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Zusammenfassung

Mit dem CERN Solar Axion Telescope (CAST) Experiment wirdernAusnutzung
des inversen Primakoff-Prozesses, d.h. ein Axion koremrinnerhalb eines trans-
versalen Magnetfeldes in ein Photon, nach solaren Axiomsacht. In CAST Pha-
se Il wurden die Magnetrohren mit einem Puffergédd, *He) geflllt. Dadurch ist
es erstmals moglich, in den durch theoretische Axionmedgigebenen Axionruhe-
massenbereich vorzudringen und eine obere Grenze fir aigplidngskonstante in
einem Axionmassenbereich 0.02 eV anzugeben. Wahrend der Datennahme in den
Jahren 2005-2006 konnte so ein AxionmassenbereichDvii0.39 eV nach einem
Axionsignal untersucht werden. In dieser Dissertatiordwlie Analyse der Daten von
Phase Il {He), die mit dem CAST Rontgenteleskop genommen wurdemesellt.
Die Ergebnisse, die in dieser Arbeit berechnet wurderetieéinen Wert fur die obere
Schranke der Kopplungsstarke von Axionen an Photonen:

Jary < 1.6 —6.0x 107°GeV" (95%C.L.) fur m, =0.02—0.4eV. (1)

Dieses Ergebnis ist besser als alle anderen bisher angebédyée fur diesen Axion-
massenbereich.

Abstract

The CAST (CERN Solar Axion Telescope) experiment is searglfior solar axions
by their conversion into photons inside a transverse magfietd. So far, no solar
axionsignal has been detected, but a new upper limit couldiien (CAST Phase
). Since 2005, CAST entered in its second phase where ittgewith a buffer gas
(*He) in the conversion region to extend the sensitivity of ékperiment to higher
axionmasses. For the first time it is possible to enter ther#ieally favored axion
massrange and to give an upper limit for this solar axion naag®e ¢ 0.02 eV). This
thesis is about the analysis of the X-ray telescope dataePhagth ‘He inside the
magnet. The result for the coupling constant of axions tdqimis:

Jay < 1.6 — 6.0 x 107 GeV! (95% C.L.) fur m, =0.02—0.4eV. (2)

This result is better than any result that has been giverrdéeafothis mass range for
solar axions.



Einleitung

Das Standardmodell der Teilchenphysik beschreibt edadbrdie schwache, elektro-
magnetische und die starke Wechselwirkung. Jedoch kanandntbes Standardmo-
dells nicht erklart werden, warum die vorhergesagte Veuley der CP Symmetrie
bei den Kernkraften nicht vorkommt, d.h. experimented jeitzt noch nicht nachge-
wiesen werden konnte. Diese bisher ungeloste Frage fustaher Bedeutung wird
als das 'CP Problem der starken Wechselwirkung’ bezeicliiae der am meisten
favorisierten Losungen des Problems wurde von R. PecaeHuQuinn 1977 vorge-
schlagen [1].

Die Idee basiert auf der Einfuhrung einer neuen globalairalen Symmetrie (PQ
Symmetrie) in der Quantenchromodynamik (QCD), die spoatdriner nicht festge-
legten Energieskal#, gebrochen wird. Aufgrund der nicht exakten Brechung der PQ
Symmetrie wird ein massives, elektrisch neutrales und setwach wechselwirken-
des Teilchen (Pseudo Nambu-Goldstone-Boson), das Axiomyeet.

Es existieren verschiedene Axionmodelle, die sich hagbigh im angenommenen
Wert von f,, unterscheiden. Die Axionmasse ist umgekehrt proportipaad Wert der
Brechungsskala der PQ Symmetrie,(x 1/f,, siehe Kap. 1.3, 1.4) und damit theo-
retisch (wie aucly,) nicht festgelegt. Es ist gerade diese Eigenschaft dermexipdie
deren direkten Nachweis so schwierig macht. Wahrend dtlemieile seit einigen
Jahrzehnten andauernden Axionensuche konnten einigendwidelle bereits expe-
rimentell ausgeschlossen werden; z.B. Axionen mit der Rsse von~ 100 keV
und einer Brechungsskala, die der GrofRenordnung der Sleail@lektroschwachen
Wechselwirkung entspricht( 250 GeV). Es gibt aber andere theoretische Axionmo-
delle, bei denen der Wert vofy grol3er und die Axionruhemasse entsprechend viel
kleiner ist <~ 1eV). Wegen der resultierenden geringen Wechselwirkungnoit
maler Materie sind die Axionen, neben den WIMP'siner der beiden wichtigsten
Kandidaten zur Erklarung der Dunklen Matéritn Abhangigkeit von ihrer Ruhemas-
se konnen diese Axionen einen Anteil KalténgeV < m, < 100 ueV) oder Heil3er
(0.2eV < m, < 1.05eV, f, < 3 x 10" GeV) Dunkler Materie darstellen [2, 3]. Laut
theoretischefberlegungen wiirden Axionen existieren, die im fritheivgrsum ent-
standen sind. Wahrend des Phaseniibergangs bildet sialigiAxionen bestehendes,
nicht-relativistisches Bose-Kondensat. Diese kalteroAgn besitzen eine Ruhemas-
se vonm, <~ 1073eV und sind daher Kandidaten der Kalten Dunklen Materie [4].
Andere Theorien beschreiben Axionerzeugung uUber Steiriglt wahrend des Pha-
senubergangs [5].

Aufgrund astrophysikalischer und kosmologischérerlegungen wurden obere und
untere Grenzwerte fir die Axionmasse gegeben, so dassaisdvibereich von eini-
genueV bis zu~ 1eV noch nicht ausgeschlossen werden konnte (siehe [2, 6] und

lweakly interacting massive particles

2Ungefahi% der Masse unseres Universums besteht aus hadronischeieykat@3% aus Dunkler
Materie, d.h. nicht leuchtende Materie, deren Zusammeusgtnicht genau bekannt ist. Der restliche
Anteil der Masse des Universums ist durch die Dunkle Enagggeben.



Referenzen darin).

Falls die Axionen, die aus der Losung des 'CP Problems dekest Wechselwirkung’
hergeleitet werden, existieren, dann sollten sie unteei@md im Inneren von Sternen
reichlich erzeugt werden. Dies folgt aus der Wechselwigkrealer thermischer Pho-
tonen mit virtuellen Photonen der Coulombfelder elektrescLadungen des inneren,
heiRen Sternenplasmas (Primakoff Effekt). Solche Axiom&rden dann, ahnlich den
Neutrinos, den Stern ungehindert verlassen und (nach dgemain angenommenen
Bild) isotrop emittiert werden. Unter dieser Annahme swllsie uns auf der Erde errei-
chen, wo sie in externen, transversalen Magnetfeldennckun Photonen der Energie
~ 1-10keV konvertieren konnen (inverser Primakoff Effekt). Idenversion findet
statt, solange eintretende Axion- und austretende Photgglke in Phase schwingen.
Dieses Nachweisprinzip wurde erstmals von Sikivie 1983j@schlagen und ist zur
Zeit das Arbeitsprinzip der Axion-Helioskope, wie auch Hawptbestandteil (fast) al-
ler Experimente, die zur Zeit nach Axionen suchen [7, 8, Qs¢denommen werden
mussen hier die Ge-und Nal-Experimente, die unterirdgotrieren. Diese Experi-
mente basieren zwar auch auf dem inversen Primakoff-Efiet#och findet die Wech-
selwirkung in den elektrischen Feldern der Detektoratamkatatt.

Das CERN Solar Axion Telescope (CAST) Experiment, das wielsensitivste He-
lioskop, versucht, solare Axionen nachzuweisen bzw. dépastenz auf bestimmte
Parameterbereiche einzuschranken. Der Nachweis daesofxionen erfolgt Uber
den inversen Primakoff-Effekt, wozu der Prototyp einesralgitenden LHC-Dipol-
magnets mit einer Feldstarke v T und einer Lange vof.26 m verwendet wird [10,
11]. Der Magnet ist auf einem schwenkbaren Gestell montiedtwird wahrend des
Sonnenauf- und -untergangs fur jeweils té.h dem Zentrum der Sonne nachgefuhrt.
An den beiden Enden des Magnets befinden sich drei untergptinderte Rontgen-
detektoren (Rontgenteleskop (Spiegeloptik und CCD),rihtegas-Detektor, Time-
Projection Chamber), welche die durch Axion-Photon-Kasim erzeugten Rontgen-
photonen detektieren konnen.

In der Fokalebene der Spiegeloptik befindet sich ein Chaoygpléd Device (pn-CCD)
Detektor der Dicke vor280 um, einer sensitiven Flache vdm x 3) cn?, bestehend
aus12800 Pixeln mit einer GroRe von j€150 ym)?, und einer Quanteneffizienz von
> 95% im fur solare Axionen interessanten Energiebereich [D2}. Detektor ist bau-
gleich mit der pn-CCD Kamera des ESXMM *-Newton Rontgenobservatoriums
und verfugt neben der sehr guten Ansprechwahrscheimitlakich Gber eine sehr
gute Zeit- und Energieauflosung. Zur Fokussierung dertdaatare Axion-Photon-
Konversion aus dem Magneten austretenden Rontgensigahiud eine Wolter-Spie-
geloptik vom Typ | der Fokallange= 1.6 m verwendet. Die Spiegeloptik besteht aus
einer Kombinatior27-fach geschachtelter Parabol-und Hyperbolspiegel undeivar
Prototyp der Optik fur den Rontgen-Satelliten ABRIXAS

SEuropean Space Agency
4X-ray Multi Mirror
5A/BRoad-band/Imaging/X-ray/All-sky/Survey



Die eigentliche Axionquelle fiur dieses Experiment ist d&ntrum der Sonne, wo-
bei der Hauptanteil des emittierten Axionflusses aus deerem- 20% des Sonnen-
kerns stammt. Wegen der 'Nahe’ dieser Quelle ist die Sucuh 3olaren Axionen
mit dem Rontgenteleskop von bedeutendem Vorteil, da esresehend grof3es Axion-
abbild (~ 9mn?) im Brennfleck der Optik entsteht, d.h. auf dem in der Fokaheb
liegenden CCD-Chip. Durch diesen Vorteil zeichnet sichiRastgenteleskop von an-
deren Detektoren in CAST aus. Es ist auch vollkommen gefiestigt zu sagen, dass
das eingebaute Rontgenteleskop CAST von allen friheranes Helioskopen, inklu-
sive des neulich wieder in Betrieb genommenen TOKYO Axiohd$&ops, auszeich-
net.

In Phase | des CAST Experiments (2003-2004) waren die Ma@mein evakuiert.
Obwohl kein Signal nachgewiesen werden konnte, konnteadree Schranke fur die
Starke der Kopplung von Axionen an Photongn, angegeben werden, die mit der
Grenze vergleichbar ist, die aus astrophysikalischendbnasmkungen aufgrund von
Messungen und Berechnungen bzgl. der Lebensdauer voreBtdes horizontalen
Riesenastes (HB Sterne), folgt (siehe [6] und Referenzan)da

Gy < 88 x 1071 GeV! (95% C.L.) fur m, <~ 0.02eV. (3)

Zur Erweiterung der Sensitivitat des Experiments zu néhéxionmassen hin, wur-
den in CAST Phase Il die Magnetrohren schrittweise mit derifelRyas*He gefilllt.
Dadurch kann die Koharenzbedingung fiir einzelne undesdpe Ruhemassenbereiche
wieder hergestellt werden. Dieser jeweils enge Masseitbedm, < 10~3) zeigt die
hohen Anforderungen an das unter tiefen Temperatdrea (.8 K) betriebene Gassy-
stem. So konnte CAST erstmals einen durch theoretische IMddeorisierten Axion-
ruhemassenbereich vorH2-0.39 eV/c? mit einer entsprechenden Nachweissensitivi-
tat (insbesondere in den oberen Bereicherygerm, Parameterebene) untersuchen.
Abschlie3end sei die wichtige Anmerkung gegeben, dass QAT weitere Axion-
Nachweismaoglichkeiten verfugt. So kbnnen z.B auch madsaluza-Klein Axionen
nachgewiesen werden bzw. untersucht werden. Bei den K#lleza Theorien werden
die Axionen in groR3en extra Dimensionen betrachtet [1315416]. Die Analyse der
CAST Phase | Daten ergab eine erste strikte obere Grenzenaeht der Brechungs-
skalaf, [17].

