Jahre 2005 verwendet.

4.2 Röntgenfinger-Messungen

Die Ausrichtung der optischen Achse des Röntgenteleskopsrelativ zur theoretischen
Magnetachse unter Verwendung des Lasersystems kann nur in Zeiträumen erfolgen,
in denen kein Detektor auf der Westseite des Magneten installiert ist. Um die Stabi-
lität der Ausrichtung des Teleskops relativ zum Magneten zu verifizieren, wird eine
Messmethode benötigt, die auch während der regulären Datennahme durchführbar ist.
Aus diesem Grunde wurde für den permanenten Gebrauch eine≈ 70 MBq starke, py-
rolektrische Röntgenquelle auf der dem Teleskop gegenüber liegenden Magnetseite
montiert (siehe Abb. A.9). Die Quelle emittiert hauptsächlich 8 keV Photonen.

4.2.1 Vorgehensweise

Funktionsweise der R̈ontgenquelle
Als Röntgengenerator dient ein pyroelektrischer Kristall, der zyklisch für 2 bis 5 Mi-
nuten erwärmt, sowie abgeküht wird und daher keinen konstanten Photonenfluss er-
zeugt [126]. Eine Temperaturänderung bewirkt eine Abstandsänderung der Gitterionen
im Kristall, so dass sich die Kristallachse ausdehnen (Erw¨armung) oder zusammen zie-
hen kann (Abkühlung). Die Polarisationsrichtung ist durch die Richtung der Kristall-
achse definiert. DurcḧAnderung der Temperatur orientieren sich die Dipolmomente
im Kristall um und erzeugen so ein elektrisches Feld. Bei einer bestimmten Kristall-
orientierung wird die Oberseite positiv geladen und zieht Elektronen des umgebenden
Gases an, die bei Auftreffen auf die Kristalloberfläche charakteristische Röntgenstrah-
lung (Ta) und Bremsstrahlung erzeugen (siehe Abb. A.10 links). Durch anschließendes
Abkühlen bewegen sich die Elektronen in Richtung eines Cu-Targets und charakteri-
stische Cu-Röntgenphotonen sowie Bremsstrahlung werdenerzeugt (siehe Abb. A.10
rechts). Die Transmission der Röntgenstrahlung erfolgt ¨uber ein dünnes Berylliumfen-
ster. Der Photonenfluss variiert nicht nur während eines Zyklus, sondern kann auch
von Zyklus zu Zyklus unterschiedlich sein.
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Abbildung 4.3: Links: Dargestellt ist die Intensitätsverteilung der Laser-Messung in
2005. Der Mittelpunkt der Verteilung liegt beix ≈ 38 Pixel undy ≈ 110 Pixel. Mit-
te: Intensitätsverteilung der Röntgenphotonen mit Mittelpunkt beix ≈ 46 Pixel und
y ≈ 108 Pixel. Rechts: Normierte und übereinander gelegte Intensitätsverteilungen
der Laser und Röntgenphotonen-Verteilungen mit Mittelpunkt beix ≈ 40 Pixel und
y ≈ 108 Pixel.

Das Spektrum der emittierten Röntgenphotonen ist außerdem je nach Modell der Quel-
le unterschiedlich. Die in CAST verwendete Quelle emittiert nicht alle der vom Her-
steller angegebenen charakteristischen Röntgenlinien,sondern nur Cu-Kα und Cu-Kβ ,
entsprechend des erwarteten Spektrums während des Kühlens. Das mit dem Rönt-
genteleskop gemessene Spektrum der in CAST verwendeten Quelle ist in Abb. 4.4,
links gezeigt. Die Zählrate der Quelle als Funktion der Zeit ist in Abb. 4.4, rechts ge-
zeigt. Charakteristiken der Quelle, wie der nicht uniformePhotonenfluss auf Grund der
Aufwärm- und Abkühlphase, oder die Winkelabhängigkeit(Kristallorientierung) des
Flusses sind im beobachteten Intensitätsverlauf erkennbar (siehe Abb. 4.3). Der Vorteil
dieser Quelle ist, dass im ausgeschaltenen Zustand und bei konstanter Umgebungstem-
peratur keine Photonen emittiert werden.
Bewegung der R̈ontgenquelle
Die Röntgenquelle ist auf einer beweglichen Halterung montiert (so genannter Rönt-
genfinger), der über einen computerkontrollierten Schrittmotor mit der Genauigkeit
von±1µm in und aus dem Sichtfeld des Röntgenteleskops bewegt werden kann. Da-
zu werden ein bipolarer Schrittmotor und ein programmierbarer Impulszähler über eine
Software (microLYNX1) angesteuert. Zur Kalibration wird der Finger bis zum äußeren

1Intelligent Motion System (IMS)
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Abbildung 4.4: Links: Mit dem Röntgenteleskop gemessenesSpektrum der
Röntgenquelle. Rechts: Zählrate der Röntgenphotonen,die von der Quelle emittiert
werden. Zu erkennen ist die geringer werdende Intensität des Photonenflusses mit der
Zeit.
Rand des ihn umgebenden Gehäuses bewegt, wobei die Geschwindigkeit und maxi-
male Entfernung des Fingers zum Gehäuserand bekannt sind.Anschließend kann der
Finger in die Messposition bewegt werden.
Messung
Vor dem Einschalten der Quelle wird die horizontale und vertikale Position des Rönt-
genfingers bezüglich der Position der Magnetröhre mit einer Genauigkeit von±0.2 mm
bestimmt: als Referenz wird die Position einer an der Rückseite des Fingers befindli-
chen Nadel verwendet, deren absoluter Abstand zur Achse derMagnetröhre gemessen
wird (siehe Abb. A.9).
Interpretation
Da es sich bei der Röntgenquelle nicht um eine Punktquelle handelt, werden die emi-
ttierten Röntgenphotonen auf eine Ebene, die≈ 30 cm hinter dem Chip liegt, fokus-
siert. Das resultierende Intensitätsbild der Röntgenfingermessungen entspricht daher
dem Abbild der durch die Quelle ausgeleuchteten Magnetröhre und ist somit deutlich
ausgedehnter als der Fokalspot des parallelen Laserstrahls, der dem Abbild des potenti-
ellen Axionsignals entspricht (0.4R⊙)2. Vergleiche dazu linke und mittlere Abbildung
in 4.3.

4.2.2 Analyse der R̈ontgenfinger-Messungen

Die Bestimmung des Mittelpunkts der Photonenverteilung erfolgt in zwei Schritten:
der Bestimmung des Schwerpunkts der Intensitätsverteilung, sowie der Einhüllenden
der Intensitätsverteilung:

2Bei einer Fokallänge der Optik vonf = 1600 mm, einer Magnetröhrenlänge vonl = 9260 mm
sowie einem Durchmesser der Röhre vond = 43 mm folgt für das Abbild der solaren Axionen am
Ende der Röhre: FoV= 2 arctan(d/l) = 0.53◦ oder1908′′. Der Radius der Photonenverteilung des
Röntgenfingers ist∼ 40 Pixel oder≈ 774′′, wobei für einen Pixel gilt: FoV= arctan(p/f), mit p =
0.15 mm, der Seitenlänge eines Pixels.
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Abbildung 4.5: Links: Positionen der Axionsignalfläche, wie sie an Hand der
Röntgenfinger-Messungen während 2005-2007 bestimmt wurden. Rechts: Die Posi-
tionen der Kreismittelpunkte sind um die gemessene Position des Röntgenfingers inx-
undy-Richtung korrigiert. Insgesamt ergibt sich damit eine Abweichung vom Mittel-
wert iny-Richtung von±0.25 Pixel (korrigiert) anstatt±0.50 Pixel (unkorrigiert).

1. Der Schwerpunkt der Energieverteilung der Ereignisse wird im Energiebereich
von 0.3-12 keV bestimmt. Es werden Ereignisse auf der gesamten Chipfläche
betrachtet3. Die Anzahl der Ereignisse in diesem Energiebereich bezüglich derx
Spalten undy Zeilen wird durch die Anpassung einer Gausskurve beschrieben,
mit einem Maximum bei (xFit, yFit).

2. Das gesamte Sichtfeld des Teleskops wird ausgeleuchtet,so dass ein Abbild der
Magnetröhre mit den beschriebenen Charakteristiken der Quelle auf dem Chip
sichtbar ist (kreisförmige Verteilung). Mehr als90% der Ereignisse liegen in-
nerhalb eines Kreises mit Radiusr = 24 Pixel. Der Mittelpunkt des Kreises ist
durch (xFit, yFit) festgelegt und das Maximum der Intensitätsverteilung innerhalb
des Kreises wird berechnet (Maximum bei:xInt,yInt). Außerdem werden die Ma-
xima der Zeilen- und Spaltenverteilungen der Ereignisse über die Näherung mit
einer Gausskurve berechnet (xGauss,yGauss).

Die verschiedenen experiemtellen Bedingungen, unter denen die Röntgenfingermessun-
gen im Zeitraum von 2005-2007 genommenen wurden, sind in Tabelle A.3 zusammen-
gefasst (Magnetposition, Stärke des Magnetfeldes, gemessener4He Druck, sowie die
jeweilige Messzeit). Es konnte kein Unterschied der Position der Photonenverteilungen
unter den verschiedenen Bedingungen festgestellt werden.
Einbezug der Röntgenfingerposition in die Analyse
Im Jahre 2005 wurde der lineare Zusammenhang zwischen der R¨ontgenfingerposition
und dem Mittelpunkt der Photonenverteilung untersucht (siehe Abb. A.8, links). Da

3mit Ausnahme von ’rauschenden’ Pixeln und den äußeren Zeilen und Spalten des Chips
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der Finger nur horizontal bewegt werden kann, kann sich der Mittelpunkt der Photo-
nenverteilung auf dem Chip nur iny Richtung verschieben. Die Mittelpunktsposition
der Photonenverteilung verschiebt sich zu kleinereny Werten, je größer der Abstand
des Fingers relativ zu dessen Parkposition ist [125]. Da eine Versetzung der absoluten
Fingerposition eine Verschiebung des Zentrums der Röntgenphotonenverteilung zur
Folge hat, wurde, wenn möglich, die Absolutposition des Fingers vor der jeweiligen
Messung bestimmt (siehe Abschnitt 4.2.1, Messung). Um so entstandene Abweichun-
gen der Position der Photonenverteilung zu korrigieren, wurden die jeweiligen Finger-
position in dieser Arbeit in die Berechungen der Verteilungsmaxima einbezogen4.
Ergebnisse
Die korrigierten, sowie nicht korrigierten Werte der Mittelpunktspositionen sind in
Tab. A.4 zusammengefasst. Für unkorrigierte Werte ergibtsich eine mittlere Mittel-
punktsposition der Zeilen- und Spaltenverteilungen vonx̄ = 43.56 ± 0.22 und ȳ =
107.88±0.43; für korrigierte Werte folgt̄x = 43.57±0.21 undȳ = 108.10±0.25 (sie-
he Abb. 4.5). Der Unterschied der Werte inx-Richtung ist erwartungsgemäß gering, da
sich die Abweichungen der Fingerposition gerade kompensieren (siehe Tab. A.2). Die
Korrektur in y-Richtung bewirkt, dass die Genauigkeit der Mittelpunktsbestimmung
von ≈ ±0.5 Pixel auf≈ ±0.25 Pixel verbessert werden kann. Der Schwerpunkt der
Energieverteilung iny und das Maximum der Zeilenverteilung zeigen durch die Kor-
rektur eine geringere Abweichung voneinander.
Verifikation
Um das um die Fingerposition korrigierte Ergebnis zu verifizieren, kann anhand der
(nicht korrigierten) Mittelpunkte der einzelnen Photonenverteilungen berechnet wer-
den, wie groß entsprechend die Abweichung der Fingerposition zur Referenzposition
sein muss. Die Ergebnisse dieser Berechnung wurden mit den von den Geometern
gemessenen Werten der Fingerposition verglichen (siehe Tab. A.2). Innerhalb der sys-
tematischen und statistischen Fehler stimmen die Ergebnisse überein.
Probleme
Da im Juni 2006 zwei Messungen genommen wurden, bei denen diePhotonenvertei-
lung eine Abweichung iny-Richtung von∆y = +9 Pixel, sowie∆y = +5 Pixel zeigte
(siehe linke Abb. A.8), wurde die Funktionalität des Manipulators, der die Quelle be-
wegt, getestet [128]. Es konnte sicher gestellt werden, dass die Quelle über den Mani-
pulator genau positioniert wird, solange die Steuerungssoftware (IMS) während einer
Messung nicht unterbrochen wird5 [128].

4Referenzwert für die Fingerposition ist der im Jahre 2005 bezüglich der Achse der Magnetröhre
gemessene Wert.

5In diesem Falle muss ein Reset der IMS Software vorgenommen werden, um die Quelle an die
richtige Position bewegen zu können.
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4.3 Bestimmung des Mittelpunkts der Axionsignalfl̈ache

Bisher wurden die Positionen der Laser- und Röntgenphotonenverteilungen einzeln
bestimmt. Beide Messungen werden miteinander korreliert,um die Position der poten-
tiellen Axionsignalfläche (Kreis) auf dem CCD Chip zu definieren. Die übereinander
gelegten Intensitätsverteilungen sind in Abb. 4.3, rechts dargestellt. Im Falle einer idea-
len Ausrichtung der Optik an der theoretischen Achse der Magnetröhre, sowie einer
idealen Ausrichtung des Lasersystems, und der Röntgenquelle, würde die Laservertei-
lung erwartungsgemäß genau im Zentrum der Röntgenphotonenverteilung liegen, denn
die Messung mit der Röntgenquelle liefert ein Abbild der Magnetröhre, in dessen Zen-
trum sich das erwartete Axionsignal (Laserphotonenverteilung) befinden sollte.
Analyse
Zur Bestimmung der Mittelpunktsposition des Kreises (Signalfläche) werden die nor-
mierten Zeilen- und Spaltenverteilungen der Laser- und Röntgenphotonenverteilungen
übereinander gelegt. Der Durchmesser des Kreises wird ausgehend von der Positi-
on auf dem CCD Chip definiert, bei der die Intensität auf< 7% des Maximums
der Röntgenphotonenverteilung abfällt. Diese Koordinaten sind in Abb. A.11 (rechts)
durch die äußeren blauen Linien gekennzeichnet.
Ergebnis und Interpretation
Der Mittelpunkt des Kreises konnte für die Phase II Daten zuxSignal = 40, ySignal =
108 Pixel bestimmt werden, wobei der Radius des Kreisesr = 19 Pixel beträgt. Die
Maxima der Zeilenverteilungen fallen zusammen, nicht jedoch die Maxima der Spal-
tenverteilungen (siehe Abb. A.11, rechts). Die Laserphotonenverteilung liegt also in-
nerhalb der Röntgenphotonenverteilung, jedoch nicht genau in deren Zentrum. Das
kann damit erklärt werden, dass die Position des Röntgenfingers relativ zur Achse der
Magnetröhre in vertikaler Richtung um0.2 mm versetzt ist [125].

4.4 Bestimmung des Radius der Axionsignalfl̈ache

Der Radius des Kreisesrs, in dem das potentielle Axionsignal erwartet wird, wird über
das Maximum des Signal zu Rausch-Verhältnisses (SNR6) bestimmt. Um das Maxi-
mum des SNR zu bestimmen, wurde das SNR in Abhängigkeit vonrs für verschiedene
Werte der Kopplungskonstantegaγγ bestimmt. Im Falle einer Poissonverteilung ergibt
sich:

SNR(rs) =
s(rs, gaγγ)

√

s(rs, gaγγ) + b(rs)
, (4.1)

mit den gemessenen Hintergrundereignissenb(rs) innerhalb des Signalkreises mit Ra-
diusrs und den erwarteten Signalereignissens(rs, gaγγ). Details der Optimierung des

6Signal to Noise Ratio



4.5. ZUSAMMENFASSUNG 47

4 6 8 10 12 14 16
0

2

4

6

8

S
ig

na
l t

o 
N

oi
se

 R
at

io

Spot Radius [Pixel]
0 5 10 15 20 25 30

0

20

40

60

80

100

68
 %

 E
nc

irc
le

d 
F

lu
x

M
ax

im
um

 S
ig

na
l t

o 
N

oi
se

95
 %

 E
nc

irc
le

d 
F

lu
x

98
 %

 E
nc

irc
le

d 
F

lu
x

E
nc

irc
le

d 
F

lu
x 

[P
er

ce
nt

]

Spot Radius [Pixel]

Abbildung 4.6: Links: Dargestellt ist das SNR in Abhängigkeit vom Radius des Krei-
ses, in dem das potentielle Axionsignal erwartet wird. Der hier angenommene Wert
für die Kopplungskonstante variiert zwischengaγγ = 2× 10−10 GeV−1 (untere Kurve)
und gaγγ = 5, 9, 16 × 10−10 GeV−1 (von unten nach oben). Rechts: Axionfluss, der
in der Axionsignalfläche erwartet wird relativ zum Axionfluss für einen Kreisradius,
der der Größe der solaren Scheibe entspricht (so genanntereingeschlossener Fluss).
Dies wurde einmal unter der Annahme einer idealen Optik (rot) und einmal unter der
Annahme einer realistischen Optik, d.h. unter Einbezug derPBF der Spiegeloptik in
CAST, berechnet (schwarz) [6].

SNR sind in [6] zusammen gefasst und werden hier nicht weiterbeschrieben. Das Er-
gebnis dieser Berechnungen zeigt, dass das SNR bei einem Radius der potentiellen
Signalfläche von11.5 Pixel am größten ist (siehe Abb. 4.6).

4.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde die optische Justage des Röntgenteleskops relativ zur Achse
der Magnetröhre detailliert beschrieben. Des Weiteren wurde die Vorgehensweise zur
Bestimmung der Position und Ausdehnung der potentiellen Axionsignalfläche auf dem
CCD Chip genau erläutert. Der Mittelpunkt der in Phase II verwendeten Signalfläche
liegt bei xSignal = 40, ySignal = 108 Pixel mit einem Radius vonr = 11.5 Pixel. Außer-
dem wurde die Langzeitstabilität der Position der Signalfläche mit einer Genauigkeit
von±0.25 Pixel verifiziert. Aufgrund der in diesem Kapitel bestimmten Position und
Ausdehnung der Axionsignalfläche ist es möglich, die in den nächsten Kapiteln be-
schriebene Datenanalyse und Berechnung einer oberen Schranke für die Kopplungs-
konstantegaγγ durchzuführen.



Kapitel 5

Analyse der Teleskopdaten Phase II

In diesem Kapitel wird die Analyse der Daten, die mit dem Röntgenteleskop im Zeit-
raum von November2005 bis Dezember2006 genommen wurden (CAST Phase II),
detailliert beschrieben. Während dieses Zeitraumes wurden die Magnetröhren schritt-
weise mit4He gefüllt (0.08-13.42 mbar), um im Axionmassenbereich0.02-0.4 eV/c2

sensitiv zu sein. Zur Bestimmung einer oberen Schranke der Kopplungskonstantegaγγ

in Abhängigkeit von der Axionmassema, die in Kapitel 6 erläutert wird, müssen
Hintergrundspektrum als auch das Spektrum der Daten solarer Beobachtungen entspre-
chend gewisser Selektionskriterien definiert werden. Dazuwerden in diesem Kapitel
die durchgeführten Hintergrundstudien erläutert. Des Weiteren werden zeitliche und
räumliche Verteilungen der Ereignisse auf dem CCD Chip untersucht. Anschließend
werden Simulationen zur räumlichen und spektralen Verteilung der Ereignisse auf dem
CCD Chip vorgestellt. Aus der relativen Abweichung der Messungen von den theore-
tisch erwarteten Ergebnissen, die aus den Simulationen folgen, können Rückschlüsse
über die räumlichen, als auch spektralen Verteilungen der Ereignisse gezogen werden.

5.1 Datennahme in Phase II

Das Röntgenteleskop wurde während der Datennahme in Phase II (4He) in der gleichen
Konfiguration betrieben wie in 2004 [12]. Vor jeder Messung wird eine Kalibrierung
des CCD durchgeführt, bestehend aus einem ’Darkrun’ zur Bestimmung des Offsets
(200 Ausleserahmen entsprechend einer Messzeit von≈ 15 s) und einer Kalibrierung
mit einer 55Fe Quelle (5000 Ausleserahmen entsprechend einer Messzeit≈ 6 min).
Die wissenschaftlichen Datensätze, d.h. Daten einer solaren Beobachtung oder Hinter-
grunddaten, bestehen jeweils aus12550 Ausleserahmen (Messzeit≈ 15 min). Folgen-
de Definitionen werden in den nächsten Abschnitten verwendet:

• Solare Beobachtung: der Magnet wird der Sonnenbewegung während des Son-
nenaufgangs nachgeführt.

48
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• Hintergrunddaten: Daten, die genommen werden, während der Magnet nicht auf
die Sonne ausgerichtet ist.

• Der OffsetOij gibt den Dunkelstrom jedes einzelnen Pixels an (0 ≤ i ≤ 199
und0 ≤ j ≤ 63).

• Der NoiseNij beschreibt die Standardabweichung des Dunkelstroms der einzel-
nen Pixel (0 ≤ i ≤ 199 und0 ≤ j ≤ 63).

Hat ein wissenschaftlicher Ausleserahmen keine Einträge, die überhalb einer Energie
vonEGrenzwert = 55.0 ADU = 294.35 eV liegen, so wird dieser verworfen. Unterhalb
dieser Energieschranke kann lediglich Rauschen registriert werden. Die Softwareeffi-
zienz bei der Prozessierung der Daten liegt bei100%.

5.1.1 Datenselektion und Extraktion ’guter’ Datens̈atze (GTIs)

Die prozessierten Daten werden entsprechend den Informationen des Slow Control
Systems (siehe Kapitel 2.4) nach bestimmten Kriterien selektiert. Zu den Parametern,
die für die Selektion verwendet werden, gehören:

• MABG gibt die Magnetfeldstärke an. Dieser Wert der Magnetfeldstärke wird je-
doch wegen unzureichender Genauigkeit nicht zur Berechnung des Axionflusses
verwendet.

• VT1/2/3/4OPEN liefert den Status der jeweiligen Vakuumventile an den 4 En-
den der Magnetröhren.0 bedeutet geschlossenenes Ventil,1 bedeutet geöffnetes
Ventil.

• QUENCH ist der Indikator für einen Quench (siehe Kapitel 2.2). Daten, die
während eines Quenchs genommen werden, werden verworfen,da Druck und
Temperatur nicht stabil sind.

• TIME dient der Bestimmung des zeitlichen Auftreffens einesEreignisses.

• TRACK zeigt an, ob die Steuerungssoftware, die den Magnetenbewegt, im
’Tracking’ Modus ist, d.h. der Magnet wird der Sonne nachgeführt: 0 bedeutet
AUS, 1 bedeutet AN. Die Information des Parameters ’TRACK’ gibt zusam-
men mit den Werten von HMOTV, HPRECIS und VPRECIS an, ob eine solare
Beobachtung stattfindet oder nicht.

• HMOTV liefert die Spannung (in Volt), die an dem Motor anliegt, der für die
horizontale Bewegung zuständig ist.

• HPRECIS und VPRECIS geben an, mit welcher Genauigkeit der Magnet der
Sonne tatsächlich nachgeführt wird.
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Die Selektionskriterien dieser Paramter, die für die verschiedenen Datensätze herange-
zogen wurden, sind in Tabelle B.1 zusammengefasst.
Die Zeitintervalle, in denen die Selektionskriterien erf¨ullt sind, werden als ’Good Time
Interval’ (GTI) bezeichnet. In Abb. B.1 ist ein Beispiel derGTI’s für Hintergrunddaten
sowie für Daten solarer Beobachtungen des Zeitraumes vom 15.-21. Juli 2006 gezeigt.
Außerdem werden Datensätze von Ereignissen innerhalb undaußerhalb der Axions-
ignalfläche (siehe Kapitel 4), sowie von Ereignissen auf dem gesamten CCD Chip,
erstellt. Zur Bestimmung des Flusses muss die geometrischeFläche des CCD Chips
definiert werden (siehe nächstes Kapitel 5.1.2).

5.1.2 Anzahl der verwendeten Pixel für die Analyse

Nicht alle der200 × 64 = 12800 Pixel können für die Analyse verwendet werden:
die geometrische Fläche des CCD Chips, die für die Analyseverwendet wird, ergibt
sich zuAChip = (12800 − 400 − 124 − 4) Pixel× (150 × 150)µm2 = 12272 Pixel×
(150 × 150)µm2 und somit folgtAChip = 2.7612 cm2. Die äußeren Zeilen (i = 0,
i = 199) und Spalten (j = 0, j = 63) werden nicht für die Analyse verwendet, da
hier nicht alle möglichen Geometriemuster auftreten können. Des Weiteren werden
vier rauschende Pixel vernachlässigt. Die Koordinaten der rauschenden Pixel sind in
Tab. B.2 zusammengefasst. In Abb. B.2 sind die Zählraten und Spektren der beiden
am stärksten rauschenden Pixel dargestellt. Die Pixel mitden Koordinaten (j = 30,
i = 83) und (j = 44, i = 156) rauschen im für die Analyse wichtigen Energiebereich
von 1-14 keV. Die Axionsignalfläche ist definiert als eine Kreisfläche mit Radiusr =
11.5 Pixel und Mittelpunkt beii = 108 undj = 40 Pixel (siehe Kapitel 4.4). Die Größe
der Signalfläche ist ASignal = π(11.5 Pixel · 150µm)2 = 9.348 mm2. In dieser Fläche
gibt es keine rauschenden Pixel.

5.1.3 Effektive Fläche des R̈ontgenteleskops

Aus der Multiplikation der effektiven Sammelfläche der Spiegeloptik mit der Quan-
teneffizienz des pn-CCD Detektors ergibt sich die effektiveFläche des Röntgenteles-
kops (siehe Abb. 5.1). Die effektive Fläche des Teleskops für Phase II wird außerdem
um die im Folgenden beschriebenen Faktoren korrigiert:

1. Transmissionsverlust aufgrund des aus C3H6 Folie gefertigten Fensters, das am
Ende der Magnetröhre auf der Teleskopseite installiert wurde (siehe Kapitel 2.5).
Es können die Daten der Messung am PANTER verwendet werden (siehe Ka-
pitel 2) oder es können Daten für den linearen Dämpfungskoeffizienten von der
NIST Datenbank übernommen werden:µ in [cm−1] für C3H6 mit einer Dichte
von ρC3H6

= 0.85 g/ cm3. Die Transmission wird mit:I/I0 = e−µdx, mit einer
Schichtdicke dx= 15µm berechnet. Der (geometrische) Transmissionsverlust
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Abbildung 5.1: Links ist der Unterschied der effektiven Fl¨ache in [cm2] des
Röntgenteleskops zwischen Phase I und Phase II des CAST Experiments dargestellt
(Verlustfaktoren siehe Text). Rechts ist die energieabhängige relative Effizienz des
Röntgenteleskops in Phase II gezeigt. Der Unterschied beider Kurven liegt in den
für die Berechnung der Transmission der15µm dicken PP Folie (Fenster) zu Grun-
de gelegten Daten. Rot: Daten der NIST3 Datenbank und schwarz: die am PANTER4

gemessene Transmission des Fensters [130].

durch das zugehörige Strongback des Fensters ist12.6%. Der Unterschied in der
effektiven Fläche unter Verwendung der beiden Datensätze ist in Abb. 5.1, rechts
gezeigt und liegt bei≈ 1.6%.

2. Das Kippen der optischen Achse des Teleskops um2′ relativ zur Achse der Ma-
gnetröhre (siehe Kapitel 3.1) führt zu einem Verlust an Effizienz von10.72%.

3. Der vertikale Offset der Genauigkeit der Ausrichtung desMagnetsystems auf
die Sonne, wie er durch die GRID Messungen bestimmt wurde, liegt bei0.486′.
Das heisst, dass der Magnet der Sonne nicht exakt, sondern unterhalb des Zen-
trums der Sonne, nachgeführt wird. Dies kompensiert den Effekt des Kippens
der optischen Achse des Teleskops teilweise (siehe Abb. A.2). Es ergibt sich ein
Verlustfaktor von insgesamt9.14% (Kippen und GRID Offset).

5.1.4 Überblick

Mit dem Röntgenteleskop wurden in Phase II 187 solare Beobachtungen mit einer
durchschnittlichen Messzeit von je5675.31 s, sowie149 verschiedene4 He Druck-
schritte im Bereich0.08-13.42 mbar vervollständigt. Der beschriebene4He-Druckbe-
reich entspricht einem untersuchten Axionmassenbereich von 0.02 eV < maxion <
0.39 eV. Die Schrittweite der einzelnen Druckintervalle ist≈ 0.08 mbar. Die Schritt-
weite bei zwei der149 Druckschritte beträgt≈ 0.04 mbar. Es wurden insgesamt≈
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Abbildung 5.2: Intensitätsbilder für die Daten solarer Beobachtungen und Hinter-
grunddaten im Energiebereich1-7 keV. Links: Räumliche Verteilung der Ereignisse,
die unter axionsensitiven Bedingungen (Magnet ist auf die Sonne ausgerichtet) mit
dem Röntgenteleskop in Phase II detektiert wurden. Die Intensität ist in Ereignis-
sen pro Pixel angegeben, wobei über die gesamte Messzeit von ≈ 295 Stunden inte-
griert wurde. Rechts: Räumliche Verteilung der Ereignisse, die während Hintergrund-
messungen (Magnet ist nicht auf die Sonne ausgerichtet) mitdem Röntgenteleskop
detektiert wurden. Die Intensität ist in Ereignissen pro Pixel angegeben, wobei über
die gesamte Messzeit von≈ 2758 Stunden integriert wurde.

295 Stunden an Daten unter axionsensitiven Konditionen und≈ 2758 Stunden an Hin-
tergrunddaten genommen. Die Hintergrunddaten wurden unter identischen Bedingun-
gen genommen, wie die Daten der solaren Beobachtungen, d.h.die Bedingungen ’VT-
4OPEN’ und ’MAGB’> 8.9 T waren erfüllt. Während der Datennahme in Phase II
wurden45 Ereignisse unter axionsensitiven Konditionen und430 Ereignisse während
Hintergrundmessungen in der Signalfläche im Energiebereich1-7 keV detektiert (siehe
Tab. B.3). Die Intensitätsbilder der Daten solarer Beobachtungen und der Hintergrund-
daten im Energiebereich1-7 keV sind in Abb 5.2 dargestellt. Zugehörige Spektren der
Hintergrunddaten als auch der Daten solarer Beobachtungensind in Abb. B.4 gezeigt
(Energiebereich1-14 keV). Es kann keine signifikante Differenz zwischen den beiden
Datensätzen festgestellt werden (d.h. es wurde kein Signal detektiert). Der mittlere
Wert der Differenz liegt bei≈ 10−4. Das Langzeitverhalten verschiedener Parame-
ter wie z.B. die Ladungstransfer-Ineffizienz (CTI) oder derdurchschnittliche Wert des
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Abbildung 5.3: Dargestellt sind die Zählraten für Daten solarer Beobachtungen (links),
sowie für Hintergrunddaten (rechts) im Energiebereich1-7 keV. Beide Datensätze zei-
gen eine konstante Zählrate über den gesamten Zeitraum der Phase II.

Offsets und des Rauschens sind in Abb. B.3 zusammengefasst.Die durchschnittlichen
Werte der einzelnen Parameter sind in Tab. B.4 aufgelistet.

5.2 Hintergrundstudien

Um eine obere Schranke für die Kopplungskonstante angebenzu können, müssen
das Hintergrundspektrum, sowie zugehörige systematische und statistische Fehler be-
stimmt werden. Zur Bestimmung des Hintergrundspektrums werden identische Be-
dingungen herangezogen, wie für die solaren Beobachtungen (siehe Tab. B.1). Die
systematischen und statistischen Abweichungen werden in den folgenden Abschnitten
untersucht.

5.2.1 Abḧangigkeit von Operationsbedingungen

Eine solare Beobachtung wird von Hintergrunddaten haupts¨achlich dadurch unter-
schieden, dass die Bedingung TRACK=1 erfüllt ist (siehe Kapitel 5.1.1). Doch wur-
den auch Hintergrunddaten unter Bedingungen genommen, dievon den Operations-
bedingungen während einer solaren Beobachtung abweichen. Zum Beispiel wurden
Daten genommen zu Zeiten, als das Magnetfeld ausgeschaltetwar (B = 0 T). Daten,
die unter folgenden Bedingungen genommen wurden, wurden bezüglich ihrer Unter-
schiede in der Zählrate untersucht: 1)B > 8.9 T und VT4 offen, 2)B > 8.9 T und
VT4 zu, 3)B = 0 T und VT4 offen und 4)B = 0 T und VT4 zu. Eine Unter-
suchung dieser Daten ergibt eine Abschätzung des systematischen Fehlers im Hin-
tergrundspektrum. Die zugehörigen Spektren sind in Abb. B.6 und B.7 gezeigt und
Beispiele der Differenzspektren sind in Abb. B.5 abgebildet. Die Differenz zwischen
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Abbildung 5.4: Mittlere tägliche Zählrate der Hintergrunddaten im Energiebereich1-
7 keV (links) und1-14 keV (rechts). Die gemessene Zählrate, sowie die zugehörige
Näherungsgerade ist jeweils für den Zeitraum von24 Stunden gezeigt. Die im Ver-
gleich größeren Schwankungen zwischen4-7 Uhr treten auf, da zu dieser Zeit eine
solare Beobachtung stattfindet und somit weniger Messungenzu dieser Tageszeit vor-
liegen. Nur in Zeiten, in denen keine regulären Daten genommen werden, können Hin-
tergrunddaten zwischen4-7 Uhr morgens gemessen werden.

B = 0 T undB > 8.9 T liegt bei 10−2. Hintergrunddaten, die unter den Bedingun-
gen ’VT4OPEN’ und ’VT4CLOSE’ genommen wurden, zeigen einenUnterschied von
10−2. Zusammenfassend kann eine Korrelation der Hintergrunddaten bezüglich ver-
schiedener Bedingungen, unter denen die Daten genommen wurden, ausgeschlossen
werden. In den folgenden Abschnitten werden nur noch Hintergrunddaten, die unter
den Bedingungen ’VT4OPEN’ und ’MAGB’> 8.9 T genommen wurden, betrachtet.

5.2.2 Variation mit der Zeit

In Abb. 5.3 sind die Zählraten für Daten solarer Beobachtungen, sowie für Hinter-
grunddaten im Energiebereich1-7 keV dargestellt. Beide Datensätze zeigen eine kon-
stante Zählrate über den gesamten Zeitraum der Phase II von 14.21 ± 0.37 × 10−4 Er-
eignisse/s (solare Beobachtungen) und14.35±0.12×10−4 Ereignisse/s (Hintergrund-
daten). Die Parameter einer linearen Näherung der Daten solarer Beobachtungen und
der Hintergrunddaten in den Energiebereichen1-7 keV und1-14 keV sind in Tab. B.5
zusammengefasst. In den Monaten von Februar2006 bis April 2006 wurden keine Da-
ten genommen. Desweiteren wurde das tägliche Verhalten untersucht. Da aber täglich
nur1.5 Stunden solarer Beobachtungsdaten zur Verfügung stehen,werden nur die Hin-
tergrunddaten betrachtet. Die mittlere Zählrate während 24 Stunden ist konstant mit
(14.305±0.652)×10−4 Ereignisse/s (1-7 keV) und mit(38.463±0.948)×10−4 Ereig-
nisse/s (1-14 keV). Diese Verteilungen sind in Abb. 5.4 dargestellt. Die Werte einer
linearen Näherung sind in Tab. B.5 angegeben.
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Abbildung 5.5: Links: Zählraten während Hintergrundmessungen in Phase II (oben)
und während solarer Beobachtungen (unten) in Abhängigkeit von der Magnetposition
(1-7 keV). Es sind 80 Positionen dargestellt (je10◦ in Azimut und1◦ in Höhe des Ma-
gneten). Rechts: Beobachtungsdauer der jeweiligen Magnetposition für Hintergrund-
daten (oben) und Daten solarer Beobachtungen (unten).

5.2.3 Korrelation zwischen Z̈ahlrate und Magnetposition

In vorangegangenen Abschnitten konnte gezeigt werden, dass die Zählrate unabhängig
von verschiedenen Operationsbedingungen wie z.B: dem Magnetfeld, ist. In diesem
Abschnitt wird die Korrelation zwischen der Zählrate und dem Azimutwinkel, sowie
der Höhe des Magneten, untersucht. Eine solche Untersuchung soll zeigen, dass die
Bewegung des Magneten keinen signifikanten Einfluss auf die Zählrate hat. Mögliche
Fluktuationen in der Ereignishäufigkeit während der Magnetbewegung würden unter
anderem das Signal zu Rausch Verhältnis beeinflussen, da der systematische Fehler
der erwarteten Hintergrundereignisse größer werden würde. Insgesamt wurden die
Daten entsprechend80 verschiedener Positionen des Magneten unterteilt. 1 Positi-
on entspricht hier10◦ in Azimut und 1◦ in Höhe des Magneten. Die Bedingungen
’VT4OPEN’ und ’MAGB’> 8.9 T waren jeweils erfüllt. Die Hintergrundmessungen
wurden während des Großteils der Messzeit in einer bestimmten Magnetposition ge-
nommen. Das liegt daran, dass die Hintergrundmessungen meistens zu Zeiten, in denen
Magnet nicht bewegt wird, genommen wurden. Somit wurden insgesamt nur in31 der
80 möglichen Positionen Daten genommen. Daten während solarer Beobachtungen
konnten in fast allen Positionen genommen werden (77 Positionen der80 möglichen).
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Da täglich maximal1.5 Stunden lang die Sonne beobachtet werden kann, ist die Mes-
szeit für solare Beobachtungen≈ 10 Mal geringer als die der Hintergrunddaten. In
Abb. 5.5 sind die Zählraten in Abhängigkeit von der Magnetposition, sowie die je-
weilige Messzeit, gezeigt (1-7 keV). Die Zählraten der einzelnen Positionen sind in
Form eines Histogramms in Abb. B.8 gezeigt (1-7 keV und1-14 keV). Die Parame-
ter einer linearen Näherung zur Anpassung an die Daten sindin Tab. 5.1 zusam-
mengefasst. Insgesamt zeigen die Zählraten solarer Beobachtungen und der Hinter-
grunddaten keine signifikante Korrelation zur jeweiligen Magnetposition. Eine Be-
rechnung der mittleren Zählrate in Abhängigkeit von der Magnetposition ergibt für
die Daten solarer Beobachtungen(5.646 ± 4.364) × 10−5 Ereignisse/s für1-7 keV
und(1.055 ± 1.069)× 10−4 Ereignisse/s für1-14 keV. Für die Hintergrunddaten folgt
(1.144±2.086)×10−4 Ereignisse/s für1-7 keV und(1.738±2.642)×10−4 Ereignisse/s
für 1-14 keV.