Die Zukunft der Axionen ist sicherlich vielversprechenénd viele noch nicht ver-
standene Probleme der theoretischen Physik, angefandestemi’CP Problem der
starken Wechselwirkung’, oder in der Kosmologie und derdtysik, die sich mit
Fragen Uber Dunkle Materie, sowie deren Beschaffenhéétsben, konnen mit der
Existenz dieser pseudoskalaren Teilchen erklart werden.
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Kapitel 1

Theorie

1.1 EinfUhrung

Mit der Quantenchromodynamik (QCD) liegt eine Quanterifeddrie vor, die die
starke Wechselwirkung beschreibt. Die QCD ist im GegensatzQuantenelektro-
dynamik (QED) eine nicht-abelsche Eichfeldtheorie, rasid auf der Eichgruppe
SU(3), deren Feldquanten (Gluonen) eine Ladung tragen. Die Sedbhselwirkung
der Gluonen ist nicht linear. Die effektive Kopplungskarge nimmt mit kleiner wer-
dendem raumlichen Abstand ab. Mit den bisher bekannterhddienn sind die ele-
mentaren Gleichungen der QCD nur in Spezialfallen Igseswird zwischen pertur-
bativem und nicht-perturbativem Bereich unterschiedene Eigenschaft im nicht-
perturbativen Bereich ist die spontane Brechung der @mr8ymmetrie im Grundzu-
stand (Vakuum), als Folge derer eine qualitafivelerung des Grundzustandes auftritt.
Es entstehen skalare Quark-Antiquark-Paare im Vakuunhtirecschwindendes ska-
lares Quark-Kondensat oder chirales Kondensat genannt).

1.2 DasU(1)4 Problem

Die allgemeine Lagrangedichte der QCD lautet [18]:

£ = 470, —m)a — o Tua)C — 1G G (L.1)
mit den eichinvarianten Gluonenfeldstarketensa®&n [« = 1, ..., 8], den Eichfel-
dernG?, sowieq, den Farbfeldern der Quarks mit den Quarkmassef, beschreibt
einen Satz von linear unabhangigen spurlo$en 3 Matrizen undg entspricht der
Kopplungsstarke der starken Wechselwirkung. Im Limitsewindender Quarkmas-
sen (n, 4 — 0) besitzt die QCD Lagrangedichte fiiverschiedene Sorten von Quarks
eine globale (chirale) Symmetriel (2), x SU(2) g xU(1)y xU(1) 4 [19]. DieU(1)y

1
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Symmetrie ist eine exakte Symmetrie, jedoch wird die AyiametrieU(1)4 spon-
tan gebrochen. Mit der spontanen Brechung einer globalealeh Symmetrie ist ein
masseloses, Spin 0 Boson verbunden. Handelt es sich uméakee Symmetrie, SO
erhalten die Bosonen eine Masse, so genannte 'Pseudo Nawolldstone Bosonen'.
Deswegen wird neben den drei Pioneh 7+, 7—, die als Nambu-Goldstone Bosonen
aus der spontanen Brechung der chira$én(2), x SU(2)r Symmetrie resultieren,
ein weiteres Nambu-Goldstone Boson erwartet [20]. Im Limdaht verschwinden-
der Quarkmassen wird erwartet, dass das 'néld’) Nambu-Goldstone Boson ei-
ne dem Pion ahnliche Masse besitzt, da die vier BosonenhgleQuarkkonstitution
besitzen [21]. Ein solches pseudoskalares Boson konnteriexgntell bisher nicht
nachgewiesen werden. Dasverfugt tber die richtige Quantenzahlkonfiguration, ist
jedoch zu schwer: die Relation, < v/3m,, ist nicht erfullt [22] ¢n,, = 958 MeV und
m, = 135 MeV). Weinberg nannte es d&g1) 4, Problem, das von 't Hooft gelost wur-
de [23, 24]. 't Hooft zeigte, dass das QCD Vakuum eine komgrieStruktur besitzen
muss und als Superposition der so genannten n-Vakua diaastisk [23]. Ein solches
Vakuum wirdf-Vakuum genannt, wob&idem Vakuumwinkel entspricht [25, 26]:

0)=">_ en), (1.2)
mit der Windungszahk und einer periodischen Variablénmit der Perioder [27].
Als Ergebnis der axialen Anomalie dé§1), Stromes, sowie der komplexeren Ei-
genschaften des QCD Vakuums konnte 't Hooft zeigen, dass;dasch im Limit
verschwindender Quarkmassen eine Masse besitzt, so dasiendrei Pionen als
Pseudoskalare erwartet werden [1]. Aus der Nichttrivalitesd Vakuums folgt ein
weiterer Term in der Lagrangedichfg [1]:

2

‘Cng)D = ‘CQCD + 9337(‘2 Gflwéauua (13)
bzw. unter Einbezug der elektroschwachen Wechselwirkugigtesich:
- 2 ~
L — Lo+ 0 3;2 FH (1.4)
mit Lsy, der Lagrangedichte des Standardmodells. Fiir den Paafifelgt [27]:
é = QQCD -+ A@Ew, ‘9EW = arg detM, (15)

mit M der Quarkmassenmatrix. Durch die Losung @€$) 4 Problems tritt ein an-
deres Problem auf: aufgrund dés Terms wird CP in der starken Wechselwirkung
verletzt [28]. Da derF'F' Operator der Lagrangedichte die Quarksorte nicht andert,
sollte z.B. folgen, dass das Neutron ein elektrisches Dipatent besitzt [1]. Es gilt
die Relation [29, 30]d,, ~ efim,/m?2. Messungen des elektrischen Dipolmoments des
Neutrons zeigen, dasé,| < 3 x 10726 ecm [31, 32]. Dieses Ergebnis impliziert, dass
6] < 10~ ist. Warumé so klein ist, wird das 'CP Problem der starken Wechselwir-
kung’ genannt [33].
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1.3 Die Losung des 'CP-Problems der starken WW’

Der wahrscheinlich bekannteste Losungsvorschlag far'@® Problem der starken
Wechselwirkung'’ ist die Einfihrung einer globalen, ckeral/ (1)pq Symmetrie, die
eine axiale Anomalie aufweist, d.h. die Symmetrie ist esiptiurch nicht-perturbative
Effekte gebrochen. AulRerdem wird diese Symmetrie spornganoghen (Peccei und
Quinn, 1977) [34, 35]. Weinberg und Wilczek erkannten, adagsler spontanen Bre-
chung der PQ Symmetrie die Existenz eines pseudoskalaretbiN&oldstone Bo-
sons, dem sogenannten Axion, verbunden sein muss [36, B7]dEe basiert darauf,
6 durch ein dynamisches Feiddzu Null zu regulieren. Das Potential dé¥akuums ist
proportional zu/” o (1 — cos f) (Gross, Pisarski, Yaffe, 1981) [38].

Die effektive Lagrangedichte lautet [33]:

2 2
9 m _1 I @ 9
5972 FMY Fo 28ua3 a+ L(Oa,)+¢& 303

mit dem Axionfelda = a(z) und einem modellabhangigen ParametebDer Ord-
nungsparametef, gibt die Skala der Brechung an. Durch die freie Regulierueg d
dynamischen Axionfeldeswird der Vakuumeigenwek) gerade so festgesetzt, dass
gilt [39]:

Liota = Lsm + 0 F'F,, (1.6)

(0lal6) = —G%fa. (1.7)

Fur das 'physikalische’ Axionfeld folgt entsprechendssl@snys = a — (0|a|d) [40].
Nach Einsetzen des physikalischen Axionfeldes ergibtfsilgfende Lagrangedichte:

2
Lett = Lsm + ‘C(auaphya w) - %auaphysauaphys‘F ga;hysggﬂz F(inaW- (1.8)

Das physikalische Axionfeld,nys absorbiert de-abhangigen Term und CP Verlet-
zung tritt nicht auf [36, 37]. Die Periodizitat vahimpliziert, dass das Axionpoten-
tial mehrere Minima aufweist. Das Potential ist nicht flactd was Axion besitzt ei-

ne Masse [41]. Der Parametgr wurde in den bisherigeblberlegungen nicht fest-
gelegt und auch die Abschatzung des elektrischen Dipolembsndes Neutrons ist
unabhangig vory,. Die Eigenschaften des Axions werden durch deren Masse und
Kopplung an andere Felder festgelegt und machen die Kenmtm f, notwendig

m2 = <%27‘§> [42, 43]. Eine Abschatzung ergibt [44]:

A4
m? ~ O ( ;§D> oder my, fr ~ M fa, (1.9)

mit der Brechungsskala der QCycp. Zwei Szenarien sind moglich [45]:
1. f, ~ few mit fow = (V2Gr)~Y? ~ 250GeV undGr entspricht der Fer-

mikonstante: diese Modelle werden 'sichtbare Axionmadelenannt und eine
Abschatzung der Masse ergibt, ~ O(1 MeV).
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2. Modelle, in denerf, > frw gilt, werden 'unsichtbare Axionmodelle’ genannt.
Fur die Masse folgin, < 1 MeV.

1.4 Axionmodelle

1.4.1 ’'Sichtbare’ Axionmodelle

Im urspriinglichen PQ-Modell findet di€(1)pq Symmetriebrechung bei, = frw
statt. Damit die Lagrangedichte des Standardmodells emerU(1)pq Transforma-
tion invariant ist, werden zwe¥U (2), Higgsdubletts eingefiihrt, die die entgegenge-
setzte Hyperladung tragen und zusatzlich die PQ Ladunp [8&htbare Axionen’
koppeln an Fermionen (reiner Ableitungsterm der Wechsklmig in der Langrange-
dichte). Wegen der axialen Anomalie der PQ Symmetrie kapgiel Axionen auch an
Eichfelder. Diese Anomalie induziert eine Masse der AxiorMit den Vakuumerwar-
tungswerten der Higgsdubletts= =2 undv;, sowie Niam der Anzahl der Quarkfami-
lien ergibt sich fur die Masse der Axmnem.a ~ 25 Nfam( ) keV. Die resultierende
Lebensdauer der Axionen ergibt sich zu:

e m, > 2m.. Das Axion zerfallt in ein Elektron und Positron:
T(a—ete™) =4 x 107 s(lMeV) “32\/00'6”/;‘2
Mq 1_4,,77(72e
e m, < 2m.. Das Axion zerfallt in zwei Photonen:
ra— ) ~ O (1) s

Die 'langlebigen Axionen’ {1, < 2m.) kdnnten in dem Prozeds ™ — n™ + a auf-

treten, d.h. diese Axionen missen sichtbar sein. Das \@gumgsverhaltnis hierfur
kann zu [43]: BRK™ — 7" +a) ~ 3 x 107° - (z + 1/z)~% bestimmt werden. Doch
konnte diese Vorhersage durch das KEK Experiment, das éeedrenze von [47]:

BR(IK" — 77 + X% ~3.8 x 107, (90%C.L.) (1.10)

gemessen hat, ausgeschlossen werdi€rist ein praktisch masseloses und nicht-(oder
nur sehr schwach) wechselwirkendes Teilchen.