Tabelle 5.1: Parameter für eine lineare Näherung an die Daten solarer Beobachtungen
und an die Hintergrunddaten in Abhängigkeit von der Magnetposition (y = a+ bx).

Datensatz Parametera Parameterb χ2/DOF
Solar (1-7 keV) (2.57 ± 0.04) × 10−4 (1.30 ± 0.96) × 10−7 132.91/77
Solar (1-14 keV) (7.40 ± 0.07) × 10−4 (1.19 ± 1.60) × 10−7 146.42/78
Hintergrund (1-7 keV) (4.97 ± 0.02) × 10−4 (−0.04 ± 1.33) × 10−7 11.59/31
Hintergrund (1-14 keV) (13.80 ± 0.04) × 10−4 (0.15 ± 2.16) × 10−7 23.82/32

5.2.4 Einflüsse der Gasdichte

Da die Magnetröhren in Phase II mit4He gefüllt waren, werden die Hintergrundda-
ten und Daten solarer Beobachtungen auf Abhängigkeit der Zählrate von der Gas-
dichte untersucht. Das Verhalten der Ereignishäufigkeit bezüglich unterschiedlicher
Gasdichten wurde getestet. Dazu wurden die Differenzspektren und Residuen einzel-
ner Dichte-Intervalle im Energiebereich von1-14 keV untersucht (siehe Abb. B.9).
Der Datensatz der gesamten Phase II wurde in einzelne Intervalle, entsprechend ver-
schiedener Gasdichten, geteilt. Um ausreichend Ereignisse innerhalb jedes Intervalls
zu erhalten, wurden Daten aus4 Druckbereichen betrachtet:0.08-3.50 mbar, 3.50-
6.66 mbar,6.66-10.34 mbar und10.34-13.42 mbar. Die normierten Differenzspektren
in [Ereignisse/s/keV] der jeweiligen Intervalle zeigen einen Unterschied von±10−5.
Das Verhältnis der Spektren liegt im Bereich von±1.0 (siehe Abb. B.10). Außerdem
wurden andere Intervalle der Gasdichten untersucht. Es konnte insgesamt keine Ab-
hängigkeit der Zählrate von der jeweiligen Gasdichte festgestellt werden. Mögliche
Einflüsse des Heliums auf die Zählrate können für die Daten der solaren Beobachtun-
gen als auch für die Hintergrunddaten ausgeschlossen werden.
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5.3 Untersuchung der Ereignisverteilungen

Die Art der Ereignisverteilung auf dem gesamten CCD Chip, als auch innerhalb kleiner
Bereiche, wie z.B. der Axionsignalfläche, ist ein wichtiger Indikator der Performance
des pn-CCD Detektors. In diesem Abschnitt werden die zeitliche und räumliche Vertei-
lung der Ereignisse untersucht und mit den theoretisch erwarteten Werten verglichen.

5.3.1 Zeitliche Absẗande zwischen den Ereignissen

Es soll gezeigt werden, dass das zeitliche Auftreffverhalten der detektierten Photo-
nen einem Poissonprozess mit dem theoretisch erwarteten Mittelwert entspricht. Dazu
werden zwei Zeitintervalle betrachtet: Die ZeitT zwischen einem beliebigen Startwert
und der ersten Detektion eines Photons und das Intervallτ der nachfolgend registrier-
ten Photonen. Entspricht die zeitliche Photonen-Verteilung einer Poissonverteilung, so
unterscheiden sich die Wahrscheinlichkeitsfunktionen von T und τ nicht. Die Wahr-
scheinlichkeitsfunktion zeigt in diesem Fall einen exponentiellen Verlauf (Cox und
Lewis 1968 [131]). Die Wahrscheinlichkeitsfunktionen können über die momenterzeu-
gende Funktion5 bestimmt werden [132].I(~r, t) sei die Lichtintensität in Photonen pro
Sekunde bei einer Position~r und zu einer Zeitt. Dann beschreibtU(t) =

∫

A
I(~r, t)d2~r

die Integration über die DetektorflächeA. Im Falle stationären Lichtes ist der Erwar-
tungswert vonU(t) von der Zeitt unabhängig und entspricht gerade der erwarteten
Anzahl an Photonen pro Sekunde〈U(t)〉 = n̄. Die momenterzeugende Funktion von
U(t) wird definiert als:

Q(s, T ) =

〈

exp

(

s

∫ T

0

U(t)dt

)〉

. (5.1)

Die Wahrscheinlichkeitsfunktionenf1(T ) undf2(τ) können über die MGF bestimmt
werden [132]:

f1(T ) = − ∂

∂T
Q(1, T ) , f2(τ) =

1

n̄

∂2

∂τ 2
Q(1, τ) = −1

n̄

∂

∂τ
f1(τ). (5.2)

Die Hintergrunddaten und Daten solarer Beobachtungen wurden bezüglich der zeitli-
chen Verteilungsfunktionen der Ereignisse untersucht. Die Paramterwerte für die Funk-
tionenf1 undf2 (f1(T ) = f2(τ) = e(−n̄T )) sind für die Hintergrunddaten und für die
Daten solarer Beobachtungen in Tab. 5.2 zusammengefasst. In Abb. 5.6 sind die Daten
im Energiebereich1-7 keV zusammen mit der Näherungsfunktion gezeigt. Des Weite-
ren ist jeweils der Verlauf, der theoretisch aus dem berechneten Photonenfluss erwartet
wird, dargestellt. Die Hintergrunddaten wurden in zeitliche Intervalle unterteilt, die der
Größe bzw. Länge der Messzeiten der solaren Beobachtungen entsprechen.

5MGF: moment generating function
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Abbildung 5.6: Links: Zeitliches Auftreffen der Ereignisse der Hintergrunddaten. Die
zeitliche Verteilung der Ereignisse ist für einem Zeitraum von≈ 6000 s, entsprechend
der Dauer einer solaren Beobachtung, gezeigt (1-7 keV). In blau ist der exponentiel-
le Verlauf gezeigt, der aufgrund des gemessenen mittleren differentiellen Flusses er-
wartet wird. In rot ist eine exponentielle Näherungskurvedargestellt. Rechts sind die
Ergebnisse der zeitlichen Verteilung der Ereignisse während solarer Beobachtungen
abgebildet.

Der Unterschied zwischen der genäherten Funktionf1(T ) und dem gemessenen
Photonenfluss liegt bei10−6 (vergleiche mit Tab. B.3), d.h. das zeitliche Auftreff-
verhalten der detektierten Photonen verhält sich erwartungsgemäß wie ein Poisson-
Prozess mit den in Tab. 5.2 gezeigten Werten.

Tabelle 5.2: Exponentielle Näherung der zeitlichen Verteilung der Ereignisse während
solarer Beobachtungen und während entsprechender Zeitintervalle der Hintergrund-
messungen (∆t = 6000 s). Die exponentielle Funktion wird mity = s · e−n̄∆t be-
schrieben.

Datensatz Konstantes Steigunḡn χ2/DOF
Hintergrunddaten (0.997 ± 0.077) (14.39 ± 0.144) × 10−4 0.414/1.0
Solare Beobachtungen(1.002 ± 0.071) (14.29 ± 0.173) × 10−4 0.407/1.0

5.3.2 Ereignisverteilung in Abḧangigkeit der Zeilen und Spalten

In diesem Abschnitt wird die räumliche Ereignisverteilung auf dem gesamten CCD
Chip bezüglich der Spalten und Zeilen untersucht. Das Auftreten der Ereignisse in
Abhängigkeit der Zeilen- und Spaltenposition ist in Abb. 5.7 dargestellt (1-7 keV).
Die Hintergrunddaten zeigen einen Abfall der Ereignisintensität zu höheren Zeilen hin
(i ≥ 150). Dieses Verhalten ist in den Daten solarer Beobachtung wegen der deutlich
verringerten Statistik nicht zu erkennen. Die Ereignisse der Hintergrunddaten, sowie
der Daten solarer Beobachtungen sind gleichmäßig über die Zeilen verteilt. In Tab. B.6
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Abbildung 5.7: Ereignisverteilungen in Abhängigkeit derSpalten und Zeilenposition
(1-7 keV). Oben: Spaltenverteilung der Ereignisse (links Hintergrund, rechts solare Be-
obachtung). Unten: Verteilung der Ereignisse in den Zeilen(links Hintergrund, rechts
solare Beobachtung).

sind die Parameter einer linearen Näherung an die Daten angegeben. Die Steigung der
jeweiligen Geraden ist konsistent mit Null, d.h. die Verteilungen sind unabhängig von
der Zeilen- und Spaltennummer.

5.3.3 R̈aumliche Ereignisverteilung auf dem CCD Chip

Aus dem mittleren differentiellen Photonenfluss der solaren Beobachtungen im Ener-
giebereich1-7 keV von8.58±0.17×10−5 Ereignisse/cm2/s/keV ergibt sich die durch-
schnittliche Anzahl von8.07 ± 0.21 Ereignissen pro solarer Beobachtung auf dem ge-
samten CCD Chip (bei einer durchschnittlichen Zeit von5675.31 s pro solarer Be-
obachtung). Es resultiert ein Erwartungswert von0.27 ± 0.01 Ereignissen pro solarer
Beobachtung in der Axionsignalfläche. Die Ereignisverteilung innerhalb der Axionsi-
gnalfläche sollte einer Poissonverteilung:

Pµ(n) =
µn

n!
e−µ (5.3)

mit dem Erwartungswertµ = 0.27±0.01 undn den gemessenen Ereignissen entspre-
chen. Aus dem mittleren differentiellen Photonenfluss der Hintergrunddaten im
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Abbildung 5.8: Korrelationen der Ereignisverteilungen innerhalb und außerhalb der
Axionsignalfläche während axion-sensitiver Bedingungen (Magnet wird der Sonne
nachgeführt). Details siehe Text.

Energiebereich1-7 keV von8.66± 0.06× 10−5 Ereignisse/cm2/s/keV ergibt sich die
durchschnittliche Anzahl von8.14 ± 0.07 Ereignissen pro solarer Beobachtung auf
dem gesamten CCD Chip. Aus den Hintergrunddaten resultiertein Erwartungswert
von 0.28 ± 0.00 Ereignissen pro solarer Beobachtung in der Axionsignalfläche. Die
Verteilungen auf dem gesamten Chip und innerhalb der Signalfläche entsprechen ei-
ner Poissonverteilung mit den genannten Mittelwerten. In Abb. 5.8 (links oben) ist
die Anzahl der Ereignisse, die unter axionsensitiven Bedingungen innerhalb (rot) und
außerhalb der Signalfläche (schwarz) im Energiebereich1-7 keV detektiert wurden,
dargestellt. Insgesamt wurden45 Ereignisse in der Signalfläche und1508 Ereignisse
auf dem gesamten CCD Chip detektiert. Rechts oben in Abb. 5.8ist die Häufigkeit der
Ereignisse außerhalb der Signalfläche, die während der solaren Beobachtungen regi-
striert wurden, als Histogramm dargestellt. Das Maximum dieser Verteilung liegt bei
6 Ereignissen. Links unten in Abb. 5.8 ist die Korrelation zwischen Ereignissen inner-
halb und außerhalb der Signalfläche gezeigt. Es kam zweimalvor, dass 3 Ereignisse
innerhalb der Signalfläche während einer solaren Beobachtung detektiert wurden. In
beiden Fällen wurden7 Ereignisse außerhalb der Signalfläche gemessen. Rechts unten
in Abb. 5.8 ist die Häufigkeit der Ereignisse innerhalb der Signalfläche dargestellt. Im
nächsten Abschnitt wird die Simulation der Anzahl der Ereignisse in der Axionsignal-
fläche beschrieben.
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5.4 Untersuchung der r̈aumlichen und spektralen Er-
eignisverteilung

Von grundlegender Bedeutung ist, wie erwähnt, die Kenntnis der räumlichen, sowie
spektralen Verteilung der Ereignisse auf der gesamten Chipfläche, als auch innerhalb
eines Kreises mit Radiusr = 11.5 Pixel.

5.4.1 Simulation

Die räumliche Verteilung innerhalb eines Kreises kann getestet werden, indem die si-
mulierte Ereignishäufigkeitsverteilung innerhalb einesKreises mit Radiusr = 11.5 Pi-
xel mit der gemessenen Verteilung verglichen wird. Dies wird im Folgenden ausführ-
licher beschrieben.
Mit Hilfe von Monte Carlo Methoden kann die räumliche sowiedie spektrale Ver-
teilung der Ereignisse auf dem CCD Chip simuliert werden. Monte Carlo Methoden
basieren auf numerisch generierten Pseudozufallszahlen.Gleichverteilte Zufallszahlen
uj im Intervall [0,1] können mit einem linear kongruenten Generator erzeugt werden.
Für einen linear kongruenten Generator mit:nj+1 = (anj+c) mod(m) unduj = nj/m
werden 3 ganzzahlige Konstanten benötigt (Multiplikatora, Summand c, Modul m).
Ist c = 0, so handelt es sich um eine multiplikativ linear kongruenten Generator. Die
Folge wiederholt sich nach maximalm Zahlen und ein Maximum der Periode kann
durch die richtige Wahl der 3 Konstanten erreicht werden. Pseudozufallszahlen sollten
idealerweise eine große Periode haben, gleichförmig verteilt sein und keine Korrela-
tionen untereinander aufzeigen. Wichtig bei der Erzeugungvon Pseudozufallszahlen
ist außerdem der Startwert oder die Saat6 n1, der garantiert, dass entweder die gleichen
oder gesichert verschiedene Ausgangsbedingungen einer Simulation gegeben sind. In
dieser Arbeit wurde der Startwert bei jeder Wiederholung geändert.
Für die Simulation der spektralen Verteilung der Ereignisse wurde als Ausgangsspek-
trum das Hintergrundspektrum (gesamter CCD Chip) im Energiebereich1-7 keV ver-
wendet. Es müssen Zufallszahlen für eine bestimmte Wahrscheinlichkeitsdichte (pro-
bability density function PDF)f(x) erzeugt werden. Eine Möglichkeit ist es, im Inter-
vall [0,1] gleichverteilte Zufallszahlen entsprechend der PDF zu transformieren. Aus
der Wahrscheinlichkeitg(u)du = f(x)dx folgt für die integrierte Wahrscheinlichkeits-
dichte:

F (x) =

∫ x

−∞

f(t)dt =

∫ u

−∞

g(v)dv =

∫ u

0

1dv = u. (5.4)

Dann kann die GleichungF (x) = u über die Umkehrfunktionx = F (−1)(u) gelöst
werden. Sind die Zufallszahlenuj im Intervall [0,1] gleichverteilt, folgen diese der
Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionf(x):

xj = F (−1)(uj). (5.5)

6engl.:seed
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Abbildung 5.9: Links: Ergebnis für 1 simuliertes Experiment: Ereignisverteilung nach
187 solaren Beobachtungen. Rechts: Simulierte Ereignisverteilung für das Auftreten
von 1,2,3,4,5 oder 6 Ereignissen während 187 solarer Beobachtungen. Die Monte Car-
lo Simulation wurde für106 Experimente durchgeführt.

Die spektrale Verteilung der Hintergrundereignisse folgtkeiner eindeutig bestimm-
baren Funktion. Die UmkehrfunktionF (−1) kann nicht explizit berechnet werden. In
diesem Falle ist es möglich, das ’Hit and Miss’ Verfahren anzuwenden:

• f(x) sei eine im Intervall [a,b] definierte PDF mit einem Maximum bei fm.

• Erzeuge eine im Intervall [a,b] gleichverteilte Zufallszahl xj.

• Diese wird akzeptiert, falls eine zweite im Intervall [0,fm] gleichverteilte Zu-
fallszahlyj kleiner alsf(xj) ist.

• Ansonsten wirdxj verworfen.

Dieser Algorithmus kann optimiert werden, indem eine Funktion f ′(x) ≥ f(x) ge-
sucht wird, zu der die umgekehrte integrierte Funktion gebildet wirdF ′(u). Dann wird
die Zufallszahlxj nachf ′(x) erzeugt und akzeptiert, falls die zweite Zufallszahlyj

die Bedingungyj ≤ f(xj)/f
′(xj) erfüllt. Der Fehler der Näherung hängt von der

Varianz der Verteilung derg(xi) ab und die Varianz der Näherung nimmt mit1/n
bein Wiederholungen ab, bzw. der Fehler nimmt mit1/

√
n ab. Die Studien der Hin-

tergrunddaten haben gezeigt, dass der mittlere differentielle Fluss unabhängig vom
gemessenen4 He Druck in den Magnetröhren ist. Deswegen wurde bei der Simula-
tion angenommen, dass es sich um187 unabhängige solare Beobachtungen handelt.
Ein Experiment entspricht187 einzelnen solaren Beobachtungen mit einer mittleren
Anzahl von8.07±0.21 Ereignissen/solarer Beobachtung und einer durchschnittlichen
Dauer von5675.31 s. Die Experimente wurden ausreichend oft wiederholt (mindestens
106 Mal). Mit dem Röntgenteleskop wurden insgesamt45 Ereignisse in der Axions-
ignalfläche detektiert. Das Ergebnis der Simulationen zeigt, dass∼ 52.88 Ereignisse
in der Signalfläche erwartet werden. Die simulierten Wahrscheinlichkeitsverteilungen
für die Detektion von1 bis 6 Ereignissen innerhalb der Axionsignalfläche sind in
Abb. 5.9 (rechts) dargestellt. Das Auftreten von5 oder mehr Ereignissen in der Si-



5.4. UNTERSUCHUNG DER R̈AUMLICHEN UND SPEKTRALEN EREIGNISVERTEILUNG63

1 2 3 4 5 6 7

0

2

4

6

8

10

C
ou

nt
s 

(S
ig

na
l S

po
t)

Energy [keV]

1 2 3 4 5 6 7

0

2

4

6

8

10

C
ou

nt
s 

(S
ig

na
l S

po
t)

Energy [keV]

Abbildung 5.10: Simulierte Spektren inner-und außerhalb der Signalfläche im Ver-
gleich mit den Daten (Details siehe Text).

gnalfläche während einer solaren Beobachtung konnte nicht festgestellt werden, weder
in den Simulationen noch in den Messungen. Die simulierten und gemessenen Ereig-
nishäufigkeiten sind in Tab. 5.3 zusammengefasst und die Verteilungen der 1-,2-,3-
und 4-Ereignisverteilungen während187 solarer Beobachtungen sind in Abb. B.12 ge-
zeigt. Aufgrund der gemessenen Daten wird erwartet, dass die Ereignisverteilung einer
Poissonverteilung mit dem Erwartungswertµ = 0.27 ± 0.01 Ereignisse/solarer Beob-
achtung entspricht (siehe Kap. 5.3.3). Die Simulationen ergeben einen Erwartungswert
vonµ = 0.283±0.04. Der Vergleich zur Messung zeigt, dass die simulierte und die ge-
messene Häufigkeitsverteilung der Ereignisse innerhalb der statistischen Abweichun-
gen konsistent miteinander sind.
Die Energieabhängigkeit der Ereignisse innerhalb der Signalfläche wurde, wie erwähnt,
ausgehend vom Spektrum der Hintergrundereignisse auf dem gesamten CCD Chip im
Energiebereich1-7 keV simuliert. Aus dem Vergleich zwischen dem simulierten Spek-
trum innerhalb der Signalfläche mit dem gemessenem Spektrum können Rückschlüsse
über die spektrale Verteilung innerhalb einer Ausschnittsfläche des CCD Chips gezo-
gen werden. Stimmen diese beiden Spektren innerhalb der statistischen Abweichungen
miteinander überein, bedeutet das, dass die spektrale Ereignisverteilung unabhängig
von der untersuchten Aussschnittposition ist. Zur Simulation der Spektren wurde das
beschriebene ’Hit and Miss’ Verfahren angewandt. In Abb. 5.10 sind die simulierten
und gemessenen Spektren innerhalb der Axionsignalfläche dargestellt. Links ist der
Vergleich des simulierten Spektrums mit dem Spektrum solarer Beobachtungen in-
nerhalb der Signalfläche zu sehen. Rechts in Abb. 5.10 ist das simulierte Spektrum
verglichen mit dem auf die Zeit der solaren Beobachtungen normierten Hintergrund-
spektrum innerhalb dieser Fläche. Die zeitliche Normierung wurde vorgenommen, da
die Simulationen für den Zeitraum der solaren Beobachtungen durchgeführt wurden.
Der Unterschied in den Hintergrundspektren ist vernachlässigbar. Die Daten solarer
Beobachtungen hingegen zeigen eine Abweichung im Vergleich zur Simulation. Dies
kann damit erklärt werden, dass die Statistik hier deutlich geringer ist als für die Hin-
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Tabelle 5.3: Vergleich zwischen gemessenem und simuliertem Auftreten von Ereignis-
sen in der Axionsignalfläche während 187 solarer Beobachtungen.

Ereignis Messung Mittelwert Standardabweichung
1 35 40.140 ± 5.643 5.641 ± 3.990
2 2 5.683 ± 2.350 2.350 ± 1.662
3 2 0.534 ± 0.735 0.735 ± 0.520
4 0 0.041 ± 0.193 0.193 ± 0.137
5 0 0.006 ± 0.033 0.047 ± 0.033
6 0 0.000 ± 0.010 0.010 ± 0.007

tergrunddaten (10 Mal größere Messzeit der Hintergrunddaten).

5.4.2 ’Sliding Cell Detection’ und ’Maximum Likelihood’ Me tho-
de

Zur Untersuchung der räumlichen Ereignisverteilung auf dem CCD Chip kann die im
Folgenden beschriebene ’Sliding Cell Detection’ Methode herangezogen werden. Die-
se wurde erstmals für die Analyse der Messungen, die mit demEINSTEIN Observato-
ry genommen wurden, angewandt (EMSS-Gioia et al. 1990): DasRöntgenphotonen-
bild (Photonenverteilung auf dem CCD Chip) wird folgendermaßen auf ein Signal
hin untersucht: eine Ausschnittfläche (Zelle) wird über den Chip bewegt und wenn
das SNR innerhalb der Zelle größer ist als ein gegebener Grenzwert, dann wird das
Objekt als signalgebende Quelle markiert. Zur Berechnung des SNR wird das Si-
gnal über die Pixelwerte innerhalb der Zelle definiert und der Hintergrund über die
Werte der Nachbarpixel der Zelle. Eine der wichtigsten Erweiterungen dieser Me-
thode ist die zusätzliche Berechnung der ’Maximum Likelihood’, die erstmals in der
Analyse der ROSAT Messungen angewandt wurde (Cruddace et al. 1988, 1991; Ha-
singer et al. 1993). Eine detaillierte Beschreibung findet sich in [133, 134], hier sei
nur eine kurze Zusammenfassung der Anwendung dieser Methode zur Untersuchung
der räumlichen Ereignisverteilung der Hintergrunddatenund Daten solarer Beobach-
tungen, gegeben. Die Ereignisintensitäten einzelner kreisförmiger Ausschnittbereiche,
deren Größe ähnlich derer der Axionsignalfläche ist, werden miteinander verglichen.
Dazu werden eine SignalflächeAs und eine HintergrundflächeAb definiert. Die Wahr-
scheinlichkeitps, dass ein Ereignis innerhalb einer FlächeAs detektiert wird, ist gege-
ben durch:

ps =
As

As + Ab
. (5.6)

Die Wahrscheinlichkeitpb, dass ein Ereignis in der HintergrundflächeAb detektiert
wird, ist:

pb = 1 − ps. (5.7)
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Abbildung 5.11: Links ist das Verhältnis des Flusses in derFlächeAs zuAb im Fal-
le der Daten solarer Beobachtungen der Phase II dargestellt(Details siehe Text) und
rechts ist die zugehörige Verteilung der Likelihoodfunktionen dieses Datensatzes ge-
zeigt.

Da es sich bei der Ereignishäufigkeit um einen statistischen Poissonprozess handelt, ist
die Wahrscheinlichkeit, dass genauns Photonen in der FlächeAs registriert werden:

p(ns|n) =
n!

ns!(n− ns)!
pns

s (1 − ps)
n−ns. (5.8)

Die Wahrscheinlichkeit, mindestensns Photonen in der FlächeAs zu detektieren, er-
gibt sich dann zu:

p(x, y) = Σn
i=ns

p(i|n) mit n = ns + nb. (5.9)

Der mittlere Erwartungswert der Hintergrundereignissenb sei bekannt. Daraus kann
die Likelihoodfunktion über:

L(x|y) = − ln(p(x|y)) (5.10)

bestimmt werden. In den Abb. 5.11 und 5.12 sind die Likelihoodfunktionen und die
Verhältnisse der FlächenAb/As für die Daten solarer Beobachtungen und für Hinter-
grunddaten im Energiebereich1-7 keV gezeigt. Folgende Werte sind verwendet wor-
den:As = π(11.5)2 Pixel2, Ab = π(24.0)2 Pixel2. Das Ergebnis zeigt, dass die Er-
eignisverteilung über den gesamten Chip kompatibel mit einer Poissonverteilung sind
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Abbildung 5.12: Links ist das Verhältnis des Flusses in derFlächeAs zuAb im Falle
der Hintergrunddaten der Phase II dargestellt (Details siehe Text) und rechts ist die
zugehörige Verteilung der Likelihoodfunktionen dieses Datensatzes gezeigt.

(mit p = e−〈L〉, wobei 〈L〉 den Mittelwerten der Likelihoodfunktionen entspricht).
Der mittlere Wert der Likelihoodfunktion für die Daten solarer Beobachtungen liegt
bei 0.665 (mit Maximum bei8.15); für die Hintergrunddaten liegt der Mittelwert bei
0.610 und das Maximum der Likelihoodfunktion bei9.33. Das Verhältnis der Like-
lihoodwerte der FlächenAb/As ist im Falle der Daten solarer Beobachtungen:0.957
und bei den Hintergrunddaten0.955 (gleichverteilt). Die einzelnen Zeilen- und Spal-
tenverteilungen sind jeweils neben den Likelihood-Abbildungen gezeigt.

5.4.3 Scannen des CCD Chips

Neben der ’Sliding Cell’ Methode wurde die Ereignisverteilung der solaren Beobach-
tungsdaten innerhalb eines Kreises der Größe der Axionsignalfläche (r = 11.5 Pixel)
untersucht. Dazu wird der Mittelpunkt der Kreisfläche pixelweise über den gesamten
Chip geschoben. Die Ereignisse innerhalb des Kreises werden gezählt und entspre-
chend ihrer Anzahl in 1-, 2-, 3-, oder 4 Event-Cluster (oder Ereignis-Haufen) ein-
geteilt. Das Ergebnis dieses Tests für die Daten solarer Beobachtungen im Energie-
bereich von1-7 keV ist in Abb. 5.13 dargestellt. Innerhalb eines Kreises mit einem
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Abbildung 5.13: Verteilung der 2,3 und 4 Ereignis-Haufen auf dem gesamten CCD
Chip. Es wurden die Daten solarer Beobachtungen untersucht.

Radiusr = 11.5 Pixel sind keine Cluster mit> 4 Ereignissen aufgetreten. Durch Ver-
gleich dieser Ergebnisse mit den Simulationen kann geschlussfolgert werden, dass die
räumliche Verteilung der 1-,2- und 3-Event-Cluster auf dem gesamten CCD Chip ei-
ner Poissonverteilung mit den in Abschnitt 5.4.1 angegebenen Erwartungswerten ent-
spricht (siehe Abb. 5.14).
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Abbildung 5.14: Links: Simulierte (Vierecke) und gemessene (Rauten) Ereignisver-
teilung innerhalb der Axionsignalfläche (solare Beobachtungen). Rechts: Gemesse-
ne (Rauten) und simulierte (Vierecke) Ereignisverteilungen innerhalb aller möglichen
Kreismittelpunktspositionen (solare Beobachtungen).

5.4.4 Abḧangigkeit der Ereignis-Cluster von der Gasdichte

Nach der Untersuchung der Abhängigkeit der Zählrate von der jeweiligen Gasdichte,
wurde die Abhängigkeit der Event-Cluster von der Gasdichte untersucht. Es konnte
erwartungsgemäß keine Korrelation festgestellt werden.In Abb. B.11 ist das Auftre-
ten der während der solaren Beobachtungen detektierten Ereignis-Cluster, bei entspre-
chendem Gasdruck gezeigt.



Kapitel 6

Bestimmung der Kopplungskonstante

In diesem Kapitel wird die Berechnung der oberen Grenze fürdie Kopplungskon-
stantegaγγ in Abhängigkeit von der Axionmassema erläutert. Dazu wird das er-
wartete Axionsignals = sk(gaγγ , ma) der k = 149 verschiedenen4He-Dichten be-
rechnet. Das erwartete Axionsignal ist am größten, wenn Axion und Photon in Pha-
se schwingen, d.h.ma und die durch das4He Gas induzierte Photonenmassem2

k =
4παNek

/me (siehe 1.33) sind gerade gleich, wobeiNek
die Elektronendichte des4He

Gases bei gegebenem Druckk beschreibt. Für jeden Druckschritt wird eine Like-
lihoodfunktion, basierend auf der Poisson-Wahrscheinlichkeitsverteilung berechnet.
Das für die Analyse und Berechnung der Kopplungskonstanteverwendete Hinter-
grundspektrum wurde analysiert und hinsichtlich verschiedener Korrelationen, z.B.
Abhängigkeit der Zählrate von der Magnetposition, in Kapitel 5 untersucht. Die An-
zahl erwarteter Hintergrundereignisse im Falle des Röntgenteleskops liegt bei0.27 ±
0.01 Ereignissen pro solarer Beobachtung innerhalb der Axionsignalfläche. In den fol-
genden Abschnitten wird die Berechnung der Konversionswahrscheinlichkeit beschrie-
ben, sowie die Berechnung der Likelihoodfunktionen. Der Einfluss benachbarter Druck-
schritte und die daraus resultierende Verstärkung des Signals kann mittels Addition
der Spektren (Methode I) oder über Multiplikation der Likelihoodfunktionen (Metho-
de II) erfolgen. Auch der Einfluss der betrachteten Anzahl benachbarter Druckschritte
wurde untersucht. Es wurden Monte Carlo Simulationen bezüglich der Methode I, II
und in Bezug auf die Anzahl benachbarter Druckschritte durchgeführt. Abschließend
werden die systematischen und statistischen Abweichungender berechneten oberen
Grenze angaγγ angegeben. Der Axionruhemassenbereich, der in dieser Arbeit unter-
sucht wurde, wird durch die theoretischen Axionmodelle (siehe Kapitel 1) favorisiert.
Die Angabe einer oberen Schranke für die Kopplungskonstante solarer Axionengaγγ

in diesem Ruhemassenbereich war bisher nicht mit dieser Sensitivität möglich. Das
TOKYO Experiment hat eine mittlere obere Schranke an die Kopplungskonstante von
gaγγ < 6.8-10.9 × 10−10 GeV−1 im Axionruhemassenbereich von(0.05-0.27) eV/c2

(95%C.L.) angeben können [135]. In dieser Arbeit kann eine mittlere obere Schranke
vongaγγ < 1.6-6.0×10−10 GeV−1 für (0.02-0.4) eV/c2 (95%C.L.) angegeben werden.

68
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Abbildung 6.1: Links: Vergleich zwischen dem solaren Axionfluss im Falle einer geo-
metrischen Axion-Nachweisfläche von≈ 9 mm2, die sich in1.6 m Entfernung vom
Konversionsvolumen befindet (in rot) und dem solaren Axionfluss im Falle eines De-
tektorsystems, das direkt hinter dem Konversionsvolumen installiert ist (in schwarz).
Rechts: Effektive Photonenmasse in Abhängigkeit des4He-Druckes (0 mbar< p <
120 mbar).

6.1 Berechnung des erwarteten Photonenflusses

Die Berechnung der im Magnetfeld konvertierten Röntgenphotonen erfolgt über Glg.-
1.36 (Kapitel 1). Der differentielle solare AxionflussdΦa/dE, der im Detektor nach-
gewiesen wird, kann über Glg. 1.21 berechnet werden. Im Falle des Röntgenteleskops
wird der Axionfluss innerhalb einer Fläche der Größe vonAs = 9.4 mm2, die deutlich
kleiner ist, als die Querschnittsfläche der Magnetröhre,erwartet. Somit kann nicht der
gesamte aus der Röhre austretende Photonenfluss nachgewiesen werden, sondern der
Fluss, der aus den inneren≈ 41% der Sonne1 stammt (siehe Abb. 1.1, sowie Kapi-
tel 4). Die Effizienz des Teleskops ist in diesen Berechnungen nicht mit einbezogen.
Außerdem ist der erwartete Fluss reduziert, da die Ausdehnung der Axionsignalfläche
(Radiusr = 11.5 Pixel) so gewählt ist, dass das SNR Verhältnis optimal ist(siehe
Kapitel 4.4). Es können≈ 82% des erwarteten Axionflusses aus den≈ 41% des Son-
neninneren nachgewiesen werden (siehe Abb. 4.6). Auch in diesem Fall wurde die
Effizienz des Systems nicht berücksichtigt (siehe Abb. 6.1, links). Zur Berechnung der
Axion-PhotonÜbergangswahrscheinlichkeit wird die Gleichung:

Pa→γ = 1.7018 × 10−17

(

BL

9.0T · 9.26m

)2(
gaγγ

10−10GeV−1

)2

· |M1|2 (6.1)

gelöst. Der hier auftretende Faktor1.7018×10−17 folgt aus der Umrechnung in natürliche
Einheiten.

1entsprechend des Sichtfeldes (FoV) des Röntgenteleskopsbei einer Magnetfeldlänge von9.26 m
und einem Abstand von1.6 m des Teleskops von der Magnetröhre mit Durchmesserd = 43 mm; das
FoV direkt hinter der Röhre ist0.53◦ und entspricht100% des Sonnenabbildes.
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Abbildung 6.2: Links: Daten der NIST-Datenbank für den Koeffizienten der Mas-
senabsorption im Vergleich zur Näherungsfunktion (Polynom 5. Grades). Rechts:
AbsorptionskoeffizientΓ für verschiedene Druckwerte unter Verwendung der
Näherungsfunktion.

[

BL

2

]2 [
1

M

]2

=

(

0.98999523 · 9.0 · 9.26

2

)2

·
(

1

1 × 1010

)2

= 1.7018 × 10−17,

(6.2)
bei einer MagnetfeldstärkeB = 9.0 T und MagnetfeldlängeL = 9.26 m, sowie dem
Umrechnungsfaktor1T = 0.98999523GeV

m .

Für die Axion-Photon Konversion in einem Puffergas, hier4He, gilt [65]:

|M1|2 =
1

L2 (q2 + Γ2/4)

[

1 + e−ΓL − 2e−ΓL/2 cos(qL)
]

, (6.3)

mit dem Impulsübertrag|~q| (siehe Glg. 1.31). In dieser Analyse wurde die effektive
Photonenmasse über die Glg. 1.33 berechnet. In Abb. 6.1, rechts ist die effektive Pho-
tonenmasse in Abhängigkeit des4He-Druckes gezeigt. Mit der Gleichung:

Ne =
2 pNA

10000RT

[

mbar· mol−1

cm3 · mbar· mol−1 · K−1 · K

]

(6.4)

wird die Elektronendichte berechnet. Die Gaskonstante istgegeben durch:
R = 8.3144728 m3 Pa mol−1 K−1 = 8.3144728× 104cm3 mbar mol−1 K−1 [136]. Dar-
aus folgt entsprechend für die Photonenmasse (in natürlichen Einheiten):

m2
γ =

4παNe · (1.973269602× 10−5)3

me · keV
[eV]2. (6.5)

Der ParameterΓ in Glg. 6.3 beschreibt den Dämpfungsfaktor bzw. den Absorptions-
koeffizienten des Gases und ist über die inverse AbsorptionslängeΓ = 1/λ definiert.
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Abbildung 6.3: Links: Axion-Photon-Konversionswahrscheinlichkeit für einen4He-
Druck vonp = 10 mbar, einer Temperatur von1.8 K, einem Magnetfeld der Stärke
9 T und einer Magnetfeldlänge vonL = 9.26 m. Rechts: Erwartete Anzahl konver-
tierter Röntgenphotonen in Abhängigkeit der Axionmassefür das Teleskop, bei einer
Messzeit von3600 s und für den Energiebereich von1-7 keV. Die dargestellten Kurven
unterscheiden sich durch den angenommenen4He-Druck, wobei die hier angenomme-
ne Schrittweite0.08 mbar beträgt (von0.0-0.72 mbar).

Für die Absorptionslänge folgtλ = 1/(µaρ), wobei µa die Summe der Wirkungs-
querschnitte der atomaren Photoabsorption, der inelastischen Streuung als auch der
Rayleigh Streuung ist. Für die Absorptionslänge ergibt sich:

λSTP =
1

ΓSTP
=

1

ρSTPµa
, (6.6)

mit der DichteρSTP bei Standarddruck und Standardtemperatur (TSTP = 273.15 K,
PSTP = 101325 Pa). Die Werte fürρSTP wurden der NIST Datenbank [113] entnom-
men. Um die benötigten Werte des Absorptionskoeffizientenbei verschiedenen Tem-
peraturen und Druckwerten berechnen zu können, wird Glg. 6.6 mit Hilfe der idealen
Gasgleichung umgeformt zu:

ρSTP =
pSTPT

TSTPp
ρ mit ρ =

pM

RT
. (6.7)

Die atomare Masse ist durchM = Amu gegeben. Umµa(E) in [cm2/g] für beliebige
Energien berechnen zu können, wurden die Daten mittels eines Polynoms5.Grades
angenähert:

µa =
µ

ρ
= 10µf (6.8)

und mitx = log(E) folgt [130]:

µf = 1.8101 − 3.2108x− 0.007392x2 − 1.8815x3 + 4.8621x4 − 2.1921x5. (6.9)



72 KAPITEL 6. BESTIMMUNG DER KOPPLUNGSKONSTANTE

2 4 6 8 10 12 14
0

200

400

600

F
lu

x 
[×

 1
0−

10
 c

ou
nt

s 
s−

1  k
eV

 −
1 ]

Energy [keV]

2 4 6 8 10 12 14
0

5

10

15

20

F
lu

x 
[×

 1
0−

10
 c

ou
nt

s 
s−

1  k
eV

 −
1 ]

Energy [keV]

Abbildung 6.4: Spektren des durch Axion-Photon-Konversion erwarteten Photonen-
flusses. Axion und Photon schwingen nicht in Phase. Es wurde jeweilsp = 2 mbar
und eine Messzeit von5675 s angenommen. Links: Spektrum mitm2

a 6= m2
γ bzw.

|m2
a −m2

γ| ≈ 0.00357 [eV2]. Rechts: Spektrum mit|m2
a −m2

γ | ≈ 0.01898 [eV2]. Der
Einfluss der Responsefunktion (in schwarz) zeigt sich erst,wenn∆m2 ∼ 0.02 eV.