1.4.2 ’Unsichtbare’ Axionmodelle

Das phenomenologische Problem der sichtbaren Axioneniesw/erknupfung der
Brechungsskalerf, und fzy,. Werden die Brechungsskalen jedoch voneinander se-
pariert, so kann das Problem gelost werden. Dies wurde £0i%Kim vorgeschla-
gen [48]. In allen 'unsichtbaren Axionmodellen’ wird einrkplexes Skalarfeldr



1.5. EIGENSCHAFTEN DER AXIONEN 5

eingefuhrt, das die PQ Ladung tragt, einen grof3en Vakonwareungswert besitzt
(o) = fu/V2 > few und einSU(2) x U(1) Singlett ist [49]. Diese Eigenschaf-
ten erlauben die Aufspaltung der Skala der elektroschwaBnechungsskala und der
PQ-Brechungsskala; daher die Wahl vin> fzy . Der Unterschied zu den 'sicht-
baren’ Axionen besteht in den Kopplungseigenschaften aesichtbaren Axionen’
an normale Quarks und Leptonen. Die Kopplung an Fermionder Richfelder im
Vergleich zu den ’sichtbaren Axionmodellen’ ist sehr klailas Axion hat eine klei-
ne Masse, wechselwirkt nur sehr schwach mit normaler Maigst praktisch nicht
sichtbar) und es ist langlebig [46]. Die zwei bevorzugterrézien werden nun kurz
beschrieben.

KSVZ Modell

Das von Kim [51], Shifman, Vainshtein und Zakharov [52] (KBWorgeschlagene
Modell basiert auf der Einfihrung eines schweren Quafkdas die PQ Ladung tragt
und somit ano koppelt. Das KSVZ Modell gehort zur Kategorie der hadrohen
Axionmodelle, da das Axion keine Kopplung mit Elektroneri Baumniveau besitzt.
Uber Ein-Schleifen-Rechnungen kann jedoch gezeigt werdtess es einen geringen
Beitrag zur Axion-Elektron-Kopplung gibt, und zwar durcie dxion-Photon Kopp-
lung [53].

DFSZ Modell

Im von Dine, Fischler, Srednicki [54] und Zhitnitskii [55PESZ) vorgeschlagenen
Modell tragen die Quarks und Leptonen die PQ Ladung, besiétso gleiche PQ
Symmetrieeigenschaften, wie die Axionen in 'sichtbarend®len’. Es werden zwei
Higgsfelder®, und ®, benotigt, um die Kopplung an auf Quark-Niveau zu ermog-
lichen [49].

1.5 Eigenschaften der Axionen

Im Folgenden seien die wichtigsten Eigenschaften der Aetiomoch einmal zusam-
mengefasst. Die Grol3e der Skglg auf der die PQ Symmetrie bricht, bestimmt die
Eigenschaften der Axionen. Die einzelnen Kopplungskartistasind umgekehrt pro-
portional zuf,.

Kopplung an Gluonen: Die Kopplung des Axionfeldes an Gluonen Uber eine Drei-
ecksanomalie ist eine direkte Folge der Anomalie dét) o Symmetrie und daher
eine Axion-Eigenschaft in allen Axionmodellen. Die Kopptuan Gluonen impliziert
die Kopplung an Pionen und fur die Axionmasse kann folgeRdkation angegeben

werden [33]:
fain ( Z1/2 ) 10 GeV
my = ~6eV———, (1.12)
fo \(1+2) Ja
mit der Zerfallskonstante des Piofis~ 93 MeV und der Pionenmasse, = 135 MeV,

sowie den Quarkmassenverhaltnissen [57% m,,/mg undw = m, /m; (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 experimirteNachweisversuche
fur Axionen basieren. Der Wechselwirkungsterm lautel:[33

Lo = QCZ’Y FF"a = —g,.E - Ba. (1.12)
F,, ist der elektromagnetische Feldstarketeng®t, sein Dualtensor und& und B
beschreiben die elektrischen und magnetischen FeldeKd&pplungskonstante ist ge-
geben durch:

N 31+=z

(1.13)

Gayy = o f, = o \N 3 ~1/2 mﬂ'f7r7

« E  24+2 a (EF 24+z\1+2 m,
N 31+z

mit der elektromagnetischer®] und der Farb-Anomalie\) des axialen Stromes,
sowie der Feinstrukturkonstante Axionen oder axion-ahnliche Teilchen mit einem
zwei Photon-Vertex zerfallen in 2 Photonen entsprechemer eibergangsrate:

r

2
_ggwmg_ a? [(E 24+z)1+z} m3 (1.14)

VT 64 256m3 [\N 314+2z) 212 | m2f2

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

Cymy
fo

Hier ist die Fermionenmasse; und die effektive PQ Ladung'; (modellabhangig).
Kopplung an Nukleonen: Zum einen tragt die Kopplung der Axionen Ulber Baumni-
veau an diev und d Quarks zur Axion-Nukleon Kopplung bei, zum anderen gibt es
einen Beitrag von der Axion-Pion-Mischung [59, 60, 33, 62}, G,y = CmeN, mit

a

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

,Caf = ﬂ@fﬂy“%@f@a mit Gaf = (115)
2mf

1.6 Entstehung solarer Axionen

Da diese Arbeit den Nachweis solarer Axionen mit dem CASTdexpent behandelt,
wird im Folgenden die Erzeugung von Axionen in der Sonneillietéer beschrieben.
Die Zwei-Photon-Kopplung der Axionen (oder axion-ahh&a Teilchen) erlaubt die
Konversiona < ~ in externen elektrischen oder magnetischen Feldern. Sema- T
peratur, Dichte und chemische Zusammensetzung des Pldmkasnt, so kann die
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Emissionsrate der Axionen direkt aus dem SpektrunEleB Fluktuationen berech-
net werden [64].Der dominante Beitrag zur Emissionsramsit aus dem Prozess,
bei demE durch die geladenen Teilchen des Mediums gegeben isBwuh der Be-
wegung der thermischen Photonen induziert wird. Axionemnen durch Konversion
eines Photons in dem elektrischen Feld eines geladeneshé&ng erzeugt werden. In
einem Plasma sind die geladenen Teilchen miteinanderlietreso dass die Ladung

in einem gewissen Abstand abgeschirmt wird. Andere subaimmté Prozesse basieren
auf dem “Elektro-Primakoff Effekt”, bei dem dd3 Feld durch bewegte elektrische
Ladungen erzeugt wird, d.h. das Axion wird durch den Austausveier virtueller
Photonen erzeugt, wobei jedes dieser Photonen einem geladeilchen zugeordnet
werden kann [64]. In der Sonne kdnnen alle Teilchen alstriglativistisch betrachtet
werden, weswegen diB Felder, die durch bewegte elektrische Ladungen induziert
werden, sehr klein sind. Die Axionen kdnnen auch mit and@egichen des Plasmas,
wie z.B. den Elektronen oder den Kernen, wechselwirken.iDid¢-olgenden ange-
gebenen Ergebnisse beziehen sich auf hadronische Axiontedaren Eigenschaften.
Diese Axionen koppeln nicht an Elektronen auf Baumniveauwlass die Emissionsra-
te der Axionen uiber den Primakoff Prozess dominiert wifs ). DieUbergangsrate
fur Photonen der Energi€ in Axionen der gleichen Energie in einem stellaren Plasma
uber den Primakoff Effekt ist [67]:

2 2 2 2
Gar LK K AF
r,, =22 1+ Y1 (1 —1], 1.16

v 307 K +4E2)n<+/§2) } (1.16)

S

mit 7" der Plasmatemperatur (es gelten naturliche Einhediter ¢ = kg = 1).
Ruckstol3effekte konnen vernachlassigt werden und derdgten der Photonen und
Axionen werden als gleich angesehen. Die GrofRenordnungoschirmung in der
Debye-Huckel Naherung ist [64]:

4o
K2 = - (n + ) anj), (1.17)

nuclei

mit n. der Elektronendichte und; der Anzahl dey lonen mit LadungZ;. Der erwar-
tete Axionfluss auf der Erde ergibt sich bei einem durchstohien solaren Abstand
D, von der Erde zu:

RS [, [ dnk? dk
a — 47TD<% /Odr471‘7” /u;pldE (27{)3 d—E2fB F’y—»a ) (118)

wobei fg = (eP/T — 1)~! die Bose-Einstein Verteilung der thermischen Photonen
im solaren Plasma beschreibt. Der Radiugird in Einheiten des solaren Radi,
angegeben = R/R.. Die Plasmafrequenz der Photonen lautet:

dran,
2= . (1.19)

Me

w
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Abbildung 1.1: Links: Dargestellt ist die solare Oberflaoleuchtkraft der Axio-
nen als Funktion der Energie und des Radius. Der Axionfluse iginheiten von
cm~2s 'keV~! pro Oberflacheneinheit angegeben. Des Weiteren ist diggieverlu-
strate der Axionen in der Sonnél{,/dR) und der differentielle Axionfluss gezeigt
(d¢./dE). Rechts: Differentielles solares Axionspektrum fursariedene Werte der
dimensionslosen Variable in Einheiten des solaren Radius,. Wird der Integrati-
onsradius- zu den Randzonen der solaren Scheibe hin ausgedehnt, sbiebtsich
das Maximum des Spektrums zu niederen Energien hin [6].

Mit der Dispersionsrelatio;* = k* 4 w?) folgt, dassdk/dE = E/k. Der Wert der
Plasmafrequenz ist von der radialen Position innerhallsdane abhangig. Mit den in
dieser Berechnung verwendeten Naherungen kann der golemefluss und die Ener-
gieverlustrate im Energiebereich vos-11 keV bestimmt werden. Fur Energien unter-
halb 0.3 keV verlieren die erwahnten Naherungen ihrdi(i@it, da Riuckstol3effekte
und die kollektive Bewegung der geladenen Teilchen in dehdrsigen Annahmen
nicht beriicksichtigt wurden. Vielmehr werden die gelagtedeilchen als statische
Quellen elektrischer Felder betrachtet [68]. Der difféiele solare Axionfluss kann
als Oberfléchenleuchtkraﬁa(E 7’) der solaren Scheibe definiert werden [6]:

wa(r, F) 27T3D2 / \/ﬁ Ek fglay, (1.20)
wobei fg undl',_., entsprechend der jeweiligen radialen Posiponnerhalb der Son-
ne angegeben werden. Physikalische Parameter wie Tempddathte usw. an der
Positionp missen dem Sonnenmodell entnommen werden. Das hier véetessolare
Modell ist von Bahcall und Pinsonneault aus dem Jahre 208&tirdtabellierter Form
mit 1071 Punkten vorliegt [69, 70]. Das Maximum der Vertaguiegt bei3.00 keV

( der solare Radius ik, = 6.9598 x 10'° cm) und fur die solare Leuchtkraft wur-
de L, = 3.8418 x 103 erg s—! angenommen [70]. Neben dem in analytischer Form
vorliegendem Axionfluss (van Bibber et al. [65]) kann auategNaherung mit, der
mittleren Energie der Axioner ¥/) = E,) angegeben werden:

do,

T 6.02 x 10" em™? 57! keV ™! g7, B*481e F/1205 (1.21)
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In Abb. 1.1 ist die solare Oberflachenleuchtkraft der Ao, (E,r) als Funktion
der Axionenergig® und der radialen Koordinatedargestellt. Aul3erdem ist der solare
Axionfluss als Funktion der Energie fur verschiedene Wedie r mit einer Kopp-
lungskonstante vop,.,, = 1 x 1071*GeV ' gezeigt. Der Hauptanteil des Axionen-
flusses wird aus den inneréa% der solaren Scheibe emittiert.

1.7 Kosmologische und astrophysikalische Grenzen

In diesem Abschnitt werden kurz die Einschrankungen agieneigenschaften, die
aus kosmologischen und astrophysikaliscbéerlegungen folgen, zusammengefasst.
Ausfuhrliche Herleitungen und Berechnungen finden siéh in [33, 5, 71, 72, 73,
74, 75].