Die Abweichung zwischen der Näherungsformel und den Datender NIST-Datenbank
ist< 0.1% (siehe Abb. 6.2, links). Für den Absorptionskoeffizientenfolgt bei gegebe-
nem Druck und Temperatur [85]:

Γ =
1

λ
=

1

λSTP

TSTPp

PSTPT
. (6.10)

In Abb. 6.2, rechts ist der Absorptionskoeffizient für verschiedene Druckwerte in [mbar]
gezeigt. Mit steigendem4He-Druck nimmt die Absorption zu und die Konversions-
wahrscheinlichkeit wird geringer. In Abb. 6.3, links ist die Konversionswahrschein-
lichkeit dargestellt. Wird über die Energie integriert, so ergibt sich die Anzahl erwarte-
ter Photonen in Abhängigkeit von der Axionmasse (siehe Abb. 6.3, rechts). Die Anzahl
erwarteter Photonen wird mit größer werdendem4He-Druck, aufgrund der zunehmen-
den Absorption durch das Gas, kleiner. Die Schrittweite wurde so gewählt, dass alle
160 verschiedenen Druckschritte von den einzelnen Detektorsystemen innerhalb eines
Zeitraumes von∼ 12 Monaten gemessen werden konnten. Die Wahl der Schrittweite
ermöglicht es, dass auch im Falle nicht gemessener Druckschritte eine obere Grenze
angegeben werden kann, da das Signal benachbarter Druckschritte zum gesamten er-
warteten Axionsignal beiträgt.
Des Weiteren wurde der Einfluss der Responsefunktion auf denerwarteten Photo-
nenfluss untersucht. Jedoch ist deren Einfluss auf die erwartete Anzahl konvertierter
Photonen vernachlässigbar. Schwingen Axion und Photon nicht mehr in Phase, so
wird der Effekt der Responsefunktion sichtbar (siehe Kap. 1.8.1 und Abb. 6.4, rechts).
Aus diesem Grunde wurde die Responsefunktion in den folgenden Rechnungen nicht
berücksichtigt.
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Abbildung 6.5: Links: Dargestellt ist dieχ2
k = −2lnLk Funktion in Abhängigkeit von

g4
αγγ für den Druckp = 0.25 mbar, entsprechend der Axionmassema = 0.20 eV (Ma-

ximum Likelihood Methode). Es wurden zwei Ereignisse in derAxionsignalfläche de-
tektiert. Rechts: Integrierte Bayesische Wahrscheinlichkeit (pdf) über den physikali-
schen Bereich (positive Werte) in rot, das 95% Konfidenzlevel ist in schwarz markiert.

6.1.1 Magnetfeld

Zur Berechnung der Kopplungskonstante muss der Wert des tatsächlich angelegten
Magnetfeldes berechnet werden (bisher wurde ein Wert von9.0 T angenommen). Aus-
gehend vom angelegten Strom wird die Stärke des Magnetfeldes für jedes einzelne
Druckintervall bestimmt. In Phase II wurde während jeder solaren Beobachtung (als
auch während der gesamten Hintergrundmessungen) ein Strom von 13000 A an den
Magneten angelegt. Um das daraus resultierende Magnetfeldzu bestimmen, kann ein
Polynom 1.Ordnung (y = a + bx) verwendet werden. In dieser Arbeit wurde eine
Magnetfeldstärke vonB = 8.805 ± 0.037 T verwendet.

6.2 Maximum Likelihood Methode

Motivation
Bei der ’Maximum Likelihood Methode’ wird das Ziel verfolgt, die unbekannten Para-
meter einer statistischen Verteilung so zu schätzen, daß eine möglichst genaue Anpas-
sung der Modellcharakteristiken an die gemessenen Daten erreicht wird (so genanntes
Prinzip der Parameterschätzung). Allgemein wird unter einer Parameterschätzung die
bestmögliche Bestimmung physikalischer Parameter, sowie deren Unsicherheiten, aus
einer Messung, die selbst mit Unsicherheiten (Fehlern) behaftet sind, verstanden. Der
Estimator der ’Maximum Likelihood Methode’ wird so definiert, dass die Wahrschein-
lichkeit, dass der geschätzte Kennwert die in der Stichprobe beobachteten Ereignisse
verursacht hat, maximiert wird. Folgende Annahmen werden gemacht: es liege eine
Stichprobe ausz Messungen einer (oder mehrerer) Zufallsvariablenx vor und die
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Abbildung 6.6: Links: Dargestellt ist dieχ2
k = −2lnLk Funktion für die Näherung an

die Beobachtungsdaten bei dem Druckp = 3.4137 mbar, entsprechend der Axionmas-
sema = 0.052 eV. Es wurde kein Ereignis in der Axionsignalfläche detektiert, da-
her entspricht dieχ2 Verteilung einer Geraden. Ein Minimum dieser Verteilung wird
zu g4

10 = 0 festgelegt. Rechts: Zugehörige integrierte Bayesische Wahrscheinlichkeit
(pdf) über den physikalischen Bereich (positive Werte) inrot, das 95% Konfidenzlevel
ist in schwarz markiert.

Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion (pdf) der Zufallsvariablen, die von einem (oder meh-
reren) unbekannten Parameterna abhängt, sei bekannt [138]. Im Gegensatz zur Aus-
wertung der pdf für einen festen (unbekannten) Parametera, kann die pdf für beobach-
tete (und somit feste Realisationen) als Funktion vona betrachtet werden:f(x, a). Die
Likelihoodfunktion ist definiert als die gemeinsame Dichteder Zufallsvariablenxi:

L(a) =
z
∏

i=1

f(xi; a). (6.11)

Der Maximum Likelihood-Estimator entspricht dem Wert, beidem die Likelihood-
funktion ihr Maximum besitzt, d.h. es wird der Wert vona gesucht, bei dem die Stich-
probenwerte die größte Dichte- bzw. Wahrscheinlichkeitsfunktion besitzen. Die Ma-
ximierung erfolgt durch Nullsetzen der ersten Ableitung nach a. Das kann bei kom-
plizierten Dichtefunktionen aufwendig werden, so dass dielogarithmierte Likelihood-
Funktion verwendet wird. Diese besitzt an derselben Stellewie die nicht-logarithmierte
Dichtefunktion ein Maximum:

l(a) = −lnL(a) = ln
z
∏

i=1

f(xi; a) = −
z
∑

i=1

lnf(xi; a). (6.12)

Anwendung
Aufgrund der kleinen Anzahl erwarteter Ereignisse (Hintergrund und Axionsignal)
kann in dieser Analyse die Poissonstatistik zugrunde gelegt werden. Dies wurde in
Kapitel 5 bezüglich der Hintergrunddaten ausführlich diskutiert und es konnte ein
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(Poisson) Erwartungswert von0.27 ± 0.01 Ereignissen pro solarer Beobachtung in-
nerhalb der Signalfläche bestimmt werden. Die Annahme, dass kein Signal gemes-
sen wurde, wird anhand des Verhaltens des besten Estimators(g10)

4
bestfit=(gaγγ)

4
bestfit-

/(10−10 GeV−1) bezüglich der Likelihoodfunktion für die Summe aus Hintergrund-
ereignissen und erwarteten Signalereignissen, getestet (siehe Glg. 6.15). Dazu wurde
in dieser Analyse die gebinnte Likelihood Methode angewandt, die im Folgenden be-
schrieben wird. Vor- und Nachteile dieser Anwendung wurdenin [6, 137] untersucht
und werden hier nicht weiter diskutiert.
Für jedes einzelne Druckintervall wird eine Likelihoodfunktion entsprechend der Glg.-
6.13 berechnet. Durch Maximierung dieser Likelihoodfunktion kann der beste Estima-
tor für (g10)

4
bestfit bestimmt werden. Im Folgenden stehen die Indizesk, i für ein dis-

kretes Druckintervall und Energieintervall. Insgesamt wurdenk = 1500 verschiedene
Druckintervalle mit einer Schrittweite von0.01 mbar im Bereichp = 0.0-15.0 mbar
gewählt, sowiei = 20 diskrete Energieschritte mit einer Schrittweite von0.3 keV im
Bereich von1-7 keV. Die Anzahl gemessener Ereignisse, d.h. Ereignisse, die in der
Axionsignalfläche detektiert wurden, pro Energieintervall i im jeweiligen Druckinter-
vall k ist durchnik gegeben. Die Anzahl an Hintergrundereignissen ist entsprechend
bik undsik entspricht den Signalereignissen, die aufgrund von Axion-Photon Konver-
sion erwartet werden.
Für die Likelihoodfunktion eines einzelnen Druckschrittes gilt unter Anwendung der
Poissonstatistik [138]:

Lk =
1

L0k

Πie
−µik

µnik

ik

nik!
, (6.13)

mit dem Normierungsfaktor:

L0k = Πie
−nik

nnik

ik

nik!
. (6.14)

Dabei sind:

µik = bik + sik((g10)
4, ma) (6.15)

und sik die Anzahl der erwarteten Signalereignisse:

sik =

∫ E′

i+∆E′

E′

i

dE ′

∫ ∞

0

R(E ′, E)A(E)
dφa

dE
Pa→γ ∆tk dE. (6.16)

Die Maximierung der Likelihoodfunktion erfolgt über die logarithmierte Likelihood-
funktion [138]:

χ2
k = −2 lnLk. (6.17)

Eineχ2- Verteilung ergibt sich durch Berechnung derχ2- Werte für verschiedene Werte
von (g10)

4. Daraus kann mittels Integration über die Bayesische Wahrscheinlichkeits-
funktion von(g10)

4 über den physikalischen Bereich, d.h. positive Werte von(g10)
4,
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Abbildung 6.7: Links: Anzahl erwarteter Photonen aufgrundvon Axion-Photon-
Konversion im Falle der gemessenen Druckschritte, bei einer angenommenen kon-
stanten Messzeit vont = 5700 s für den Fall, dass Druckschritt70 untersucht wird.
Rechts ist die Anzahl erwarteter Photonen aufgrund von Axion-Photon-Konversion
für den Druckschritt70 gezeigt, jedoch unter Verwendung der tatsächlich gemessenen
Messzeit der Druckschritte. Wurde ein Druckschritt während mehr als einer solaren
Beobachtung gemessen, so ergibt sich ein Anstieg der erwarteten Signalphotonen.

bis zum gewünschten Konfidenzintervall eine obere Grenze für (g10)
4 bzw. für die

Kopplungskonstantegαγγ berechnet werden:

∫ 95%

0

exp−χ2
k
(g10)4/2 d(g10)

4. (6.18)

Aufgrund der Tatsache, dass im Falle des Röntgenteleskopsgrößtenteils keine Ereig-
nisse in der Axionsignalfläche detektiert wurden, alsonik = 0 ist, entspricht die Li-
kelihoodfunktion einem Polynom 1. Grades und ein Maximum von Lk, bzw. ein Mi-
nimum derχ2-Funktion wurde in diesen Fällen an der Stelle(g10)

4 = 0 festgelegt, da
der Bereich(g10)

4 > 0 dem physikalisch sinnvollem Bereich entspricht.

6.3 Einfluss benachbarter Druckschritte

Die Schrittweite der gemessenen Druckintervalle wurde so gewählt, dass sich die ein-
zelnen Kurven der erwarteten konvertierten Photonen überlappen (siehe Kapitel 1.8.1).
Aus diesem Grunde wird die Stärke des Signals, das für einen bestimmten Druckschritt
erwartet wird, vom Signal der benachbarten Druckschritte beeinflusst. Der Beitrag
an konvertierten Photonen aufgrund der benachbarten Druckintervalle ist in Abb. 6.7
dargestellt. Um den Einfluss der benachbarten Druckschritte in die Berechnung ei-
ner oberen Grenze fürgaγγ einzubeziehen, können verschiedene Methoden angewandt
werden. In dieser Arbeit wurden zwei Methoden untersucht: zum einen können die
Hintergrundspektren und die Spektren der solaren Beobachtungen der benachbarten
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Druckschritte aufaddiert werden, um aus der Summe dieser Spektren eine einzelne
Likelihoodfunktion zu berechnen (Methode I), zum anderen können die einzelnen Li-
kelihoodfunktionen der benachbarten Druckschritte multipliziert werden (Methode II).
Die beiden Methoden wurden mittels MC Simulationen, die im Folgenden genauer be-
schrieben werden, auf ihre Sensitivität hin untersucht. Als Ergebnis wird erwartet, dass
die Sensitivität unter Verwendung der Methode I nicht ausreichend ist, im Gegensatz
zur Methode II.

6.3.1 Simulation bezüglich des Einflusses benachbarter Druckschrit-
te auf gaγγ

Die in diesem Abschnitt beschriebenen Simulationen wurdeninhaltlich aus [137] über-
nommen und sollen zeigen, dass die Sensitivität bezüglich der Kopplungskonstante
unter Berücksichtigung des erwarteten Signals benachbarter Druckschritte im Falle ei-
ner Multiplikation der einzelnen Likelihoodfunktionen der betrachteten Druckschritte
verbessert ist. Die Methode, bei der die einzelnen Spektrenaddiert werden, ist weniger
sensitiv. Nach Erklärung der Vorgehensweise werden die beiden Methoden genauer er-
klärt, sowie die Ergebnisse interpretiert und mit den analysierten Daten verglichen. Im
letzten Teil dieses Abschnitts werden Simulationen vorgestellt, die der Untersuchung
der Anzahl der berücksichtigten benachbarten Druckschritte im Falle der Anwendung
der Methode II dienen sollen. Die Ergebnisse dieser Simulationen werden abschlie-
ßend mit den analysierten Daten verglichen.
Vorgehensweise
Jede der Simulationen entspricht 10000 Experimenten, wobei 1 Experiment die Mes-
sungen149 verschiedener Druckschritte enthält. Um die Ergebnisse der Simulatio-
nen direkt mit den Ergebnissen der analysierten Daten vergleichen zu können, wur-
den möglichst identische Bedingungen gewählt. Insgesamt wurden in Phase II430 Er-
eignisse innerhalb der Axionsignalfläche während Hintergrundmessungen (Messzeit:
TB = 9929245.04 s) detektiert. Während einer solaren Beobachtung wurden≈ 0.24
Ereignisse erwartet, bei einer Messzeit von≈ 6000 s (TA = 6000 s). Für jedes Experi-
ment wurden 2 Datensätze generiert: ein Datensatz für Hintergrunddaten und ein Da-
tensatz für Daten solarer Beobachtungen. Die Hintergrunddaten wurden entsprechend
einer Poisson-Verteilung mit dem Mittelwert430 generiert, d.h.NB ∼ P (µ = 430).
Der Datensatz für die solaren Beobachtungen (NA) besteht aus Hintergrundereignis-
sen (nb) sowie aus Signalereignissen (na). Die Anzahl der Hintergrundereignisse (nb)
im generierten Datensatz wird entsprechend einer Poisson-Verteilung mit dem Erwar-
tungswert (µB) gewählt, der den erwarteten Hintergrundereignissen während einer so-
laren Beobachtung entspricht, d.h.µB = NB · TA

TB
. Die Signalereignisse (na) wurden

unter Verwendung einer Poisson-Verteilung mit dem Mittelwert µA generiert, wobei
µA den theoretisch erwarteten Ereignissen entspricht, die von einer Axion-Photon-
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Konversion stammen (siehe Glg. 6.16):

µA = TA ·
∫ 7

1

A(E)
dΦa(E, (g10)

4)

dE
Pa→γdE. (6.19)

Die statistischen Eigenschaften der beiden zu untersuchenden Methoden werden an-
hand der Verteilungsfunktion des Estimators(g10)

4, unter Verwendung der Maximum
Likelihood Methode, demonstriert. Der Mittelwert dieser Verteilung sollte dem wah-
ren Wert der Kopplungskonstante{(g10)

4}0 entsprechen und die Breite der Verteilung
beschreibt die Genauigkeit (der Methode), mit der der wahreWert abgeschätzt werden
kann.
Seik = 20 die Anzahl der Energieintervalle undbi die Anzahl der Ereignisse imi-ten
Intervall während Hintergrundmessungen (

∑k
i=1 bi = NB), sowieni sei die Anzahl

der Ereignisse imi-ten Intervall während einer solaren Beobachtung (
∑k

i=1 ni = NA).
Wennmb

i die Anzahl erwarteter Ereignisse imi-ten Intervall während Hintergrund-
messungen ist, dann entspricht

µB
i = mb

i

TA

TB
(6.20)

den erwarteten Hintergrundereignissen während einer solaren Beobachtung. Die An-
zahl an Signalereignissen imi-ten Energieintervall, die aufgrund von Axion-Photon-
Konversion erwartetet werden, folgt aus:

fi = TA ·
∫

∆Ei

A(E)
dΦa(E, (g10)

4)

dE
Pa→γdE. (6.21)

Dann ist die erwartete Anzahl an Ereignissen pro Energieintervall für eine solare Be-
obachtungµi = fi + µB

i und die Likelihoodfunktion lautet:

L =
K
∏

i=1

e−µi
µni

i

ni!
=

K
∏

i=1

e−(fi+µB
i ) (fi + µB

i )ni

ni!
=

K
∏

i=1

e
−(fi+mi

TA
TB

) (fi +mi
TA

TB
)ni

ni!
.

(6.22)
Da bi klein ist (bi ≈ 20), muss die Likelihoodfunktion mit der Wahrscheinlichkeit
P (mi; bi) multipliziert und anschließend über allemi integriert werden. Die Wahr-
scheinlichkeitP (mi; bi) bedeutet, dass die erwartete Anzahl an Hintergrundereignis-
sen pro Energieintervallmi entspricht, wennbi Ereignisse gemessen wurden:

L =

K
∏

i=1

∫ ∞

0

e
−(fi+mi

TA
TB

)

(

fi +mi
TA

TB

)ni

ni!
P (mi; bi)dmi. (6.23)

Da P (mi; bi) = P (bi;mi) gilt, kann die Likelihoodfunktion umgeschrieben werden
zu:

L =
K
∏

i=1

∫ ∞

0

e
−(fi+mi

TA
TB

)

(

fi +mi
TA

TB

)ni

ni!

1

bi!
mbi

i e
−midmi. (6.24)
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Unter Anwendung der richtigen Normierung
∫∞

0
1
n!
xne−xdx = 1 folgt:

L =

K
∏

j=1

nj
∑

i=0

f i
je

−fj

(

TA

TB

)nj−i
∏nj−i

k=1 (bj + k)
∏nj−i

k=1 (nj − k + 1)
(

TA

TB
+ 1
)bj+1+nj−i

(nj − i)!nj !
. (6.25)

Der Estimator des unbekannten Parameters(g10)
4 kann analytisch bestimmt werden,

indem die erste Ableitung der Glg. 6.25 nach(g10)
4 zu Null gesetzt wird.