1.7.1 Kosmologisché&Jberlegungen

Die Kosmologie bietet die Moglichkeit, eine untere Gremar Axionmasse abzu-
schatzen [76, 77, 78]. Die QCD Anomalie hatte zu dem Zeitpuru dem der PQ
Phasentbergang im Universum stattfand et f, > Aqcp), keine Auswirkungen
und der Vakuumerwartungswetiy,,s) besitzt einen beliebigen Wert. Durch Abkiihlen
des Universums zu Temperaturen VBn~ Aqcp, erhalt das Axion eine Masse und
(aphysy — 0. Dieser Mechanismus findet nicht augenblicklich stattdson(aynys) 0S-
zilliert in den Endzustand. Solche koharenten Axiondstzdnen wirden zur Energie-
dichte in unserem Universum beitragen. Die Axionen waiarkandidat der Kalten
Dunklen Materie. Die in den Oszillationen enthaltene Erghighte ist proportional zu
fa- Abschatzungen des Beitrags an Kalter Dunkler Materie @asamtanteil an Ma-
terie im Universum lassen Einschrankungenfazu. Der Beitrag zur Energiedichte
des Universums aufgrund der Axionen kann zu [79]:

2 fa /e 2 2
Qah =0.5 <m) [GZ + (0'9)]’}/ (122)

berechnet werden. Der Winkglbeschreibt den "Misalignment’ Winkel fi{tipnys) / fa.
o; ist die mittlere Fluktuationsstarke undist ein Dampfungsfaktor. Eine Analyse
der Daten des Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMARpEriments liefert
eine untere Schranke fiir den Anteil an Kalter Dunkler Matar unserem Universum
von Q,h? < 0.12. Laut Peccei [33] folgt unter der Annahme, dass kein Verérst
Energiedichte durch die Oszillationen stattfindet (er@spendy = 1) und mit6;, =
72 /3 [80]:

fo<3x10"Gev! oder m, >2x 107" eV. (1.23)
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1.7.2 AstrophysikalischeUberlegungen

Aufgrund der Zwei-Photonen Kopplung der Axionen bestelet Mioglichkeit, dass
Axionen Uber den Primakoff-Effekt in stellaren Plasmezreegt werden konnen (sie-
he Kapitel 1.6) Dies bedeutet, dass Axionen zur Energiasedte der Sterne beitra-
gen. Die Existenz von Axionen hat u.a. einen Einfluss auf éigdnsdauer der Sterne,
da diese aufgrund des Energieverlustes durch Axionemigsien hoheren Anteil an
Brennstoff im Inneren haben missen, um den Energievezlugbmpensieren. Der
erhohte Anteil an Brennstoff fuhrt dazu, dass der Stehmsiter verbrennt und die Le-
bensdauer verkurzt wird [56]. Ein restriktives Limit aredopplungskonstantg, .,
kann durch Abschatzen des Energieverlustes durch Axi@sson in Sternen von Ku-
gelsternhaufen angegeben werden. Ein Kugelsternhadfeimigravitativ gebundenes
Sternensystem, indem die Sterne zur selben Zeit enstamdkarsd sich somit primar
nur in ihrer Masse unterscheiden (mit Massen unterhally Sioenenmasse). Die Ster-
ne des horizontalen Riesenastes (HB=horizontal brandi®rhdas Stadium des Heli-
umbrennens bereits erreicht, wobei ihr Kemn ((.5 Sonnenmassen) Energie freisetzt,
indem Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoff fusioniert wiAkionemission wirde
dann zu einem erhodhten Verbrauch an Helium und somit zu &aduktion der Le-
benszeit der HB Sterne fuhren. Die Lebensdauer der HB &teann relativ gemessen
werden, indem die Anzahl der HB Sterne mit der Anzahl derrfételes Roten Rie-
senastes (RGB=Red Giant Branch), die heller sind, verghahird. Eine konservative
Schranke ist:

Jary < 10710GeV (1.24)

fur den Axionmassenbereioh, < 0.3(% — 1.93 & 0.08) [56]. RBG Sterne haben
einen entarteten Heliumkern und das Helium ziindet exphssirtig bei einer kriti-
schen Kombination von Dichte und Temperatur. Die bei denzéds:

e+ (A, 2)—e +(AZ)+a (1.25)

auftretende Bremsstrahlung hatte zur Folge, dass dieidelindung durch Axionkiih-
len verzogert ist. Fur DFSZ Axionen folgt aus Abschagemdieser Prozesse [81]:

Qgee < 2.5 x 1078 GeV L. (1.26)

Die starksten Einschrankungen an Axionen, die Uber dlkdNukleon-Axion Brems-
strahlung erzeugt werdetN(+ N — N + N + a), kommen von der Beobachtung
der Supernova SN 1987A [82]. Der Energieverlust, den dieeBwqvae durch Axion-
emission erfahren wiirde, kann anhand der Dauer des Neatrsstol3es abgeschatzt
werden. Die Messungen von Kamiokande Il und von Irvine-Mjan Brookhaven
(IBM) geben einen Bereich fur die Kopplungskonstante dgioAen an Nukleonen
von:
3x107°GeV! < g,y <3x 1077 GeV! (1.27)

im Massenbereichd.01 eV < mKXSV2 < 10eV an. Hadronische, schwere Axionen
konnen nukleare Anregungen induzieren, die zu GammadsigHuhren. Dadurch
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sollte die Anzahl detektierter Ereignisse in CherenkoveRioren hoher sein [83].
Aufgrund dieser Messungen kann ein weiterer Axionmasgeidieausgeschlossen
werden:20eV—! < mKSVZ < 20keV. Insgesamt bleibt nur ein schmaler Massenbe-
reich fur hadronische Axionen vqreV bis meV, der bisher nicht ausgeschlossen wur-
de. Da die astrophysikalischen und kosmologisdiieerlegungen auf relativ unsiche-
ren Modellen oder Annahmen basieren, werden einige Antieiteausgeschlossenen
Bereiche weiterhin nach einem Axionsignal untersucht.[56]

1.8 Suche nach 'unsichtbaren’ Axionen

Im ersten Teil dieses Abschnittes wird die Axion-Photomersion, die Grundla-
ge vieler experimenteller Nachweismethoden ist, beslbanelm zweiten Teil wer-
den verschiedene Methoden diskutiert, um Axionen uUberAdi®n-Photon Kopp-

lung nachzuweisen. Die Zerfallskonstante der 'unsiclgivaAxionen liegt im Be-

reich von10® GeV < f, < 10'2GeV (astrophysikalisch&lberlegungen). P. Sikivie
entwickelte 1983 eine Methode, um Axionen unter Ausnutzdeg inversen Prima-
koff Effekts zu detektieren [7]. Drei Arten von Experiment@erden unterschieden:
Axion Helioskope, Axion Haloskope, sowie die Laser Expemte. Mit den Haloskop-
Experimenten wird versucht, galaktische Axionen mit denrtWler Brechungsskala
von f, ~ 108 GeV nachzuweisen. Helioskope suchen nach Axionen, die im&un-

neren bzw. im Inneren von Sternen erzeugt werdeny( 108 GeV). Laser Experimen-
te versuchen Axionen, die durch einen Laser im Labor erasagien, nachzuweisen.

1.8.1 Axion-Photon-Konversion in Magnetfeldern

Grundlage vieler Nachweismethoden der Axionen ist deremvKision in Photonen,
die im Folgenden genauer beschrieben wird. In einem trasale magnetischen
oder elektrischen Feld kann eine Axion-Photon Konversiatifsnden. Freie Photonen
und Axionen besitzen Spin 1 bzw. 0 mit den zugehorigen SpjeRtionsoperatoren
J, = 41 bzw. J, = 0. Ein longitudinales Feld kann keifenderung in.J, hervorru-
fen und einUbergang eines Axions in ein Photon ist nicht mdglich. Egeben sich
also 2 mogliche lineare Polarisationszustande des Reoparallel ) und senkrecht
aufeinander stehend_]. Jedoch mischt nur die Polarisationskomponente, did-para
lel zum Magnetfeld steht, mit den Axionen. Die Wellengleinly fur Teilchen, die in
Anwesenheit eines transversalen Magnetfeldes B mit eiregquenzy in z-Richtung
propagieren, lautet [65, 84]:

w—m2/2w—1i'/2  gu,B/2 _ i
[( ga'y'yB/2 w — mz/Qw) a Z@Z} [ a|:| =0, (1.28)

wobei A die Amplitude der parallelen Photonenkomponente zum Meégideund
a das Axionfeld beschreiben. ist ein Dampfungsfaktor und beschreibt die inverse
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Absorptionslange fiir Photonen. Ditbergangsamplitude ergibt sich aus der Losung
der Glg. 1.28 in erster Ordnung [65]:

(Al a) = 22 exp (— /O ) dzT/2) « /0 4B exp <@ /O " 4 (2 — ) 2 — @'r/z]).

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

2 _ 9enB® 1
Py = [{A4)(2)[ a(0))]" = = (42 +T12/4)

[1+ eTE) — 9 ¢(-TL/2) cos(qL)] .

(2.30)
Mit w = E, folgt fur ¢, dem Impulsuibertrag eines Photons in einem Medium an ein
Axion:
_ M (1.31)
1= ""9or, '
Findet die Axion-Photon Konversion in Vakuum statt, so fjitdie Dampfungskons-
tantel’ = 0 und Glg. 1.30 kann vereinfacht werden zu:

Bgav’y ? 2 1 - COS(qL>
Poy = ( 5 ) 2L (4L (1.32)
und fur die longitudinale Impulsdifferenz (oder Imputsiitrag) zwischen Axion und
Photon giltg = m?/2E, [65]. Im FalleT' = 0 (Vakuum) kann die Konversion der
solaren Axionen in Rontgenphotonen koharent tUber dikraskopische Lange des
Magnetfeldes stattfinden, solange die Koharenzbedinguing: = erfullt ist. Diese
Bedingung ist aber fir das CAST Experimenur bis zu einer Axionenmasse von
<~ 0.02eV/c? erfullt (siehe Abb. 1.2, links). Die Sensitivitat nimnitrfhohere Mas-
sen sehr schnell ab, da einfallendes Axionfeld und ausidete Photonenfeld immer
weniger in Phase schwingen, bis es schliel3lich zur destanktnterferenz kommt.
Vor 20 Jahren schlugen Karl van Bibber et.al [65, 84] einehdde vor, um die
Kohaherenzbedingung auch fur hdhere Axionruhemassedernherzustellen. Durch
die Verwendung eines Puffergases (mit kleiner OrdnundsZalwie z.B. Helium)
kann die Geschwindigkeit des Photons soweit justiert baktingert werden, dass
Photon und Axion wieder in Phase schwingen. Die lonisagorggie eines Gases mit
geringer Ordnungszal# ist gering genug, um eine Absorption Uber den gesamten
Energiebereich zu gewahrleisten. Die Photonen erhattelresem Fall eine effektive

Massem.,:
draN, Z
My = Wy = 1/ S 28.94/ 1P eVv], (1.33)

mit der Elektronenmasse,. und der Anzahl der Elektronen im Medium (Gag).

1Lange des Konversionsvolumehs= 9.26 m
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Abbildung 1.2: Links: Photonen, die aufgrund von Axion-RitoKonversion fir einen
Magneten mit. = 9.26 mundB = 9.0 T erwartet werden. Es wurde Uiber den Energie-
bereichl —10 keV intergiert = 33 d, Flache des Konversionsvolumets= 14.5 crm?

und g,., = 1 x 1071°GeV . In rot ist der Fall evakuierter Magnetrohren gezeigt; in
schwarz fir einetHe Druck von6.08 mbar. Rechts ist der Fall fifiHe-Gas in den
Magnetrohren gezeigt filr= 3600 s. Jede Kurve stellt einen unterschiedlichen Druck
dar (0.0-0.72 mbar).

Unter Verwendung der idealen Gasgleichung kann Glg. LiB3+& weiter vereinfacht
werden zu [85]:

m.(eV) ~ \/ 0.0201 x % eV]. (1.34)

Somit wird die Koharenz bei einem bestimmten Gasdruck wiceimer bestimmten
Temperatur fir genau einen Wert der Axionmasse wiedergséetit. Die Koharenz-

bedingung lautet:
o1 E, 21k,
ma = T < ma <y fm2 4+ = (1.35)

Die zugehorige Sensitivitatskurve hat die Eigenschaféreglockenformigen Reso-
nanz. Ihre relative Halbwertsbreite ist von der GroBenomd)10—2 — 10~* eV (siehe
Abb. 1.2 rechts). Die Anzahl der konvertierten Photoneiibégich zu:

E/+AFE’ ) d¢
N, (my) = / dE' /0 R(E',E)a(F) -S4 Pyt dE,  (1.36)

B

mit R(E’, F), der Detektor-Responsefunktion, A(E) der effektivenchides Detek-

tors in [cn?]; t der Messzeit in [s] undP,_., der Ubergangswahrscheinlichkeit fiir
Axion-Photon Konversion [65]. In den nachsten Abschnitteerden 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 demakoff-Effekt. Folgende
Annahme wird gemacht: galaktische Axionen konnen inrlereames Mikrowellen-
resonators, welcher einen hohen Qualitatsfaktor besit®hotonen (Mikrowellensi-
gnal) konvertieren. Der Resonator befindet sich in einemrdtgld. Die konvertierten
Photonen sind monochromatisch, mit einer relativen Braste10-6. Die Resonanz-
frequenz des Resonators muss einstellbar sein, um vedeci@eAxionmassen nach
einem Signal absuchen zu kdnnen. Anfanglich gab es Exjeite mit einem sensiti-
ven Volumen der Kavitat vor 11 (Rochester-BNL-Fermilab [86, 87] und Universitat
Florida [89]), die einen Massenbereich von eV < m, < 16.3 ueV ausschlie3en
konnten. Experimente der zweiten Generation verflugesr @&n grolReres Volumen
(~ 2001), sowie starkere MagnetfeldeB(~ 7.5 T). Das ADMX? Experiment konnte
KSVZ-Axionen im Axionmassenbereich van9 yeV < m, < 3.3 ueV ausschlie-
Ben [90, 91]. ADMX wird die Sensitivitat weiter erhohendem eine neue Technolo-
gie von SQUID Verstarkern angewendet wird [92].

1.8.3 Optische und Radioteleskop-Experimente

Diese Experimente versuchen, die im frihen Universumntieah erzeugten Axi-
onen nachzuweisen. Der untersuchte Axionmassenberaishrdirt von Experimen-
ten liegt im 'Multi eV’ Bereich, d.h.3-8eV. Der Beitrag der Axionen zur kritischen
Dichte ist zwar geringf) ~ 0.01 m,/eV, doch haben diese Axionen eine Lebensdauer
voNn T, =~ 10% s(m,/eV)~°. Die thermisch erzeugten Axionen kdnnen nachgewie-
sen werden, indem nach einer monochromatischen Photoreerbn Galaxienhau-
fen gesucht wird. Aufgrund der Konversion eines Axions irezi®hotonen kann eine
Emissionslinie bei der Wellenlange, = 2hc/m, detektiert werden. Das Kitt Peak
National Observatory (KPNO) hat diesbeziiglich drei Gilalkaufen (die Abell Hau-
fen 1413, 2218, 2256) analysiert [93, 94]; doch konnte kegm& detektiert werden.
Der MassenbereicB-8 eV konnte so ausgeschlossen werden. Das Radioteleskop des
Haystack Observatory konnte den Axionmassenbergigh.eV < m, < 363 ueVv
durch Untersuchung von Zwerg-Galaxien ausschlief3en [95].

1.8.4 Photonenregenerations-Experimente

Das Konzept dieser Art von Experimenten basiert auf der Anmeg dass Axionen
erzeugt werden konnen, indem Photonen durch ein traredesrdagnetfeld propa-
gieren. Dazu wird ein Laser verwendet, der durch einen sipgaden Dipolmagent

2Axion Dark Matter eXperiment
3Superconducting QUantum Interference Devices
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scheint. Das Laserphoton wechselwirkt mit dem virtuellaotBn des statischen Ma-
gnetfeldes, um ein pseudoskalares Axion zu erzeugen.Ubirgangswahrschein-
lichkeit P,_., ist proportional zu dem Produkt aus Kopplungskonstantegridteld-
starke und -langég,, BL)? (siehe Glg. 1.32). Da das Axion nur sehr schwach mit
normaler Materie wechselwirkt, durchdringt es eine Wand,zavischen dem ersten
und einem zweiten Magneten aufgebaut ist. Im zweiten Magnetchselwirkt das
zuvor erzeugte Axion widerum mit den virtuellen Photones tagnetfeldes und
Photonen werden erzeugt. Die regenerierten Photonenekdmit einem Photomul-
tiplier detektiert werden. Eine obere Schranke an die Kapgékonstante vog,, =
6.7 x 10-7GeV in einem Massenbereich, < 0.001eV konnte angegeben wer-
den [96, 97].

1.8.5 Polarisations-Experimente

Bei dieser Art von Experimenten wird versucht, Axionen zzeeigen, indem ein La-
serstrahl durch ein Magnetfeld scheint. Axionen konnee Anderung der Polarisa-
tionsrichtung des Photonenstrahls, der durch ein trasaless Magnetfeld propagiert,
hervorrufen. Die Polarisationsrichtung des Laserliclmisund hinter der Wand andert
sich. Lediglich die elektrische Komponente des einfallandaserlichts, die parallel
zum angelegten Magnetfeld liegt, tragt jedoch Zumderung der Polarisationsrich-
tung bei. Die senkrecht zum Magnetfeld stehende Komponefet keinen Bei-
trag. Zwei beobachtbare Effekte treten auf, zum einen dehmismus, entsprechend
einer Rotation des Polarisationsvektors. Zum anderen digpBlbrechung des Va-
kuums, die auftritt, wahrend die Axionen das zweite Mafgiétdurchqueren. Hier
wird der urspringlich linear polarisierte Laserstrahipgéisch polarisiert (die Axio-
nen mischen nochmals mit der zum Magnetfeld parallel sedreelektrischen Kom-
ponente). Eine obere Schranke fur die Axion-Photon Kopgékonstante kann mit:
Jary < 3.6 x 1077 GeV ! fur m, < 5 x 10~* eV angegeben werden [98].

1.8.6 Suche nach solaren Axionen mit einem Helioskop

Die Suche nach Axionen, die im Plasma eines Sterneninnexengt werden, bietet
z.B. die Moglichkeit, das Auskiihlen von Sternen zu erdtia Der uns am nachsten
gelegene und am besten bekannte Stern ist die Sonne, wesydgdiesen Experi-
menten versucht wird, solare Axionen nachzuweisen. Eszgilet Arten von Helio-
skopen, beide basieren auf dem Konzept, Axionen tiber demnsen Primakoff Effekt
zu detektieren.

1. Wechselwirkung von Axionen im elektrischen Feld der Akemme eines Kris-
talls. Notwendig fur eine Axion-Photon-Konversion isedtrfullung der Bragg-
Bedingung [99]. Dazu wurden Germaniumkristall-Detektoverwendet. Die
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Experimente COSME [100] und SOLAX101] haben folgende obere Grenzen
fr die Kopplungskonstante angegebegn: < 2.7 x 1079 GeV~! [SOLAX] und

Gary < 2.8 x 107 GeV~! [COSME] fiir einen Axionmassenbereich von, <

1 keV. Das DAMA® Experiment benutzt einen Nal(Ti) Kristall und konnte eine
obere Schranke von,, < 1.7 x 1072 GeV'[DAMA] angeben [102].

2. Die zweite Art der Helioskope beruht auf folgendem Ppnziie Axionen, die
im Sonneninneren erzeugt werden, propagieren zur Erde andek dort in
einem transversalen Magnetfeld in Photonen konvertierererser Primakoff
Effekt) und mittels Rontgendetektoren nachgewiesen arer®as erste Expe-
riment dieser Art (Lazarus et al.) hat folgende oberen Sdtea fur die Kopp-
lungskonstante,, angegeben [103]:

Jay < 3.6 x 1077 GeV ! fur m, < 0.03eV (1.37)
sowie
Jay < 7.7 x 1077 GeV ' fur 0.03eV < m, < 0.11eV[43]. (1.38)

Ein sensitiveres Experiment ist das Tokyo Helioskop [1684§ ein Limit furg,,,
von
Jary < 6.0 x 10719 GeV ! fur m, < 0.03eV (1.39)

angibt.
Das welweit sensitivste Helioskop ist derzeit das CERN i1Séiaon Telescope
(CAST) Experiment, das im nachsten Kapitel detaillieddigieben wird.

4SOlar AXion experiment
SDArk MAtter search



Kapitel 2

Nachweis solarer Axionen mit dem
CAST Experiment
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Abbildung 2.1: Die im Plasma des Sonnenkerns erzeugtennéxickdnnen auf der
Erde in einem transversalen Magnetfeld in Rontgenphotalee Energiel — 10 keV
zuriick konvertieren. Die am Ende des Magneten plaziertetekdoren dienen dem
Nachweis der Rontgenphotonen (Sikivie 1983) [7].

In diesem Kapitel werden der Aufbau und die Funktionswese @ERN Axion So-
lar Telescope (CAST) Experimentes zusammengefasst. [Etadletrte Beschreibung
findet sich in [10, 11]. Die in Kapitel 1 eingefuihrten solarxionen werden im Son-
neninneren erzeugt und verlassen die Sonne aufgrund des&®hiachen Wechsel-
wirkung nahezu ungehindert. Auf der Erde konvertieren digoAen innerhalb ei-
nes transversalen Magnetfeldes (inverser Primakoff BffiekRontgenphotonen der
Energiel-10 keV. Zum Nachweis der Rontgenphotonen werden hintergypinchier-
te Detektoren am Ende des Magneten angebracht (siehe AplD#ISensitivitat ei-
nes Helioskops wird durch die Landeund StarkeB des verwendeten Magnetfeldes
dominiert, da die Axion-Photon Konversionswahrschehkgit P,_., proportional zu
(BL)*ist. Die erwartete Anzahl an konvertierten Photonen igpprional zum Axion-
fluss und somit zur Querschnittsflache des Konversionsvens, d.h. dem Volumen,

17
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Abbildung 2.2: Zu sehen sind der auf einer beweglichen fBlatt montierte CAST
Magnet, sowie das zugehorige Kiihlsystem. An den beideleEkdes Magneten sind
3 Detektorsysteme installiert. Auf der Ostseite ist einend Projection Chamber’
(TPC) angebracht, womit Rontgenphotonen, die wahreaddenenuntergangs durch
Axion-Photon Konversion entstehen, detektiert werderf.d&u Westseite des Magne-
ten befinden sich das Rontgenteleskop und der MicromegekDe Diese detektie-
ren Photonen, die wahrend des Sonnenaufgangs erzeugtrwerd

in dem eine koharente Axion-Photon-Konversion tiber dieadel stattfinden kann.

Das so erwartete Axionsignal muss vom gemessenen Hintefgtes Detektors un-
terscheidbar sein. Daher wird die Sensitivitat des Hebps auch von der Sensitivitat
des Detektors beeinflusst. Das Signal-zu-Rausch-Veikdtann durch die Verwen-
dung einer fokussierenden Optik verbessert werden.

2.1 Das CAST Experiment

Das CERN Solar Axion Telescope (CAST) ist ein Helioskophsi&apitel 1). Da
die erwartete Anzahl an Rontgenphotonen aufgrund derrARilboton Konversion im
Bereich einiger weniger Photonen pro Stunde liegt (siehe Al2), mussen leistungs-
starke und untergrundoptimierte Rontgendetektoren zaohiveis verwendet werden.
Im Folgenden werden die wichstigsten Komponenten des CA$Efments, wie der
Magnet, das Dateniiberwachungssystem, das Gassysteia,dgeWwetektoren detail-
lierter beschrieben.
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Abbildung 2.3: Links: Gezeigt ist der Aufbau eines LHC-Matgn (Querschnitt).
Rechts: Verlauf der transversalen Magnetfeldlinien idiergesamte Lange der zwei
Magnetrohren.

2.2 Der Magnet

Wichtigster Bestandteil des CAST Experiments ist der dPstaotyp eines supralei-
tenden Dipolmagneten, der fur den Large Hadron Collidet@). gebaut wurde [105].