In den folgenden Simulationen wurde lediglich ein Druckschritt der 1500 in der Ana-
lyse verwendeten Druckschritte gewählt und untersucht:p = 3.04 mbar, entsprechend
einer Axionmasse vonma = 0.183 eV. Die Änderung ing10 für die restlichen 1499
Druckschritte bzw. Axionmassen ist äquivalent dem hier untersuchten Verhalten einer
einzelnen Axionmasse. Außerdem wurden alle ZeitenTA = 6000 s gewählt, d.h. der
Einfluss nicht gemessener Druckschritte oder der Einfluss einer längeren Messzeit für
einen Druckschritt wurde in den Simulationen nicht untersucht.
Methode I: Addition der Spektren benachbarter Druckschrit te
Um den Einfluss benachbarter Druckschritte zu untersuchen,werden die Hintergrund-
spektren und die Spektren der solaren Beobachtungen während der betrachteten Druck-
schritte addiert. Das aufgrund von Axion-Photon-Konversion erwartete Signalspek-
trum entspricht der Summe der einzelnen Beiträge der betrachteten Druckschritte.
Aus Abb. 6.7 wird deutlich, dass der Hauptbeitrag an Signalereignissen von den am
nächsten liegenden Druckschritten kommt (10−2 Ereignisse); das Signal von weit ent-
fernten Druckschritten liegt bei10−6 Ereignissen. Nach der Addition der Spektren wird
die zugehörige Likelihoodfunktion unter Verwendung der Glg. 6.25 berechnet. Um ei-
ne direkte Aussage über den Wert der Kopplungskonstante angeben zu können, wurde
in diesem Falle dieχ2-Funktion (siehe Glg. 6.17) aus der Likelihoodfunktion berech-
net und anschließend integriert bis zum95%-Konvidenzlevel (siehe Glg. 6.18). Die
so bestimmten Werte von(g10)

4 undg10 sind in Tab. C.1 zusammen gefasst. Es wur-
den 3,5,7,9 und 15 Druckschritte betrachtet, d.h. zum Beispiel im Falle von 3 Druck-
schritten, dass die Spektren des betrachteten Druckes und der beiden Nachbarn links
(nächst kleinerer Druck) und rechts (nächst größerer Druck) addiert wurden. Aufgrund
der Tatsache, dass der Signalbeitrag der Nachbarschritte kleiner wird, jedoch die Hin-
tergrundspektren und Spektren der solaren Beobachtungen keiner Gewichtung unter-
liegen, führt diese Methode zu einem Sensitivitätsverlust in g10. Unter Gewichtung
wird hier die Tatsache verstanden, dass die Messung eines Hintergrundspektrums des
benachbarten Druckes der gleichen Wahrscheinlichkeit unterliegt, wie das Spektrum
des zu untersuchenden Druckes. Deswegen wird der erwarteteWert der Kopplungs-
konstante umso größer, d.h. die Sensitivität nimmt ab, jemehr Nachbardrücke in die
Rechnung eingehen.
Interpretation der Ergebnisse für Methode I
Durch die Addition der Spektren, die in der Berechnung berücksichtigt werden, liegt
der Erwartungswert detektierter Ereignisse während einer solaren Beobachtung nicht
mehr bei≈ 0.27 Ereignissen, sondern bein · 0.27 Ereignissen, wobein die Anzahl der
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Abbildung 6.8: Links: Simulierte Verteilungen des Estimators (g10)
4 (Methode I). Es

wurde jeweils eine unterschiedliche Anzahl an benachbarten Druckschritten unter-
sucht: 3 (schwarz), 5 (rot), 7 (blau), 9 (lila) und 15 (grün)Druckschritte. Je größer die
Anzahl der Nachbarschritte ist, desto mehr verschiebt sichdie Verteilung zu höheren
Werten des Estimators(g10)

4. Rechts: Zugehörige Verteilungen fürg10. Diese Vertei-
lungen verschieben sich entsprechend der steigenden Anzahl betrachteter Nachbar-
schritte, zu höheren Werten ing10.

benachbarten Druckschritte sei; entsprechend gilt dies f¨ur die erwarteten Hintergrunder-
eignisse. Aufgrund der größeren Statistik folgt eine Gaussverteilung der Werte fürg10,
unter der Annahme, dass mehr als 3 Druckschritte berücksichtigt werden. Im Falle
von 3 betrachteten Druckschritten fluktuiert die Verteilung sehr stark (siehe Abb. 6.8)
und ein Mittelwert (gauss-verteilt) kann nicht angegeben werden. Die Ergebnisse ei-
ner Näherung mittels einer Gaussverteilung sind in Tab. C.1 aufgelistet. Die Werte für
(g10)

4 können hingegen nicht mit einer Gausskurve angenähert werden, doch ist an-
hand der Abb. 6.8 erkennbar, dass sich der Mittelwert dieserVerteilung zu höheren
Werten hin verschiebt, je mehr benachbarte Druckschritte in die Rechnung eingehen,
was dazu führt, dass der Wert der Kopplungskonstanteg10 größer wird und die Sensi-
tivität für g10 abnimmt. Diese Methode wird daher in dieser Arbeit nicht angewandt,
um die Konturlinie fürg10 zu berechnen.
Methode II: Multiplikation der Likelihoodfunktionen bena chbarter Druckschrit-
te
Eine andere Methode zur Berechnung des Einflusses benachbarter Druckschritte ba-
siert auf der Multiplikation der Likelihoodfunktionen, die für jeden einzelnen Druck-
schritt berechnet werden. Um den Einfluss benachbarter Druckschritte in die Berech-
nung zu integrieren, werden die Likelihoodfunktionen fürjeden Druckschrittk bei
einer spezifischen Axionmassema einzeln berechnet und dann miteinander multi-
pliziert. Die Likelihoodfunktionen der einzelnen Druckschritte werden multipliziert,
bevor dieχ2 Funktion in Abhängigkeit der4. Potenz der Kopplungskonstante(g10)

4

berechnet wird. In Abb. 6.9, links ist ein Beispiel zur Multiplikation von drei benach-
barten Druckschritten gezeigt. Aufgrund der Multiplikation ändert sich die Steigung
der gemeinsamenχ2-Funktion; die Steigung wird umso größer, je mehr Likelihood-
funktionen in die Berechnung eingehen. Dadurch fällt die integrierte pdf schneller ab,
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Abbildung 6.9: Links: Multiplizierte Likelihoodfunktionen für drei verschiedene Fälle:
die unterste Gerade entspricht der Multiplikation aus 3 Druckschritten (blau), die mitt-
lere aus 5 Schritten (grün) und die oberste beschreibt die Gerade, die durch Multi-
plikation von 7 Druckschritten (rot) entsteht. Die Steigung der Geraden nimmt mit
steigender Anzahl betrachteter Nachbarn zu. Rechts sind die zugehörigen integrierten
χ2-Verteilungen (pdf’s) gezeigt. Das95% Konfidenzlevel ist in den entsprechenden
Farben als Gerade dargestellt. Es ist erkennbar, dass das Erreichen des Konfidenzle-
vels im Falle von 7 betrachteten Druckschritten bei einem kleineren Wert stattfindet
als im Falle von 3 betrachteten Druckschritten.

bzw. deren Steigung wird negativer, so dass das95% Konfidenzlevel für kleinere Wer-
te von(g10)

4 erreicht wird (siehe Abb. 6.9, rechts). Mit dieser Methode ergibt sich im
Vergleich zu Methode I kein Verlust, sondern ein Gewinn an Sensitivität bezüglich der
Kopplungskonstanteg10. Werden die Likelihoodfunktionen multipliziert, stammt der
Hauptbeitrag vom betrachteten Druckschritt und die Beitr¨age der Nachbarn werden
umso kleiner, je weiter der Nachbarschritt entfernt ist.
Interpretation der Ergebnisse für Methode II
Die Simulationen bestätigen eine erhöhte Sensitivitätunter Anwendung der Methode
II. Die Ergebnisse für(g10)

4 undg10 sind in Abb. 6.10 zusammen gefasst. Der Einfluss
von 3,5,7,9 und 15 benachbarten Druckschritten wurde in dergleichen Weise und unter
gleichen Voraussetzungen simuliert, wie in Methode I beschrieben, d.h. dieχ2-Kurven
wurden über(g10)

4 integriert bis zum95% Konfidenzlevel. Aufgrund der sehr gerin-
gen Statistik der einzelnen Druckschritte (hauptsächlich Null Ereignisse während einer
solaren Beobachtung) ergibt sich keine Gaussverteilung f¨ur g10, wie im Falle der Me-
thode I. Die Maxima der Verteilungen sind in Tab. 6.1 aufgelistet. Deutlich erkennbar
ist, dass die Verteilungen fürg10 bzw. (g10)

4 bei zunehmender Anzahl der Nachbar-
schritte, im Gegensatz zu Methode I, keinen Fluktuationen oder Verschiebungen zu
höheren Werten hin unterliegen. Die Werte der Maxima liegen bei(g10)

4 ∼ 38×10−40

und fürg10 ∼ 2.5×10−10. Die Verteilungen zeigen ein weiteres lokales Maximum, das
damit erklärt werden kann, dass ein Ereignis während einer solaren Beobachtung de-
tektiert (bzw. simuliert) wurde. Der Hauptbeitrag stammt jedoch von Null detektierten
(simulierten) Ereignissen in der Axionsignalfläche.



82 KAPITEL 6. BESTIMMUNG DER KOPPLUNGSKONSTANTE

4
10

g
30 40 50 60 70

R
ep

et
iti

on
s

0

500

1000

1500

2000

2500

3000

3500

4000

4500
g4min3

Entries  10000
Mean    38.21
RMS     9.118

g4
Entries  10000
Mean    38.32
RMS     9.839

g4min3

10
g

2.2 2.4 2.6 2.8 3 3.2 3.4

R
ep

et
iti

on
s

0

1000

2000

3000

4000

5000
g4min3

Entries  10000
Mean    2.483
RMS    0.1404g

Entries  10000
Mean    2.475
RMS    0.1444

g4min3

Abbildung 6.10: Links sind die simulierten Verteilungen f¨ur den Estimator(g10)
4 un-

ter Verwendung der Methode II dargestellt. Es wurde der Einfluss von 3 (schwarz),
5 (rot), 7 (blau), 9 (lila) und 15 (grün) benachbarten Druckschritten untersucht. Die
einzelnen Verteilungen zeigen keinen signifikanten Unterschied, jedoch eine leichte
Verschiebung zu kleineren Werten für den Estimator(g10)

4 mit zunehmender Anzahl
betrachter Druckschritte. Das Minimum liegt bei der Verteilung für 15 benachbarte
Druckschritte. Rechts sind die zugehörigen Verteilungenfür die Kopplungskonstante
g10 dargestellt.

Des Weiteren ist erkennbar, dass die Sensitivität mit zunehmender Anzahl an Nachbar-
schritten zunimmt, also der Wert der Kopplungskonstante kleiner wird. Somit kann ein
größerer Bereich in dergaγγ-ma Ebene ausgeschlossen werden. Im Folgenden wird
in der Datenanalyse die Methode II zur Bestimmung der oberenGrenze ang10(ma)
angewandt.

6.3.2 Anzahl benachbarter Druckschritte

In diesem Abschnitt wird der Einfluss der Anzahl der benachbarten Druckschritte, die
in die Berechnung unter Anwendung der Methode II, eingehen,untersucht. Dazu wur-
de das Maximum der Likelihoodfunktion, bzw. das Minimum derersten Ableitung der

Tabelle 6.1: Ergebnisse fürg10 und(g10)
4 Methode II

Drucknachbarn Mittelwertg10 Mittelwert (g10)
4

3 2.482 ± 0.141 38.75 ± 9.72
5 2.473 ± 0.141 38.20 ± 9.60
7 2.475 ± 0.144 38.32 ± 9.84
9 2.475 ± 0.145 38.30 ± 9.85
15 2.476 ± 0.145 38.41 ± 9.88
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Abbildung 6.11: Links ist die Simulation für 33 benachbarte Druckschritte gezeigt. Es
wurde die Gleichung dLk/dg4

10 = 0 gelöst, wobeiLk über die Glg. 6.25 gegeben ist.
Aufgetragen sind die Werte für(g10)

4. Rechts sind die Verteilungen aller Simulationen
für Nachbardruckschritte von 3, 5, 9, 11, 13, 15 sowie 33 benachbarte Druckschritte
gezeigt. Diese Verteilungen zeigen keinen signifikanten Unterschied untereinander.

Likelihoodfunktion bezüglich(g10)
4 bestimmt; d.h. dLk/dg4

10 = 0, wobeiLk über die
Glg. 6.25 gegeben ist. In den Abb. 6.11 sind die zugehörigenVerteilungen dargestellt.
Die Mittelwerte der Verteilungen sind Tab. 6.2 zusammengefasst.
Ergebnis
Aus den Simulationen kann geschlussfolgert werden, dass f¨ur> 4 benachbarte Schritte
ein Minimum bei 14 Nachbarschritten liegt; in Tab. 6.2 entspricht das den Werten für
15 Schritte (also die 7 nächst kleineren und die 7 nächst größeren, sowie der betrach-
tete Druckschritt). Jedoch sind die Unterschiede zu den anderen Mittelwerten gering;
auch die Verteilungen weisen keine signifikanten Unterschiede auf (siehe Abb. 6.11,
rechts). Die Abweichungen der Mittelwerte bei Nachbarschritten< 4 kann damit er-
klärt werden, dass die Statistik sehr gering ist, d.h. die Anzahl erwarteter Ereignisse in
der Signalfläche, die detektiert werden können, liegt bei≈ 1. Es kann keine eindeutige
Aussage anhand dieser Werte gemacht werden.

6.3.3 Zusammenfassung der Ergebnisse

Die Simulationen haben gezeigt, dass die Multiplikation der Likelihoodfunktionen be-
nachbarter Druckschritte zu einer erhöhten Sensitivität führt. Die folgende Analyse der
Daten des Röntgenteleskops (Phase II) bezüglich der Kopplungskonstante wird daher
unter Verwendung dieser Methode durchgeführt. Des Weiteren haben die Simulationen
gezeigt, dass die Sensitivität unter Betrachtung von14 benachbarten Druckschritten am
größten ist.

6.3.4 Berechnung der oberen Grenze für alle Axionmassen

Unter Verwendung der Methode II wird in diesem Abschnitt dieobere Grenze für
gaγγ(ma) der mit dem Röntgenteleskop in Phase II genommenen Daten, berechnet.
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Tabelle 6.2: Ergebnisse für dLk/d(g10)
4 = 0, wobei der Mittelwert〈(g10)

4 × 10−40〉min

im Falle der Methode II angegeben ist.

Drucknachbarn 〈(g4
10)min〉

3 0.62 ± 15.58
5 −11.59 ± 28.55
9 −13.55 ± 30.57
11 −13.44 ± 30.05
13 −13.97 ± 30.16
15 −13.19 ± 30.39
33 −14.32 ± 30.92

Das für die folgenden Berechnungen zugrunde gelegte Hintergrundspektrum entspricht
dem Hintergrundspektrum in der Axionsignalfläche. Für jeden berechneten Druck-
schritt wurde das Spektrum entsprechend der Messzeit des Druckschrittes normiert.
So kann gewährleistet werden, dass systematische Fehlerquellen reduziert werden. In
Abb. 6.13 sind die oberen Grenzen fürgaγγ ×10−40 GeV−4 (links), sowie fürgaγγ ×
10−10 GeV−1 (rechts) in Abhängigkeit von der Axionmassema dargestellt. Lokale
Extrema der Konturlinie entstehen z.B. durch eine längereMesszeit während eines
Druckschrittes (Minima), dadurch, dass während eines Druckschrittes keine Daten ge-
nommen wurden (lokale Maxima 1. Ordnung), oder dadurch, dass > 1 Ereignisse
(für 1.5 h ) während 1 Druckschrittes nachgewiesen wurden (lokale Maxima 2.Ord-
nung). Insgesamt konnten während13 verschiedener Druckschritte keine Daten mit
dem Teleskop genommen werden. Zur Maximierung der Sensitivität in diesen nicht
gemessenen Druckschritten, ist die Berechnung des Einflusses aller Druckschritte von
Vorteil. Das heißt, dass zur Berechnung der dargestellten oberen Grenze der Einfluss
aller Druckschritte und nicht nur jeweils der von14 Drucknachbarn betrachtet wur-
de (siehe Simulationen). So kann eine höhere Sensitivität der Kopplungskonstante
in diesen Axionruhemassen erzielt werden. Der Unterschieddes Mittelwertes aller
Werte der Kopplungskonstantegaγγ im Falle, dass alle Drucknachbarn betrachtet wer-
den zu dem Fall, dass jeweils nur die nächsten14 Nachbarn betrachtet werden, liegt
bei 3 × 10−3 × 10−10 GeV−1, kann also vernachlässigt werden (siehe Tab. C.2). Je-
doch liegt der Unterschied ingaγγ für Massen, bei denen keine Daten vorliegen bei
∼ 0.1, d.h. dass der Wert der Kopplungskonstante unter Betrachtung aller Druckschrit-
te um0.1 kleiner ist, als im Falle14 betrachteter Drucknachbarn (siehe Abb. 6.12).
Dies begründet die Berechnung der Konturlinie unter Betrachtung des Einflusses al-
ler Druckschritte auf die jeweils zu berechnende Axionmasse bzw. den zu berechnen-
den Druckschritt. Des Weiteren wurde der Einfluss der Anzahlbenachbarter Druck-
schritte, die in die Berechnung des Wertes der Kopplungskonstante eingehen, genau-
er untersucht, um die Ergebnisse der Simulationen zu überprüfen. Dazu wurden die
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Abbildung 6.12: Differenzen in den Konturlinien fürgaγγ(ma) im Axionmassenbe-
reich 0.02-0.39 eV. Oben links ist die Differenz zwischen den Konturlinien darge-
stellt, die unter Betrachtung von 5 benachbarten Druckschritten und der Konturlinie
unter Betrachtung des Einflusses durch alle gemessenen Druckschritte auf die jeweils
zu berechnende Axionmasse, gezeigt. Oben rechts handelt essich um die Differenz
zwischen 7 und allen Druckschritten; unten links zwischen 11 und allen, sowie unten
rechts zwischen 15 und allen Druckschritten.

oberen Schranken aller Axionmassen für 5,7,11 und 15 benachbarte Druckschritte,
die in die Berechnung einer einzelnen Axionmasse eingehen,berechnet. Die Diffe-
renzen bezüglich der Kopplungskonstantegaγγ(ma) sind in Abb. 6.12 dargestellt. Es
wurde jeweils die gesamte Konturlinie für alle1500 Druckschritte, entsprechend1500
verschiedener Axionmassen berechnet. Die Differenz wurdebezüglich des Wertes be-
rechnet, der sich unter Einbezug aller benachbarten Druckschritte ergibt, d.h. zum Bei-
spiel:(gaγγ)5 Schritte-(gaγγ)alle Schritte. Die Mittelwerte der Differenzen, sowie die Mittel-
werte fürgaγγ (alle Axionmassen) sind in Tab. C.2 aufgelistet. Der mittlere Wert der
Kopplungskonstante der Simulationen unter Betrachtung von 14 Nachbardruckschrit-
ten ergabgaγγ = (2.475 ± 0.145) × 10−10 GeV−1 für ma = 0.183 eV; im Falle der
Datenanalyse ergibt sich für diese Masse, sowie14 Nachbardruckschritte ein Wert von
gaγγ = (2.394)× 10−10 GeV−1. Die Vorhersage durch die Simulationen stimmt inner-
halb der statistischen Abweichungen mit dem Wert der Datenanalyse überein.
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Abbildung 6.13: Links ist die berechnete Verteilung fürg4
aγγ × 10−40 GeV−4 in

Abhängigkeit der Axionmassema für die Daten der Phase II dargestellt und rechts
ist die zugehörige berechnete Verteilung fürgaγγ ×10−10 GeV−1 gezeigt. In dieser Be-
rechnung wurde der Einfluss aller benachbarten Druckschritte berücksichtigt. Die auf-
tretenden Maxima entstehen dadurch, dass in diesem Massenbereich, bzw. für diesen
Druckschritt (oder mehrere Druckschritte) aufgrund technischer Probleme keine Daten
genommen werden konnten. Dadurch entsteht ein Verlust an Sensitivität in gaγγ . Die
lokalen Minima der Konturlinie entstehen durch eine längere Messzeit während eines
Druckschrittes (Details siehe Text).