In Abb. 2.2 sind Dipolmagnet und dazu gehoriges Heliums@egungssystem (rechts
im Bild) zu sehen. Der Magnet besteht im Gegensatz zu detteftit. HC verwendeten
Magneten aus zwei geradlinigen Magnetrohren. Die zweild&dhren verfugen tber
je einen Durchmesser vah= 43 mm, Uber deren Lange vah = 9.26 m ein trans-
versales Magnetfeld voB ~ 9T erzeugt werden kann. Der detaillierte Aufbau des
Magneten, sowie der Verlauf der Magnetfeldlinien sind irbA®.3 dargestellt. Um ein
Magnetfeld der Starke: 9T zu erzeugen, wird der Magnet mit supraflussigem Heli-
um der Temperatuf’ = 1.8 K gekiihlt [106]. Die elektrische und kryogene Versorgung
erfolgt Uber die '"Magnet-Versorgungs-Box’ (Magnet-Fd&ak, kurz MFB) an einem
Ende des Magneten. Am anderen Ende, der so genannten 'MRguoktiihrungs-Box’
(Magnet-Return-Box, kurz MRB), wird der Kreislauf wiedegsghlossen. Der Magnet
wird mit einem Strom vor ~ 13000 A betrieben (Maximum{ = 13337 A).

2.3 Plattform und Motoren

Um die Ausrichtung des Magneten auf die Sonne wahrend eiigichst langen
Zeitraumes zu gewabhrleisten, wurde dieser auf einem Hakeg Drehgestell mon-
tiert, das aus zwei metallenen Halterungsvorrichtungestely. Eine der Halterungs-
vorrichtungen (rechts in Abb. 2.2) tragt den Grol3teil desghetgewichtes und das
Gewicht des Kuhlsystems (Gesamtgewieht0 Tonnen). Diese Vorrichtung erlaubt
die vertikale und azimutale Bewegung. Die andere Haltesuoigichtung dient als
Aufhangungslager (links in Abb. 2.2) und fuhrt den MagmetDies ermdglicht eine
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Bewegung der Plattform auf Schienen ven80° in Azimut (siehe Abb. A.1). Zwei
an dieser Vorrichtung befestigte Gewindestangen sindiivertikale Bewegung des
Systems zustandig. Die Bewegung der Plattform erfolgtr idvei Motoren, die Uber
zugehorige Frequenzwandler kontrolliert werden. Dasomgierte System ist durch
eine komplizierte Software steuerbar, die im nachstenchAbist naher beschrieben
wird. Aufgrund mechanischer Einschrankungen, die duiekenstruktion des Ma-
gneten und des Kihlsystems vorgegeben sind, ist die atrtiRewegung auf-8°
begrenzt. Der Magnet kann taglich finr3 Stunden der Sonne nachgefuhrt werden (je
1.5 Stunden zu Sonnenauf- und untergang). Die maximale Gesamw&ahrend der
der Magnet innerhalb eines Jahres auf die Sonne ausgénetrtéen kann, liegt bei
45.6 Tagen.

2.3.1 Ausrichtung des Magneten auf die Sonne

Mit Hilfe der Geometermessungen wurde die Korrelation zive den Winkelkodier-
werten und 90 verschiedenen Referenzpositionen des MagmeAzimut und Hohe
(so genanntes GRID) mit einer Genauigkeit vob01° bestimmt. Fir jeden Wert der
Winkelkodierer (vertikale und horizontale Position) sentsprechende Werte in Azi-
mut und Hohe tabelliert. Dazwischen liegende Positioned 8ber Interpolation mit
einer resultierenden Genauigkeit von mindestets’ und durchschnittlicd.002° be-
rechnet. Systematische Fehlerquellen, die bei der Bevechder Magnet- und Son-
nenkoordinaten dominieren, sind in Tabelle A.1 zusammiasge Daraus folgt, dass
der Magnet der Sonnenbewegung mit einer Genauigkeit vgegasnt< 0.01° nach-
gefuhrt wird.

2.3.2 \ferifikation der Ausrichtung des Magneten auf die Sona
GRID Messungen

Um die Genauigkeit der Ausrichtung des Magneten auf die 8anrverifizieren, wird
die Korrelation zwischen absoluter Magnetposition (inrAat und Hohe) sowie den
zugehorigen Winkelkodierwerten regelmaldig uberprDfes geschieht ein bis zwei-
mal pro Jahr und vor allem nach mechanischen Umbauten am é#&gnAus Zeit-
grunden werden nicht alle 90 Referenzpositionen gemeBseiMessgenauigkeit liegt
bei +£0.2 mm (Geometer). Die GRID Messungen von Oktober 2005 und AR0WU6
zeigten eine Abweichung van3 mm vertikal und).4 mm horizontal im Vergleich zu
den Messungen aus 2004. Anhand der GRID Messungen kann emauigkeit der
Magnetbewegung beziiglich der Sonne voi’ angegeben werden.

Yiir 365 Tage pro Jahr
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Filmen der Sonne

Neben detUberpriifung einzelner Magnetpositionen (siehe GRID Megsn), wird
die Software, die die Magnetbewegung steuert, verifizaveimal jahrlich wird durch
ein Fenster in der Experimenthalle die Sonne direkt mitreBie7 CCD Kamera
gefilmt, wahrend der Magnet der Sonne nachgefuhrt wire. Kamera (Fokallange
200 mm) ist auf einer Halterung am Magneten montiert und pdralledessen theo-
retischer Achse ausgerichtet. In der Magnet-Steuerunf@is+&e sind Effekte auf-
grund von Refraktion der Photonen in der Erdatmospharéeimentiert. Die Genau-
igkeit, die erforderlich ist, um die Bewegung des Magneteniiglich der Sonne zu
uberprifen, liegt bei.02° [108].

Zusatzlich wird jeden Tag die relative Position des Magnetu der Halterungsvorrich-
tung, die den Magneten fuhrt (10 Positionen) und relatiden Schienen (1 Position)
mit Hilfe von zwei Lasersensoren gemessen.

2.4 Dateniberwachungssystem

Das Experiment enthalt mehrere wichtige Komponenten, digekryogene Versor-
gung, das Nachfuhrsystem des Magneten, Vakuumsystemgn@leDetektoren), so-
wie die einzelnen Detektorsysteme. Um die Sicherheit difystems zu gewahrleisten,
wurde ein Kontrollsystem entwickelt, das auf einer so gatem 'failsafe’ Logik auf-
baut. 'Failsafe’ bedeutet, dass sich der default Zustaad®ines jeden Elements in ei-
nem fur das System sicheren Zustandswert befindet. Vexdehe Hardware-Systeme
(z.B. Interlock) reagieren auf Fehlermeldungen und veesedaraufhin das gesam-
te System in einen sicheren Zustand. Das Datenuberwashystgm (Slow Control)
pruft und protokolliert Informationen wie z.B.: Druck uffi@mperatur innerhalb des
Kryostaten und vor den jeweiligen Detektoren, Parametereitezelnen Detektor-
systeme (z.B. Druck, Temperatur), die Traglast auf dendrei@ewindestangen der
Hangevorrichtung, die Position des Magneten entspretkden Winkelkodierer, den
Zustand von Ventilen. Zusatzlich sendet das 'Slow Con8gstem Alarmmeldungen,
z.B. beiUberschreiten eines kritischen Drucks, Temperatur ameexatliche Perso-
nen.

2.5 Das*He- Gassystem

In Phase | des CAST Experiments waren die Magnetrohrerugsak2002-2004) und
es wurden Axionmassen von, < 0.02eV auf ein Signal hin untersucht [6]. Um die
Sensitivitat des Experiments zu hoheren Axionmassefohia-0.4 eV) zu erweitern,
wurden die Magnetrohren Ende 2005 mit einem Puffergas’idg) gefullt.
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VI3.VT4

Cold window Cold window

VTLVT2

Abbildung 2.4: Seitlicher Querschnitt des CAST Magnetans&hen sind der Kryostat
(blau), das Vakuumsystem (gelb), da$e-Gassystem (rot), sowie die 'kalte’ Masse
(orange) T = 1.8 K). AulRerhalb des kalten Bereichs sind die Fenster ('colitew’)
installiert. An den 4 Enden der beiden Magnetrohren befirgieh Hauptventile, die
die Vakuumssysteme der Detektoren mit dem Vakuumsysterkidgaeten verbinden

(VT1,

VT2, VT3, VT4).

Der Aufbau des entsprechendbtie-Gassystems in CAST wird in diesem Abschnitt
naher beschrieben. Folgende Anforderungen werden anydéansgestellt:

Installation von 'Separatoren’, die ein geschlossenesrxeh innerhalb der Mag-
netrohren definieren, ein Entweichen dete Gases verhindern und gleichzei-
tig transparent fur Rontgenstrahlung sind (so genaneteter oder 'cold win-
dows’).

Schutz vor Zerstorung der Fenster wahrend des Druclagysdbiei einem Quench.
Ein Quench des supraleitenden Magneten tritt auf, wenn@irdés Magneten
normalleitend wird. Dadurch bricht das Magnetfeld zusamuored die dort ge-
speicherte Energie wird in Form von thermischer Energiegiesetzt.

Kenntnis der Molzahl ariHe in den Magnetrohren, sowie Reproduzierbarkeit
der Gasdichte mit einer Genauigkeit von mindesténs mbar.

Stabilitat der Gasdichte innerhalb des Konversionsvelusnd.h. Abwesenheit
von thermoakustischen Oszillationen, so dass eine kat&fion-Photon-Kon-
version gewahrleistet ist. Fluktuationen der Gasdiclote v 1% wirden zu ei-
nem Sensitivitatsverlust fuhren-(50% Sensitivitatsverlust bei einer Amplitude
der TAO von5% [111]).
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Abbildung 2.5: Links: Photo eines der vier installiertennbier [112]. Rechts:
Vergleich zwischen der am PANTERjemessenen Transmission (rot) [110] und
den Werten fur die Transmission der PP-Folie entspreclimmndNIST Datenbank
(schwarz) [113]) fur Rontgenstrahlung eines der vier AST installierten 'cold win-
dows’. Der Transmissionsverlust aufgrund der GeometrseSteongbacks ist2.6%.

Im Jahr 2005 wurde der Magnet an den beiden Enden geoffret]i@ vier Fenster
an den vier Enden der beiden Magnetrohren zu installigfé@ndie Anfertigung der
Fenster wurde eine Polypropylensfd;) Folie verwendet (PP-Folie). Die PP-Folie
erlaubt im fur Axiondetektion wichtigen Energiebereiaimv-10 keV eine Transmis-
sion von> 95% fur Rontgenstrahlung und ist im Gegensatz zu anderenridbén,
wie z.B. Beryllium, nicht gesundheitsschadlich. Ein wedtr Vorteil dieses Materials
besteht darin, dass es transparent fur sichtbares Ltalmidssomit die optische Justage
des Rontgenteleskops erlaubt (siehe Kapitel 5). Dietgnogliche Transmissionsrate
der PP-Folie, bei gleichzeitiger Resistenz gegen hohenlkdm Falle eines Quenchs
(3000 mbar), liegt bei einer Schichtdicke vaa m (siehe Abb. 2.5). Um die Resistenz
der Fenster gegen hohe Dricke zu maximieren, wurde einalleret Wabenstruktur
(so genanntes Strongback) auf die Folie geklebt. Die eneréiVaben des Strongbacks
haben eine Flache van2 mn¥, mit einer Wanddicke vofi.3 mm und einer Tiefe von
5mm [109]. Fur funf der insgesamt sieben gefertigten FEamstrde die Transmission
fur Rontgenstrahlung an der PANTER Testanlage in Gagchiei Minchen gemes-
sen. Die Abweichung der mittleren Transmissionen der énereFenster untereinan-
der liegt bei£2% [110]. Der Transmissionsverlust durch die Geometrie desngt
backs wurde auf2.6% abgeschatzt [110]. Weitere Parameter der Fenster, wiekBru
Temperatur- und Leckrate wurden getestet [109]. Die Laekdar Fenster nach der
Installation ist< 10~3mbarls! [109]. Uber Heizkreislaufe werden die Fenster auf
einer konstanten Temperatur vo?20 K betrieben. So kann der Anteil an ausgasenden
Komponenten, wie Wasserdampf, Ar odeyGH(von TPC und Micromegas Detekto-
ren) minimiert werden< 1 um an abgelagertem gefrorenem Wasserdampf pro Monat
und Fenster). Um die Ablagerungen, die zu Transmissiohstdiihren, zu entfernen,
werden die Fenster einmal monatlich 206 K aufgewarmt (sog. bake-out) [109].
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2.5.1 Anderung der Gasdichte

Die Anderung der Gasdichte in den Rohren erfolgte mit eineriSaleite von0.04 +
0.0015 und0.08 + 0.003 mbar. Um einen Axionmassenbereich \b62-0.4 eV/c? in-
nerhalb einiger Monate auf ein Signal hin untersuchen zinkd (November 2005-
Dezember 2006), wurde die Gasdichte taglich geandes*Ba befindet sich auRer-
halb des Magneten in einem Behalter der TemperAter 36.6 + 0.01 °C und einem
Druck vonp = 800 mbar (thermostatisches Bad). Von diesem Behalter aus deisd
Helium in die Magnetrohren transferiert, wobei Eingangsd Enddruck mit einer
Prazision von insgesanit0 ppnt gemessen werdeénDas thermostatische Bad ist
auch Einflussen der Umgebungstemperatur ausgesetztpdie2@C variiert [109].
Diese Temperatur wird registriert und geht in die Bereclyger in die Magnetrohren
transferierten Helium-Molzahl ein.