6.4 Statistische Abweichungen

Anhand von Abb. 6.14 werden zwei Fälle der Likelihoodfunktionen diskutiert:

1. nk = 0: Die χ2 = −2lnLk-Funktion entspricht einem Polynom 1. Ordnung.
Die 1σ-Abweichung wird in dieser Arbeit für diese Fälle überχ2

1σ = χ2(0) + 1
berechnet, da der Bereichg4

aγγ > 0 dem physikalischen Bereich der Kopplungs-
konstante entspricht (d.h. physikalisch gesprochen gibt es kein negatives Signal).

2. nk > 0: Die χ2 = −2lnLk-Funktion entspricht einem Polynom11. Grades und
die±1σ-Abweichung wird überχ2

1σ = χ2
min + 1, entsprechend zweier Schnitt-

stellen, berechnet [138].

Die Ergebnisse der gebinnten Maximum Likelihood Methode zeigen, dass die unter-
suchten Daten mit der Annahme kompatibel sind, dass kein Axionsignal in Phase II
mit dem Röntgenteleskop nachgewiesen werden konnte. Im Folgenden werden jeweils
3 Werte der Mittelwerte der ’Best Fit’ Werte der Likelihoodfunktionen angegeben: I)
nk > 0, II) nk = 0 III) nk ≥ 0. Der mittlere Wert des ’Best Fits’ aller Likelihood-
funktionen(g4

aγγ)bestfit lautet:

+10.037± 10.268 (I) ,+0.0349± 0.440 (II), +2.481± 6.661 (III)× 10−40 GeV−4,
(6.26)
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Abbildung 6.14: Beispiele zur Berechnung vonχ2
±1σ (statistische Abweichungen). Im

Falle einer linearenχ2-Funktion, d.h.nk = 0 (siehe links) wird lediglich die positive
1σ-Abweichung angegeben, wobei∆g4

aγγ = (χ2(gaγγ = 0.0) + 1)− (χ2(gaγγ = 0.0))
gilt. Im Fallenk > 0 werden die negativen und positiven1σ Abweichungen berechnet
(siehe rechte Darstellung).

die+1σ Abweichungen ergeben folgende Werte:

+23.535±53.345 (I) ,+16.693±42.590 (II), +18.367±45.530 (III)×10−40 GeV−4,
(6.27)

und die−1σ Abweichungen lauten:

−2.911 ± 58.406 (I) ,+0.00± 0.000 (II), −0.712 ± 28.878 (III)× 10−40 GeV−4.
(6.28)

6.5 Systematische Abweichungen

In diesem Abschnitt werden die systematischen Abweichungen bezüglich der Kopp-
lungskonstante untersucht. Dazu werden verschiedene Hintergrunddefinitionen heran-
gezogen, sowie Abweichungen des Wertes für die Magnetfeldstärke und dessen Länge.
Des Weiteren wird untersucht, welche systematischen Abweichungen sich für Unge-
nauigkeiten der NIST Daten für den Absorptionskoeffizienten für 4He ergeben und
welche Auswirkungen die Ungenauigkeit in der Ausrichtung des Magneten auf die
Sonne haben. Ebenso werden die Unsicherheiten der PANTER Messdaten für das Fen-
ster analysiert.

6.5.1 Definition des Hintergrundspektrums

Das Hintergrundspektrum, das bisher für die Analyse verwendet wurde, entsprach
dem zeitnormierten Spektrum der Hintergrundereignisse, die während Hintergrund-
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Tabelle 6.3: Hintergrundselektion: Systematische Abweichungen ingaγγ

Typ (gbestfit)
4 ± 1σ ∆(gbestfit)

4 gaγγ ∆gaγγ

×10−40 GeV−4 ×10−10 GeV−1

Methode I (2.481 ± 6.661)+18.367
−0.712 0.000 2.406 ± 1.025 0.000

Methode II (2.529 ± 7.510)+17.987
−0.459 −0.048 2.679 ± 0.633 −0.273

Methode III (2.037 ± 4.973)+17.086
−1.840 +0.444 2.685 ± 0.638 −0.279

Methode IV (202.365 ± 154.197)+1.567
−13.000 −199.884 3.024 ± 0.685 −0.618

messungen in der Axionsignalfläche detektiert wurden. Es können weitere Definitio-
nen des Hintergrundspektrums heran gezogen werden, die im Folgenden aufgelistet
sind:

• Methode I: Hintergrundereignisse in der Signalfläche (gesamte Messzeit), nor-
miert auf die jeweilige Zeit eines Druckschrittes

• Methode II: Hintergrundereignisse auf dem gesamten Chip (gesamte Messzeit),
normiert auf die Fläche der Signalfläche und die jeweiligeZeit eines Druck-
schrittes

• Methode III: Ereignisse während einer solaren Beobachtung außerhalb der Si-
gnalfläche, normiert auf die Fläche der Signalfläche

• Methode IV: Ereignisse der solaren Beobachtungen (gesamteMesszeit) außer-
halb der Signalfläche, normiert auf die Fläche der Signalfläche und die jeweilige
Zeit eines Druckschrittes

In Abb. C.1 und C.2 sind die Differenzen in der Konturlinie bezüglich der Definiti-
on des Hintergrundes gezeigt: (Methode I-Methode II), (Methode I-Methode III) und
(Methode I- Methode IV). Der größte Unterschied ergibt sich durch Anwendung der
Methode IV. Der Hintergrund, der während eines Druckschrittes außerhalb der Axi-
onsignalfläche gemessen wurde, unterliegt großen Fluktuationen; es handelt sich um
eine Poissonverteilung mit einem mittleren Erwartungswert von∼ 8 Ereignissen. Ei-
ne Zusammenfassung der Differenzwerte der verschiedenen Hintergrunddefinitionen
bezüglich der Kopllungskonstantegaγγ ist in Tab. 6.3 gegeben.

6.5.2 Andere systematische Fehlerquellen

Zur Untersuchung weiterer systematischer Fehler der Wertefür die Kopplungskonstan-
te wurden folgende Annahmen gemacht:
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Tabelle 6.4: Systematische Abweichungen ingaγγ

Typ (gbestfit)
4 ± 1σ ∆(gbestfit)

4 gaγγ ∆gaγγ

×10−40 GeV−4 ×10−10 GeV−1

Referenz (2.481 ± 6.661)+18.367
−0.712 0.000 2.406 ± 1.025 0.000

B = 8.805 + 0.037 T (2.463 ± 6.783)+17.907
−0.595 0.018 2.401 ± 1.023 +0.005

B = 8.805 − 0.037 T (2.520 ± 6.916)+18.240
−0.656 −0.039 2.412 ± 1.028 −0.006

L = 9.26 + 0.05 m (2.508 ± 6.876)+18.022
−1.469 −0.027 2.404 ± 1.025 +0.002

L = 9.26 − 0.05 m (2.549 ± 6.929)+18.520
−0.745 −0.068 2.409 ± 1.026 −0.003

NIST Daten fürΓ4He + 5% (2.562 ± 6.865)+18.175
−0.747 −0.081 2.409 ± 1.026 −0.003

NIST Daten fürΓ4He − 5% (2.509 ± 6.843)+18.058
−0.642 −0.028 2.404 ± 1.025 +0.002

Magnetausrichtung+0.01◦ (42.158 ± 186.938)+17.753
−1.933 −39.677 2.379 ± 1.014 +0.027

Magnetausrichtung−0.01◦ (2.791 ± 7.616)+20.130
−1.021 −0.310 2.470 ± 1.053 −0.064

PANTER Fenster+0.21% (2.497 ± 6.794)+17.946
−0.655 −0.016 2.401 ± 1.023 +0.005

PANTER Fenster−0.21% (2.543 ± 6.914)+18.284
−0.786 −0.062 2.412 ± 1.028 −0.006

Energie1-10 keV (2.420 ± 5.095)+16.361
−2.696 +0.061 2.365 ± 0.996 +0.036

• Abweichung von±5% in den Daten der NIST Datenbank im Falle des Absorp-
tionskoeffizienten des4He-Gases

• Genauigkeit, mit der der Magnet der Sonne nachgeführt werden kann (0.01◦)
(siehe Kapitel 2)

• Ungenauigkeit in den PANTER Messdaten bezüglich des Fensters, (siehe Kapi-
tel 2)

• Ungenauigkeit im Wert, der für das Magnetfeld angenommen wird:B = 8.805±
0.037 T

• Ungenauigkeit in der Länge der Magnetröhre vonL = 9.26 ± 0.05 m

Abb. C.3 und C.4 zeigen die einzelnen Differenzen und in Tab.6.4 sind die mittle-
ren Abweichungen in(gbestfit)

4 ± 1σ undgaγγ × 10−10 GeV−1 zusammen gefasst. Den
größten Einfluss hat die Abweichung in der Ausrichtung des Magneten auf das Zen-
trum der Sonne. Zusammenfassend ergibt sich damit folgender systematischer Fehler:

∆(g4
aγγ)bestfit = 203.785 × 10−40 GeV−4. (6.29)

(g4
aγγ)bestfit = ((2.481)+18.367

−0.712 (stat) ± 203.785(syst)) × 10−40 GeV−4, (6.30)

und für die Kopplungskonstante folgt:

gaγγ = ((2.406)+18.367
−0.712 (stat) ± 203.785(syst)) × 10−10 GeV−1. (6.31)
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6.5.3 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde eine obere Schranke für die Kopplungskonstantegaγγ ×
10−10 GeV−1 in Abhängigkeit von der Axionruhemasse bestimmt. Dazu wurden Si-
mulationen vorgestellt, die gezeigt haben, dass der Einfluss des Signals benachbarter
Druckschritte auf den jeweils betrachteten Druckschritt die Sensitivität erhöht.
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Abbildung 6.15: Obere Grenze an die Kopplungskonstantegaγγ × 10−10 GeV−1 in
Abhängigkeit der Axionruhemassema in einem Bereich von0.02-0.4 eV für die Da-
ten, die mit dem Röntgenteleskop in Phase II genommen wurden. Die Magnetröhren
wurden in Phase II schrittweise mit4He gefüllt in einem Bereich von0.08-13.42 mbar.
In dieser Arbeit konnte eine mittlere obere Schranke für die Kopplungskonstantegaγγ

von1.6-6.0 × 10−10 GeV−1 im genannten Axionmassenbereich berechnet werden.



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

In der vorgelegten Arbeit wurde das CERN Axion Solar Telescope (CAST) Experi-
ment, das nach solaren Axion sucht, detailliert beschrieben. Axionen können im In-
neren von Sternen erzeugt werden und innerhalb eines transversalen Magnetfeldes auf
der Erde in Röntgenphotonen der Energie0.3-10 keV konvertieren. Es wurden theo-
retische Grundlagen, die experimentelle Realisierung eines Helioskops in CAST, so-
wie die Datenanalyse des sensitivsten Detektorsystems desCAST Experiments, dem
Röntgenteleskop, erläutert.
Das Röntgenteleskop besteht aus einer Spiegeloptik vom Typ Wolter I, in dessen Fo-
kalebene sich ein hochempfindlicher pn-CCD Detektor mit einer Quanteneffizienz
von> 95% befindet. Dieses fokussierende System erlaubt eine Reduzierung des Si-
gnal zu Rausch Verhältnisses von∼ 150 (unter Betrachtung der Flächenverhältnisse
AMagnetquerschnitt/ABrennpunkt) und weist für CAST ein sehr großes Entdeckungspotential
auf. In der CAST Phase II wurden zur Erhöhung der Sensitivität in Bezug auf Axion-
massenma > 0.02 eV die Magnetröhren des LHC Dipoltestmagneten schrittweise
mit 4He eines Druckes von0.08-13.42 mbar gefüllt. So gelang es CAST erstmals, den
durch theoretischëUberlegungen favorisierten Axionmassenbereich (0.02 eV< ma <
0.4 eV), auf ein Axionsignal hin zu untersuchen. Der Unterschied zu CAST Phase
I, bei der die Magnetröhren evakuiert waren, besteht darin, dass das Entdeckungs-
potential für jeden einzelnen Druckschritt neu gegeben ist, da jedes Druckintervall
einer spezifischen Axionmasse entspricht. Das Röntgenteleskop eignet sich hervorra-
gend für eine solche Anwendung, da durch das sehr gute Signal zu Rausch Verhältnis
gewährleistet werden kann, dass ein Signal eindeutig vom Hintergrund unterschieden
wird. Es bedarf keiner Langzeitmessung, um ein Signal nachweisen zu können (es
werden∼ 0.24 Ereignisse während1.5 h erwartet). Das Ziel dieser Arbeit war es, eine
obere Schranke für die Kopplungsstärke der Axionen an Photonen im Axionmassen-
bereich0.02 eV< ma < 0.4 eV zu berechnen.
Die Daten des Röntgenteleskops der CAST Phase II, die im Zeitraum von November
2005 bis Dezember 2006 genommen wurden, wurden diesbezüglich detailliert analy-
siert.
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Abbildung 7.1: Vergleich der Ergebnisse verschiedener Experimente bezüglich der
oberen Schranken an die Kopplungskonstantegaγγ GeV−1. Das weltweit sensistivste
Helioskop ist das CAST Experiment, das in Phase II zum erstenMal in den durch
theoretische Modelle favorisierten Axionmassenbereich vordringen konnte. Das sensi-
tivste Detektorsystem des CAST Experiments ist das Röntgenteleskop, das daher den
Wert der oberen Schranke dominiert.

Mit dem Röntgenteleskop konnte während≈ 300 h bei 149 verschiedenen Druck-
schritten im Bereich von0.08-13.42 mbar nach einem Signal gesucht werden. Die in
dieser Arbeit vorgelegte und genau beschriebene Datenanalyse zeigt, dass ein Signal
im gesamten gemessenen Axionmassenbereich ausgeschlossen werden kann. Jedoch
konnte eine bisher nicht in dieser Größenordnung angegebene obere Schranke an die
Kopplungskonstantegaγγ(ma) berechnet werden (siehe Abb. 7.1):

gaγγ < 1.6 − 6.0 × 10−10 GeV−1 (95% C.L.) für ma = 0.02 − 0.4 eV. (7.1)

Des Weiteren wurden verschiedene Simulationen zur Ereignisverteilung, sowie zur
Determination der Kopplungskonstante durchgeführt, diedie hervorrangende Perfor-
mance des Teleskops bestätigen. Seit März 2008 wird mit dem CAST Experiment
ein Axionmassenbereich von0.4-1.05 eV untersucht. Dies stellt eine große techni-
sche Herausforderung dar, da ein spezielles Gassystem konstruiert werden muss. Der
Sättigungsdruck von4He liegt bei≈ 16 mbar, entsprechendma = 0.42 eV, weswe-
gen ein anderes Gas, nämlich3He, verwendet wird. Um den gesamten Bereich bis
hin zu1.05 eV oder∼ 120 mbar absuchen zu können, werden täglich 3 verschiedene
Druckschritte einer Schrittweite von je∼ 0.1 mbar gemessen; die Messzeit ist also im
Vergleich zur4He Phase verringert. Dadurch wird ein mittlerer Wert für die Kopplungs-
konstante vongaγγ <∼ 3.3×10−10 GeV−1 (95% C.L.) im Falle des Röntgenteleskops
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erwartet. Diese Messungen werden voraussichtlich im Jahre2010 beendet werden.
Eine eigentlich exotische Anwendung von CAST ist die Suche nach den so genann-
ten niederenergetischen solaren Axionen. Diese entstehenhauptsächlich nicht im In-
neren der heißen Sonne, sondern eher in äußeren Bereichen.Doch ist der erwartete
Axionfluss sehr viel kleiner [139]. Solche Axionen (d.h. solare Axionen mit niedri-
ger Energie und/oder relativ hoher Ruhemasse) bzw. deren Existenz, könnte zum Teil
das solare Korona Problem erklären [15]. Die solare Koronaentspricht dem Bereich,
der die Sonne umgibt, Röntgenstrahlung emittiert und sichum> 1 × 106 km ausge-
hend von der Oberfläche ausdehnt. Die solaren Magnetfelder weisen eine quadratische
Abhängigkeit der Intensität der emittierten Röntgenstrahlung von der Stärke des Ma-
gnetfeldes auf [8]. Im Gegensatz zur Sonnenoberfläche (T ∼ 6 × 103 K) besitzt die
Korona eine Temperatur von mehr als1-2 × 106 K. Diese Temperatur erfordert einen
permament ablaufenden Heizmechanismus, denn sonst würdedas solare Koronaplas-
ma innerhalb∼ 1 h abkühlen. Es gibt bisher keine andere befriedigende Erklärung
des Zustandekommens eines solchen solaren Korona-Heizmechanismus und die Da-
ten von SOHO1 und TRACE2 haben gezeigt, dass auf der Sonnenoberfläche sehr viele
kleine ’Flecken’ (Magnetfelder) existieren, die die ganzeSonne bedecken. Deswegen
ist die behauptete Annahme nicht-stationärer Emission von Röntgenstrahlung aus sol-
chen magnetischen Bereichen immer noch interessant und aktuell [140, 141, 142]. Im
Gegensatz zu den hellen großen Magnetschleifen, treten diekleinen Bereiche zufällig
auf und verschwinden innerhalb weniger Stunden wieder. Eine Überlagerung zweier
solcher Magnetfeldlinien kann theoretisch nicht stattfinden, so dass bei Annäherung
eine Neuausrichtung der Feldlinien (’Reconnection’) erwartet wird. So könnten auch
Axionen aufgrund der sich ständig ändernden (transversalen) Magnetfelder, sowie der
sich ändernden Plasmafrequenzen, erzeugt werden und/oder zurück in Photonen kon-
vertieren [141]. Der bisher nicht verstandene Heizmechanismus der Korona könnte
also zumindest zum Teil durch kontinuierliche Axion-Photon-Konversion in den so-
laren Magnetfeldern erklärt werden [8]. Allerdings liegtder Energiebereich der durch
Axion-Photon Konversion erwarteten Photonen in diesem Falle bei ungefähr0.4-4 keV
und schließt ’konventionelle’ Axionen quasi aus. Um niederenergetische solare Axio-
nen nachzuweisen, kann der CAST Magnet auf die äußeren Bereiche der Sonne, aus
dem die eigentlichen niederenergetischen Axionen erwartet werden, ausgerichtet wer-
den. Dies wird zur Zeit optimiert und in der nächsten Messreihe (nach dem Jahr 2009)
untersucht werden.
Der direkte Nachweis der Axionen, z.B. mit CAST, ist nicht nur eine experimentelle
Herausforderung, sondern weist generell auch den Weg für eine neue Physik und ins-
besondere für eine neue Solarphysik. All das ist die Motivation hinter der andauernden
Axionaktivität.

dem die eigentlichen niederenergetischen Axionen erwartet werden, ausgerichtet
werden. Dies wird zur Zeit optimiert und in der nächsten Messreihe (nach dem Jahr

1SOlar and Heliospheric Observatory
2Transition Region And Coronal Explorer
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2009) untersucht werden.
Der direkte Nachweis der Axionen, z.B. mit CAST, ist nicht nur eine experimentelle
Herausforderung, sondern weist generell auch den Weg für eine neue Physik und ins-
besondere für eine neue Solarphysik. All das ist die Motivation hinter der andauernden
Axionaktivität.