2.5.2 Stabilitat der Gasdichte in den Magnetihren

Aufgrund der Suprafluiditat des zum Kuhlen des Magneteweadeten Heliums, liegt
die Temperaturvariation innerhalb des 'kalten’ Teils déhRen bei 102 K. Berech-
nungen zeigen, dass die Druckgradienten, die durch hyatieste Druckschwankun-
gen wahrend der Magnetbewegung auftreten konnen, vaéssigbar sind. Bei einem
Druck von~ 2mbar wurden thermoakustische Oszillationen (TAO) mit eimexi-
malen Amplitude von~ 6% (in Druckeinheiten [mbar]) beobachtet [109]. TAO sind
Gasschwingungen, die in gasgefullten Leitungen aufiretefern diese einen Tempe-
raturgradienten aufweisen. Im beschriebenen Gassystethdas Helium innerhalb
der Transferleitungen voii' ~ 300K auf 1.8 K gekiihlt. Die TAO wirden zu ei-
nem Sensitivitatsverlust fuhren [111]. Um die TAO’s zufemen, wurden Schwin-
gungsdampfer in den Gasleitungen, nahe der ’kalten’ Masstlliert. Nach der In-
stallation der Schwingungsdampfer konnte eine maximatgWude der TAO von
< 0.01% gemessen werden, so dass ein Sensitivitatsverlust aufgran Fluktuatio-
nen in der Gasdichte ausgeschlossen werden kann [109]. ddepdraturanstieg der
Rohren vonl.8 K (innerhalb der ’kalten’ Masse) auf20 K (an den Fenstern) fuhrt
zu einer Dichteanderung dékle-Gases (Warmeuibertrag durch Konvektion). Dieser
Dichtegradient des Gases findet jedoch aufRerhalb des Kaorsyolumens statt und
beeinflusst die Axion-Photon-Konversion nicht.

Abschliel3end werden in diesem Kapitel die Rontgendetektales CAST Experi-
ments ausfuhrlicher beschrieben.

4engl.: parts per million
Sdas hier verwendete Druckmessgerat ist ein MKS Baratr@69
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2.6 Die Rbntgendetektoren

Im Folgenden werden die einzelnen Detektoren kurz bedmmieDiese missen un-
tergrundoptimiert sein, da das erwartete Signal im Bereichelner Rontgenphotonen
pro Stunde liegt (siehe Abb 1.2, rechts). Folgende Anfandgen werden an die De-
tektoren gestellt:

¢ Ausreichende Sensitivitat und Detektionseffizienz fanRjenphotonen im Ener-
giebereichl-10 keV, sowie die Moglichkeit einzelne Ereignisse vom geraess
nen Hintergrund zu unterscheiden.

e Ausreichend gute Ortsauflosung, so dass der Ursprung @égnisses (inner-
oder aul3erhalb der Magnetrohre), bestimmt werden kann.

e Langzeitstabilitat des Detektorbetriebs, wie z.B. Sit#tider Zahlrate und der
Detektionseffizienz.

An der Ostseite des Magneten ist an beiden Enden der Roim€efime Projecti-
on Chamber’ (TPC) Detektor installiert, mit dem Rontgeojoimen, die wahrend des
Sonnenuntergangs erzeugt werden, nachgewiesen werdetler*entgegen gesetzten
Seite befindet sich ein MicroMegas Detektor und das Roméieskop, bestehend aus
einer Spiegeloptik und einem pn-CCD (Charged Couple Dg\ietektor, der in der
Fokalebene der Spiegeloptik plaziert ist. Diese konnentgenphotonen, die wahrend
des Sonnenaufgangs erzeugt werden, nachweisen.

2.6.1 Die Zeitprojektionskammer (TPC)

Der 'Time Projection Chamber’ (TPC) Detektor wurde 1974 ¥imrNygren erfunden
und ist eine Erweiterung des 'Multi Wire Proportional ChaanfMWPC)’ Detektors
(Charpak 1968). Es handelt sich um einen Detektor, der geadeilchen, basierend
auf dem Prinzip der Spurrekonstruktion, nachweist, jedaath zur Detektion einzel-
ner (ungeladener) Teilchen verwendet werden kann. Beedi&g von Detektor wird
ein konstantes elektrisches Feld an ein Gasvolumen ang€&agch lonisation der
Gasatome aufgrund geladener Teilchen entstehen Elekirdieeentlang der elektri-
schen Feldlinien Uber eine bestimmte Weglange zur Katheblene driften (x- und y-
Position des Teilchens). Die dritte Koordinate (Zeit) wirder die Driftzeit der Elek-
tronen zur Anodenebene bestimmt. Die Driftgeschwindigketragt einige crns.
Der TPC Detektor des CAST Experiments verflugt tiber einu€osionsvolumen von
(10 x 15 x 30) cm?, das mit einer Gasmischung aus(#%%)/CH,(5%) (bei Atmo-
spharendruck) geflllt ist (siehe Abb. 2.6). Die effektetektionswahrscheinlichkeit
von Rontgenphotonen liegt bei 99% fur Photonen einer Energie < 6 keV und
nimmt fur hohere Energien ab(% bei 11.5 keV) [114].
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Abbildung 2.6: Schematischer Aufbau des TPC Detektors][114

Die gesamte Detektionseffizienz des TPC Detektors ist in 26h links gezeigt-
[114]. Die Driftrichtung der Elektronen, die durch lonigat entstehen1() cm) liegt
parallel zur Magnetachse; der verbleibende TEilx 30) cn? ist senkrecht dazu mon-
tiert, so dass beide Magnetrohren abgedeckt werden. MeBktrode dient eine Alu-
miniumschicht, die an der Innenseite der Kammer, welcheMagneten am nachsten
liegt, angebracht ist. Die Driftelektrode wird auf7 kV betrieben, um ein Feld von
700kV/cm zu erzeugen. Auf der Ruckseite der Kammer sind DrahgeBhenen an-
gelegt; eine Ebene besteht aus Anoden (auB kV vorgespannt) die zwischehge-
erdeten Kathodenebenen liegt. Die Anodenebene bestehg &rgihten mit je einem
Durchmesser voR0 um (vergoldetes Wolfram), welche parallel zur langstenesaer
Kammer angebracht sind. Jede der beiden Kathodenebentaitbagsdé Drahten
mit je einem Durchmesser vdm0 pm, die senkrecht zu den Anodendrahten befestigt
sind. Die Elektronen driften in Richtung der ersten Kathwateene. Der Lawinenpro-
zess findet zwischen der Kathoden- und Anodenebene stdiieidain starkes elektri-
sches Feld angelegt ist, durch das die Elektronen beschteverden. Das Signal wird
verstarkt. Positiv geladene lonen, die wahrend des Lemprozesses entstehen, wan-
dern zu den Kathodenebenen und sammeln sich dort. Durch ikatrdn der signalge-
benden Anoden und Kathoden kann die Position des Ereignis@Dimensionen (x-
und y- Richtung) bestimmt werden. Wegen seiner sehr geningéirlichen Radioak-
tivitat wurde die gesamte Kammer aus Plexiglas der Ditke1.7 cm gebaut (ausge-
nommen die Elektroden, Schraub®r)as Vakuum innerhalb der Magnetrohren wird
vom Detektorvolumen durch Mylarfenstey ¢der5 pm dicke Mylarfolie und Strong-
back) getrenrt Die Innenseiten der Fenster sind mit Aluminium beschicf@énm),

bdie im 'Canfranc Underground Laboratory Labor’ gemesseméifaktivitat des verwendeten
Plexiglases ist [89]*3*U< 100mBgkg ', 2°U < 10mBgkg ', 2*2Th < 5mBqgkg ', K <
30mBqkg!

"Magnet:10~7 mbar, TPC:1 atm
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Abbildung 2.7: Effizienz des TPC Detektors in Abhangigkeih der Energie (links)
und der mittlere differentielle Fluss in Abhangigkeit vder Energie [114].

da diese Seiten als Teil der Driftelektrode dienen. Eiredéhtielles Pumpsystem wird
eingesetzt, um die Leckratg von Argon in Richtung des Magnetvakuums zu mini-
mieren (0 < 2 x 10~" mbarls!). Um den Hintergrund zu reduzieren, wurde eine Ab-
schirmung bestehend aus Kupfer, Blei, Kadmium, Polyethyted PVC installiert. Die
Abschirmung ermaoglicht eine Reduzierung des Hintergsumah einen Faktor 4.3

bei Energien vonty, = 1-10keV bzw. Reduktion um einen Fakter 6.4 fur Ener-
gien vonE, = 6-10keV [114]. Die Fluktuationen der Zahlrate in Abhangigkeon
der Magnetposition konnten aufgrund der Abschirmung ¥@0 Ereigniss¢h (ohne
Abschirmung) auft2 Ereigniss¢h (mit Abschirmung) reduziert werden.

2.6.2 Micromegas

Der 'MICRO MEsh GAseous Structure’ (Micromegas) Detek&irdine Erweiterung
des in den 90er Jahren erfundenen 'Micropattern’ DeteKi@remataris, Charpak).
Um Rontgenphotonen im Energiebereich0 keV detektieren zu konnen, wurde ei-
ne spezielle Auslesestruktur (X und Y Streifen) gebaut. Baisktionsprinzip ist in
Abb. 2.8 schematisch dargestellt. Die im Magneten erzeuBtintgenphotonen ge-
langen in die mit einer Gasmischung aus Argbéb%()/CsH,y(5%) bei einem Druck
von 1 bar gefullte Konversionslické&lber den photoelektrischen Effekt, sowie durch
lonisation, werden Elektronen im Konversionsvolumen egtedie entlang eines an-
gelegten elektrischen Feldes der Stafke~ 1kV/cm in Richtung des Micromesh
driften. Unter Verwendung von Abstandshaltern ist das bfieesh in einem Abstand
von 50 um zur Ausleseebene plaziert. Der Lawinenprozess findetrivelstarkungs-
region hinter dem Micromesh statt, in der ein homogenedrédekes Feld vorty ~
40kV /cm angelegt ist. In der Anodenebene werden die erzeugtemnigath gesam-
melt. Die Neuheit des CAST Prototyps [115] ist die EinfUigeinerX - undY - Strei-
fenstruktur in der Anodenebene. Diese Struktur besteht @ - und 192 Y- Strei-
fen, die in einem Abstand von 350 xm zueinander angebracht sind.
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Abbildung 2.8: Oben: Funktionsweise des Micromegas DetsKDetails siehe Text).
Unten links: Relative Effizienz des MM Detektors. Unten rischlintergrundspektrum
im Energiebereich-8.5 keV [115].