Anhang A

CAST und das Röntgenteleskop

Abbildung A.1: Azimutale und vertikale Bewegung des CAST Magneten während des
Sonnenaufgangs und Sonnenuntergangs innerhalb eines Jahreszyklus [107].
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Abbildung A.2: Effektive Fläche der Spiegeloptik unter Einbezug des GRID Offsets,
wodurch der Verlust aufgrund der gekippten optischen Achsedes Teleskops relativ zur
theoretischen Achse des Magneten, teilweise kompensiert wird (Details siehe Text).

Tabelle A.1: Zusammenfassung der systematischen Fehlerquellen, die bei der Aus-
richtung des Magneten auf das Zentrum der Sonne auftreten und in der Analyse
berücksichtigt werden

Quelle Syst. Fehler Max. syst. Fehler
Astronomische Berechnungen 0.002◦ 0.006◦

Grid Messungen (Genauigkeit±0.2 mm) 0.001◦

CERN Koordinaten ∼ 0.001◦

Interpolation der Grid Messungen 0.002◦ < 0.01◦

Winkelkodierer-Position (horizontal) ∼ 0.0014◦

Winkelkodierer-Position (vertikal) ∼ 0.0003◦

Linearität der Motorenbewegung < 0.002◦

Zeit ∼ 0.0◦

Gesamt < 0.01◦

Tabelle A.2: Position inx undy des Röntgenfingers entsprechend den Geometer Mes-
sungen in Korrelation mit den Verteilungen der Röntgenphotonen auf dem CCD Chip.
Die Abweichungen des Kreismittelpunktes der Röntgenphotonen-Verteilung auf dem
CCD Chip wurden in Fingerpositionen umgerechnet und mit dengemessenen Abwei-
chungen der Fingerposition verglichen.

Periode Abweichung inY Abweichung inY Abweichung inX Abweichung inX
Röntgenfinger Signalverteilung Röntgenfinger Signalverteilung

Jan-Okt 2006 0.0 ± 0.2 mm 0.32 ± 0.48 mm 0.0 ± 0.2 mm 0.20 ± 0.33 mm
Dezember 2006 +0.9 ± 0.2 mm +1.05 ± 0.18 mm +0.4 ± 0.2 mm +0.09 ± 0.07 mm
September 2007 +0.2 ± 0.2 mm +0.35 ± 0.44 mm −0.2 ± 0.2 mm −0.30 ± 0.16 mm
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Abbildung A.3: Strahlengang der Wolter Optiken vom Typ I, IIund III. Die ABRIXAS
Spiegeloptik entspricht einer Wolter Optik vom Typ I.
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Abbildung A.4: Verlust an Effizienz durch Vignettierung beieiner Photonenenergie
von 1.5 keV. Die Vierecke zeigen den Effekt der Vignettierung durchdie Geometrie
der Magnetröhre unter der Annahme einer ausgedehnten Axionquelle. Dreiecke zeigen
Effekte aufgrund der Vignettierung durch die Geometrie derSpiegeloptik. Der aus bei-
den Effekten kombinierte Verlust aufgrund von Vignettierung ist in Form von Rauten
dargestellt. Des Weiteren ist der Verlust an effektiver Sammelfläche gezeigt, für den
Fall, dass die Spiegeloptik um2′′ relativ zur optischen Achse gekippt ist (schwarze
Linie). Aufgrund des Kippens ergibt sich ein Verlust von≈ 10% [12].

Abbildung A.5: Dargestellt ist der schematische Aufbau unddie Funktionsweise des
pn-CCD Detektors [120].
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Abbildung A.6: Gezeigt sind die verschiedenen Geometriemuster unter denen Split-
Ereignisse auftreten können. Insgesamt gibt es vier Geometrien, die von einer
Photonenwechselwirkung stammen. Diese Geometriemuster können in weitere 13 Ka-
tegorien eingeteilt werden.

Abbildung A.7: Gezeigt ist das Profil der beiden Magnetröhren in Abhängigkeit von
der Länge des Magneten. Die Röhren sind leicht gebogen.
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Abbildung A.8: Links: Position des Mittelpunkts der Photonenverteilung auf dem
CCD Chip in Abhängigkeit der Röntgenfingerposition. Rechts: Vergleich der
Röntgenfingermessungen der Jahre 2005 und 2006. Erkennbarsind die Abweichun-
gen iny-Richtung der Messungen im Juni 2006 (Erklärung siehe Text).

Tabelle A.3: Zusammenfassung der Bedingungen, unter denendie Röntgenfinger-
Messungen während des Zeitraums 2005-2007 genommen wurden.

Datum Horizontal Vertikal Magnetfeld 4HeDruck [mbar] Messzeit [s]

060130 18995 26492 on 2.33 34229
060202 18995 26492 on nicht stabil 19834
060425 18996 26492 off 2.33 53871
060619 7000 26492 off 3.66 30626
060622 7000 25000 on 3.66 32794
060705 7000 26492 on 3.75 34220
061004 17673 27767 on 9.16 19394
061016 15000 26492 on 9.99 42445
061208 18995 26464 on 13.42 52235
061209 18995 26464 on 13.42 44979
061209 18995 26464 on 13.42 55857
061210 18995 26464 on 13.42 46894
070905 18995 26464 off 0.00 75245
070906 18995 26464 off 0.00 43496
070907 18995 26464 off 0.00 72245
070914 18995 26464 off 0.00 52234
070915 18995 26464 off 0.00 27148
070916 18995 26464 off 0.00 49150
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Abbildung A.9: Schematische Darstellung des experimentellen Aufbaus während einer
Röntgenfingermessung. Die Quelle ist auf der dem Teleskop gegenüber liegenden Ma-
gnetseite installiert und kann mittels eines computergesteuerten Schrittmotors in- und
aus dem Sichtfeld des Teleskops mit der Genauigkeit von±1µm bewegt werden [127].
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Abbildung A.10: Dargestellt sind die Spektren während derAufwärm- und
Abkühlphase des pyroelektrischen Kristalls. Während des Aufwärmens enststehen
charakteristische Linien bei Ta-Lα (8.14 keV), Ta-Lβ (9.02 keV), Ta-Lγ (10.90 keV)
sowie Bremsstrahlung. Kühlt der Kristall anschließend wieder ab, so entstehen charak-
teristische Linien bei Cu-Kα (8.05 keV), Cu-Kβ (8.90 keV) und Bremsstrahlung [126].

Tabelle A.4: Ergebnisse der Analyse der Röntgenfinger-Messungen während der Phase
II ( 4He). Die Maxima der IntensitätsverteilungenxGauss sowie die Mittelpunkte der
EinhüllendenxInt dieser Verteilungen sind aufgelistet als auch die durch Abweichung
der Fingerposition vom Referenzwert korrigierten Wertexkorr .

Datum xInt[ Pixel] yInt[ Pixel] xGauss[ Pixel] yGauss[ Pixel] xkorr[ Pixel] ykorr[ Pixel]

060130 43.66 108.23 40.0 108.0 43.66 108.23
060202 43.56 108.31 41.0 108.0 43.56 108.31
060425 43.60 107.46 45.68 107.69 43.60 107.46
060619 42.81 117.09 44.49 117.11 – –
060622 42.76 113.34 44.58 113.38 – –
060705 43.18 108.40 45.20 108.54 43.18 108.40
061004 43.31 107.84 45.42 108.25 43.31 107.84
061016 43.06 107.80 45.33 107.96 43.06 107.80
061208 43.41 107.39 45.78 107.72 43.71 108.07
061209 43.46 107.31 45.52 107.59 43.76 107.99
061209 43.54 107.60 45.77 107.87 43.84 108.28
061210 43.50 107.53 45.73 107.95 43.80 108.21
070905 43.85 107.72 46.97 107.56 43.70 107.87
070906 43.97 107.96 46.94 107.81 43.82 108.11
070907 43.79 107.78 46.73 107.75 43.63 107.93
070914 43.64 107.99 46.69 107.99 43.51 108.04
070915 43.86 108.41 46.70 108.41 43.57 108.48
070916 43.66 107.99 46.31 108.02 43.51 108.10
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Abbildung A.11: Links: Intensitätsverteilung der Röntgenphotonen (in schwarz) im
Energiebereich0.3 − 12 keV und Näherung durch eine Gausskurve (in rot), im obe-
ren (unteren) Teil ist die projezierte Verteilung in x-Richtung (y-Richtung) dargestellt.
Rechts:Übereinander gelegte normierte Verteilungen in x- und y-Richtung der Laser-
und Röntgenphotonenverteilungen. In schwarz ist die Röntgenphotonenverteilung, in
grün die Laserphotonen-Verteilung dargestellt. Die beiden äußeren blauen vertikalen
Linien markieren die Position, bei der die Intensität der Röntgenphotonen-Verteilung
auf< 7% der maximalen Intensität abfällt.



Anhang B

Analyse der Teleskopdaten Phase II

Tabelle B.1: Selektionskriterien zur Erstellung der GTI’s(Good Time Intervals)

Parameter Solare Beobachtung Hintergrund
MAGB > 8.9 T > 8.9 T
VT4OPEN 1 1
QUENCH 0 0
TRACK 1 0
HMOTV > 10 V = 0.0 V
HPRECIS < 0.01 -
VPRECIS < 0.01 -

Tabelle B.2: Koordinaten der rauschenden Pixel

j-Koordinate i-Koordinate Energiebereich
27 83 < 1.0 und> 7.0 keV
30 83 1.0-5.0 keV
44 156 0.3-10.0 keV
62 74 0.3-0.8 keV
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Abbildung B.1: Gezeigt sind die Good Time Intervals GTI’s, wie sie entsprechend
den im Text erläuterten Selektionskriterien, erstellt wurden. Links sind die GTI’s für
Hintergrunddaten und rechts für Daten solarer Beobachtungen zusammengefasst.
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Abbildung B.2: Zählraten der rauschenden Pixel mit den Koordiantenj = 30 und
i = 83, sowiej = 62 und i = 74, während der Phase II (links), sowie zugehörige
Spektren dieser rauschenden Pixel (rechts).

Tabelle B.3: Zusammenfassung der Daten im Energiebereich1-7 keV für Phase II
Gültige Ereignisse Solare Beobachtung Hintergrund

Messzeit [s] 1061282.74 9929245.04

Detektierte Photonen (Signalfläche) 45 430

Detektierte Photonen (Chip) 1508 14245

Zählrate (Chip) [Ereignisse/s] 14.21 ± 0.37 × 10−4 14.35 ± 0.12 × 10−4

Anzahl der Messungen 187 207
Verhältnis S/H (Chip) 0.99 ± 0.03

Fluss [Er./cm2/s] 5.15 ± 0.13 × 10−4 5.20 ± 0.04 × 10−4

Mittl. diff. Fluss (Chip) [Er./cm2/s/keV] 8.58 ± 0.17 × 10−5 8.66 ± 0.06 × 10−5
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Tabelle B.4: Langzeitverhalten verschiedener Parameter des CCD Detektors während
Phase II

Parameter Mittelwert
Mittlerer Gain 5.330 ± 0.045 eV/ADU
Mittlere CTI (4.749 ± 0.464) × 10−4

Mittlerer Noise 5.509 ADU
Mittlerer Offset 356.222 ADU
Mittlere Peakposition Mn-Kα 1106.188 ± 9.261 ADU
Mittlere Energieauflösung (Mn-Kα) 169.469 eV
Mittlere Intensität Mn-Kα 142.172 Ereignisse/cm2/s

Tabelle B.5: Lineare Näherung der Lichtkurven für Daten solarer Beobachtungen und
Hintergrunddaten (y = a+ bx)
Datensatz [keV] Parametera Parameterb χ2/DOF
Solar (1-7) (1.284 ± 0.071) × 10−3 (−4.363 ± 7.376) × 10−7 185.211/201
Solar (1-14) (3.692 ± 0.119) × 10−3 (−19.009 ± 11.717) × 10−7 231.909/212
Hintergrund (1-7) (1.397 ± 0.024) × 10−3 (−0.246 ± 1.090) × 10−7 412.338/387
Hintergrund (1-14) (3.724 ± 0.040) × 10−3 (−1.383 ± 1.820) × 10−7 477.408/373
Hintergrund (tgl.)(1-7) (14.617 ± 0.242) × 10−4 (−2.377 ± 1.717) × 10−6 17.887/24
Hintergrund (tgl.) (1-14) (38.693 ± 0.394) × 10−4 (−3.050 ± 2.809) × 10−6 17.573/24

Tabelle B.6: Ergebnisse einer linearen Anpassung (y = a + bx) an die Zeilen und
Spaltenverteilungen.
Datensatz Parametera Parameterb χ2/DOF
Hintergrund (Zeilen) (11.715 ± 0.191) × 10−1 (−6.537 ± 1.654) × 10−4 215.214/198
Hintergrund (Spalten) (11.651 ± 0.114) × 10−1 (−4.259 ± 1.654) × 10−4 19.691/62
Solar (Zeilen) (0.944 ± 0.055) × 10−1 (0.452 ± 0.489) × 10−4 273.023/198
Solar (Spalten) (1.365 ± 0.097) × 10−1 (−3.284 ± 2.637) × 10−4 33.048/62
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Abbildung B.3: Langzeitverhalten einiger Parameter wie GAIN, Energieauflösung
(FWHM) des pn-CCD Detektors (zur Kalibrierung wird täglich eine55Fe Quelle ver-
wendet, weswegen die Energieauflösung hier bzgl. der Mn-Kα-Linie angegeben wird.
Außerdem ist die Intensität der genannten Quelle bzw. der durch diese emittierten
Strahlung angegeben. Alle Werte beziehen sich auf die PhaseII.
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Abbildung B.4: Oben sind die normierten Spektren für Hintergrunddaten und
Daten solarer Beobachtungen im Energiebereich1-14 keV dargestellt. Unten
ist das Differenzspektrum der Hintergrunddaten und Daten solarer Beobach-
tungen im Energiebereich1-14 keV gezeigt. Die Differenz der beiden Spek-
tren liegt in der Größenordnung von10−4 Ereignisse/cm2/s.
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Abbildung B.5: Differenzspektren der Hintergrunddaten imEnergiebereich1-14 keV
für verschiedene Operationsbedingungen: MagnetfeldB > 8.9 T bzw.B = 0 T (links)
und ’VT4OPEN’ und ’VT4CLOSE’ (rechts).
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Abbildung B.6: Hintergrundspektren im Energiebereich1-14 keV für die Operations-
bedingungen ’VT4CLOSE’,B > 8.9 T (links) und ’VT4OPEN’ undB > 8.9 T
(rechts)
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Abbildung B.7: Hintergrundspektren im Energiebereich1-14 keV für die Operations-
bedingungen ’VT4CLOSE’,B = 0 T (links) und ’VT4OPEN’,B = 0 T (rechts).
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Abbildung B.8: Zählraten in [Ereignisse/s] bei verschiedenen Magnetpositionen,
dargestellt in Form eines Histogramms. Oben links sind die Hintergrunddaten in
Abhängigkeit von der Magnetposition im Energiebereich1-14 keV und rechts für1-
7 keV gezeigt. Unten sind die Daten der solaren Beobachtungenin den Energieberei-
chen1-14 keV (links) und1-7 keV (rechts) abgebildet.
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Abbildung B.9: Differenzspektren im Energiebereich1-14 keV für verschiedene4He-
Druckintervalle.
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Abbildung B.10: Verhältnisspektren im Energiebereich1-14 keV für verschiedene
Druckwerte.
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Abbildung B.11: Auftreten der Event-Cluster in Abhängigkeit des jeweiligen4He
Druckes in den Magnetröhren. Die Verteilungen sind homogen und es kann keine Kor-
relation zwischen dem Auftreten eines Ereignis-Clusters und der zugehörigen Gas-
dichte festgestellt werden.
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Abbildung B.12: MC Simulationen: Ereignisverteilungen inder Axionsignalfläche:
von oben links nach unten rechts sind die 1,2,3,4,5,6-Ereignis-Verteilungen in der Si-
gnalfläche gezeigt, sowie die dazugehörigen Werte einer gaussförmigen Näherung im
Falle der 1 und 2 Ereignisverteilungen.



Anhang C

Kopplungskonstante

Tabelle C.1: Ergebnisse fürg10 und(g10)
4 Methode I

Druckschritte (g10)
4 g10 g10 (Gauss)〈x〉 g10 (Gauss)σ

3 60.39 ± 20.80 2.76 ± 0.24
5 103.6 ± 32.63 3.16 ± 0.26 3.17 ± 2.68 × 10−3 2.49 × 10−1 ± 1.74 × 10−3

7 168.4 ± 42.65 3.59 ± 0.24 3.58 ± 2.47 × 10−3 2.26 × 10−1 ± 1.75 × 10−3

9 251.8 ± 52.29 3.97 ± 0.21 3.97 ± 2.17 × 10−3 2.04 × 10−1 ± 1.54 × 10−3

15 613.6 ± 76.45 4.97 ± 0.16 4.97 ± 1.67 × 10−3 1.56 × 10−1 ± 1.26 × 10−3

Tabelle C.2: Mittelwerte der Differenzen ingaγγ bzgl. des Einfluss benachbarter
Druckschritte

Drucknachbarn Mittelwert der Differenz Mittelwertgaγγ × 10−10

5 0.01619 2.68715
7 0.00297 2.67212
11 -0.00063 2.66802
15 -0.00327 2.66507
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Abbildung C.1: Links ist die Differenz ingaγγ für die Hintergrunddefinition I-II dar-
gestellt und rechts ist die Differenz ingaγγ für die Hintergrunddefinition I-III gezeigt.
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Abbildung C.2: Links ist die Differenz ingaγγ für die Hintergrunddefinition I-IV dar-
gestellt. Rechts ist die Differenz ingaγγ unter der Annahme gezeigt, dass die NIST
Daten für den Absorptionskoeffizient für4He um±5% von den Angaben der NIST
Datenbank abweichen (+5% in blau;−5% in rot). Mit zunehmender Axionmasse wird
der Effekt stärker, da die Absorption bei zunehmender Gasdichte größer wird.
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Abbildung C.3: Links ist die Differenz ingaγγ gezeigt unter der Annahme, dass das
MagnetfeldB = 8.085+0.037 T (in blau) ist, sowie dassB = 8.085−0.037 T (in rot)
gilt. Rechts ist die Differenz für unterschiedliche Längen des Magnetfeldes gezeigt: in
blau ist die Differenz für eine Länge vonL = 9.26 + 0.05 m gezeigt und in rot ist die
Differenz für eine Länge vonL = 9.26 − 0.05 m dargestellt.
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Abbildung C.4: Links wurden die Fehler der Messwerte der PANTER Daten für das
Fenster in die Berechnung einbezogen. In blau ist die Differenz ingaγγ unter der Ver-
wendung der positiven Abweichungen dargstellt und in rot f¨ur negative Abweichun-
gen. Rechts sind die Differenzen gezeigt, die sich ergeben,wenn die Genauigkeit der
Ausrichtung des Magneten auf die Sonne betrachtet wird. In blau ist eine Abweichung
der effektiven Fläche von+4% und in rot die Abweichung von−9%, entsprechend
einer Ungenauigkeit der Ausrichtung des Magneten auf die Sonne von0.01◦, gezeigt.
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[119] STRÜDER, L.: High-resolution imaging X-ray spectrometers In:Nucl. Instrum.
MethodsA454 (2000) 73
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Langanke für diëUbernahme des Korreferats. Vielen Dank auch an Thomas, Biljana,
Theopisti, Javier, Esther, Igor, Nuno, Stephan, Asun, Hector, Julia, Jaime, Theodoros,
sowie Sabine und Brani für die Geduld und die ständig angebotene Hilfe. Außerdem
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