Der stattfindende Lawinenprozess erzeugt ein Signal imdvhiersh und in der Strei-
fenstruktur. Die Information des Micromesh beeinhaltet Bnergie des Ereignisses,
sowie die Form der Signal- oder Pulskurve. Anhand der Skymaé konnen die ver-
schiedenen Teilchen, die das Signal ausgeldst habemsahteden werden. Die Ortliche
Auflosung des Detektors liegt bei 100 um. Um den Hintergrund zu reduzieren, wur-
de der MicroMegas Detektor aus Materialien konstruiee, @lne geringe naturliche
Radioaktivitat aufweisen (Plexiglas, Kapton und KupfémAbb. 2.8 sind die relative
Effizienz, sowie das Hintergrundspektrum des MM Detekt@agedstellt. Zur Mini-
mierung der Leckrate des Detektorgases in Richtung des &lagnvurde ein System,
bestehend aus zwei Fensten, die durch differentielles Bammteinander verbunden
sind, konstruiert. Die Fenster bestehen aus mit Aluminiesthichtetent um dicken
Mylarfolien und einem Strongback. Die Leckrafedes Detektorgases in Richtung
des Magneten isf) ~ 10" mbarls! [115]. Der Detektor ist von einem kupfernen
Faraday-Kafig umgeben, um elektronisches Rauschen inkDetai reduzieren.

Das dritte und sensitivste Detektorsystem des CAST Expmarispdas Rontgenteleskop,
wird im folgenden Kapitel genauer beschrieben.



Kapitel 3

Das Rontgenteleskop
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Abbildung 3.1: Schematische Darstellung des StrahlerggdegSpiegeloptik. Der aus
der Magnetrohre austretende Photonenfluss wird auf den B&Bktor, der sich in

der Fokalebene der Spiegeloptik befindet, fokussiert. Piessoche Achse ist parallel
zur theoretischen Achse der Magnetrohre ausgerichtetFbkallange betragt6 m.

Die Photonen, die aufgrund der Axion-Photon Konversion iagikleten erzeugt wer-
den, konnen mit einem Detektor detektiert werden, derktiaen Ende der Magnet-
rohren plaziert ist. Jedoch konnen die Photonen auclelmiginer Spiegeloptik auf
einen Detektor, der sich in deren Fokalebene befindet, &xisverden. Eine solche
Anwendung hat mehrere Vorteile:

e Deutliche Verbesserung des Signal zu Rausch-verhasiista die Photonen
von der Flache der Magnetrohre auf eine potentielle 'Agignalflache’ auf
dem CCD Chip fokussiert werden. Das Verhaltnis der beidécHen ist hier
Awmagnet = 14.5 ¢M¥ / Asignar = 9.4 mn¥ = 155.

e Da das Teleskop ein abbildendes Instrument ist, kann einld\ller solaren
Axionen erstellt werden.

29
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e Reduktion der systematischen Fehlerquellen, da Hintachmnd Signal gleich-
zeitig gemessen werden konnen. Der Hintergrund entdpdieh Photonen au-
Rerhalb der Axionsignalflache (geometrische Flaghg, = 2.88 cn?).

Das Rontgenteleskop in CAST basiert auf dem Konzept eibatdgenoptik vom Typ
Wolter I. Das verwendete Spiegelsystem ist ein PrototypAf#RRIXAS’ Mission [116]*.
In der Fokalebene der Spiegeloptik befindet sich ein pn-C@EeKior, der baugleich
ist mit den pn-CCD Detektoren, die bei der BESRaumfahrtmission 'XMM-Newton’
verwendet werden [119, 120]. Aufbau und der FunktionswaeseRontgenteleskops,
bestehend aus der Spiegeloptik und dem pn-CCD Detektodenen diesem Kapitel
naher beschrieben.

3.1 Das Rintgen-Spiegelsystem

Die Grundidee zur Konstruktion eines SpiegelteleskopsRitintgenstrahlen basiert
darauf, dass Rontgenstrahlen, die unter einem Einfailsslivon~ 10’- 2° auf glat-
te Oberflachen treffen, reflektiert werden (streifenderf&ll). Drei verschiedene Ar-
ten eines Rontgenteleskops wurden vorgeschlagen, voendaur der Typ | in der
Rontgenastronomie angewandt und hier naher beschnberDie Rontgenphotonen
werden an einem Parabolspiegel und anschliel3end an einpertbtyspiegel reflek-
tiert, so dass einfallende Rontgenstrahlen unter opgimalmstanden genau zweimal
reflektiert werden konnen (siehe Abb. A.3). Jedes Spiegelpesitzt wegen des strei-
fenden Einfalls nur einen schmalen Bereich, in dem es Riittht aufnehmen und
fokussieren kann. Durch Verschachtelung mehrerer solspagelsysteme wird die
effektive Sammelflache erhoht. Das Spiegelsystem in CA&Steht aus 27 ineinan-
der geschachtelten, mit Gold beschichteten Nickelsch&@lenGoldbeschichtung der
Schalen geschieht zum einen aus Grunden der Herstellunganderen, da Gold als
Edelmetall nicht oxidiert und ein besonders gutes Reflexierhalten fur Rontgen-
strahlung aufweist. Die Fokallange der Spiegeloptik dggti 600 mm. Aus Geome-
triegrinden wurde das Teleskop zur Magnetachse so aoktgridass nur ein Teil der
geometrischen Spiegelflache zur Fokussierung genutdt(giehe Abb. 3.2, links). Fur
die Anwendung in CAST hat diese Art der Installation den ®tbrdass keine geome-
trischen Schatteneffekte durch die metallische Haltesstigktur entstehen [12].

Die Effizienz des Systems ist durch die effektive Sammdiftaond die raumliche
Auflosung gegeben, die durch die Punktbildfunktion (PBE¥dhrieben wird. Die
effektive Sammelflache nimmt mit zunehmender Energiejdkait der Spiegelober-
flachen, zunehmendem Photoneneinfallswinkel (wenigdleRevitat) und aufgrund
geometrischer Effekte (Vignettierung) ab. Aul3erdem westggenannte Abbildungs-

LA/BRoad-band/Imaging/X-ray/All-sky/Survey
2European Space Agency
3X-ray Multi Mirror
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Abbildung 3.2: Links: Abgebildet ist die Spiegeloptik (difaicht). Die Einzelspie-

gel einer Lange vorl. = 300 mm werden auf einem Speichenrad zu einem Spie-
gelmodul integriert (Unterteilung in 6 azimutale Sektgrdda der Durchmesser der
Magnetrohre mitd ~ 43 mm kleiner ist als der Durchmesser der aufl3eren Schale
(d =~ 163mm) und inneren Schalel (=~ 76 mm), wird nur einer der 6 Sektoren in
CAST verwendet. Die entsprechende Flache der Magnetigheingezeichnet (wei-
Ber Kreis). Rechts: Logarithmisch dargestellte Intensit der Fokalebene fur einen
der 6 Sektoren, wobei ein paralleler Rontgenphotonenisteawendet wurde [12].

fehler, die bei groRen Winkelablagen von der optischen Achstreten, sowie die Re-
flektivitat der Beschichtung mit der PBF beschrieben. ZestBnmung der effektiven
Sammelflache und der PBF missen die Geometrie der OpiRabildungsfehler und
das Reflektionsverhalten der Beschichtung bekannt seaseDivurden an der PAN-
TER Testanlage in Garching bei Minchen gemessen [12]. ilefde wurde die ef-
fektive Sammelflache mit Hilfe von Strahlengangsimulagio modelliert. Die speziell
fur das ABRIXAS Spiegelsystem entwickelten Algorithmearden der CAST Konfi-
guration angepasst. Der Einfluss von Streueffekten audbden Oberflachenrauigkeit
kann als vernachlassigbar angenommen werden. Die Winlkiétaing zur optischen
Achse wurde z34.5” (Halbwertsbreite) bei.5 keV und44.9” bei 8.0 keV bestimmt.
Durch Kombination der Simulationsergebnisse mit den Enggslen der Kalibrierungs-
messungen in PANTER, wurde die effektive Sammelflachel&ir gewahlten Sektor
berechnet und im fur CAST wichtigen Energiebereich ven7 keV interpoliert. Aus
Grinden einer besseren Zentrierung der Axionsignakacii der pn-CCD Chipflache
wurde das Teleskop fur die Datennahme von 2004-2008' wedativ zur Magnetachse
gekippt. Dies hat einen Verlust der effektiven Sammel#aebn~ 10% zur Folge
(siehe Abb. A.4). In Abb. 3.3 ist die simulierte radiale urhgentiale (relativ zur
Spiegeloberflache) Abhangigkeit der effektiven Fladaegestellt. Um eine eventuelle
Kontamination der Spiegeloberflachen und den damit vetboen Verlust an effekti-
ver Flache zu vermeiden, wird das System unter Vakuumelen =< 10~" mbar).



32 KAPITEL 3. DAS RONTGENTELESKOP

T T T T T
8- A & _
L A <& <&
3 o LA
& L : o
S T 6 B s ]
3 < o : o
g o | :
© S A : A O
-g f_, 4’ <o o
o = o, 3 A o ]
i o o : o |
[} A A
b= N : o |
w : A
2l A 3 .
Foa A |
L N i
— r A
0 | | | | | oL . . ... 1 L A
2 6 8 10 -10 -5 0 5 10
Energy [keV] Off-Axis Angle [arcmin]

Abbildung 3.3: Links: Effektive Sammelflache der Spiegrik in Abhangigkeit von
der Energie. Rechts: Einfluss der Vignettierung auf diekéffe Sammelflache bei
einer Photonenergie vans keV fur 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-CDetektor montiert. Diese Art
von Detektor ist eine Weiterentwicklung eines Silizium{BDetektors (vorgeschla-
gen von Gatti (1983) und Rehak (1984)), dessen Funktiomaprimodifiziert wur-

de [117, 118, 119, 120, 121, 122]. Es wurden JFETektroniken integriert und der
erste Detektor dieser Art wurde 1993 hergestellt. Der in CTA8rwendete pn-CCD
Detektor verfugt Uber eine geometrische Flache (or 3) cnm? mit insgesami 2800
Pixeln, die in64 Spalten un@00 Zeilen angeordnet sind. Jeder Pixel hat die Dimensio-
nen(150 x 150) um?. Die Funktionsweise des pn-CCD Detektors wird im Folgenden
beschrieben.

3.2.1 Funktionsweise des pn-CCD Detektors

Mit Hilfe der Seitwartsdepletion, die mittels eines popergangs realisiert wird, kann
das Depletionsgebiet mit einer Dick80 xm Uber die ganze Breite des n-Siliziums
ausgedehnt werden. Die Vorderseite des Detektors besishgteeifenformigen p-
Implantationen (Taktregister); die Rickseite (zweit8ghicht) ist homogen und dient
als Eintrittsfenster fur die Rontgenphotonen. ErzeuUgjtektron-Loch-Paare werden
durch das in der Depletionszone angelegte elektrischedgegtdnnt, die Locher wan-
dern zu den p-Implantationen und flieen ab. Die Elektronen driften inHRing des
Potentialminimums, das sich zwischen n-Epitaxieschicttt Bulkmaterial befindet

4Charge- Coupled Device
6Sperrschicht-Feldeffekttransistor
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(Potentialkanal). Die Seitwartsdepletion bewirkt einsézliche Begrenzung der La-
dungswolke, so dass Potentialtopfe erzeugt werden. Cakirdgister begrenzen je
einen Pixel, entsprechend einem Potentialtopf, und dia&ihgen sammeln sich un-
ter dem positivsten Taktregister an. Zum Transport dertideken zur Ausleseanode
werden die Spannungen an den Taktregistern zeitlich virsie dass die Potentialmi-
nima tber den Chip wandern, gefolgt von den Elektronenwithtiger Parameter bei
der Beschreibung eines Rontgendetektors ist die Qudiizeez, die das Verhaltnis
nachgewiesener Ereignisse zu einfallenden Photoneniedsichm fur Axiondetekti-
on interessanten Energiebereich vion 7 keV liegt die Quanteneffizienz bei dem in
CAST verwendeten CCD Detektor bei95% [123] (siehe Abb. 3.5). Fir niederener-
getische Photonen<( 1 keV) wird die Quanteneffizienz Uber die Dicke der Totschich
eingeschrankt. Die in der Totschicht absorbierten Prexi@rzeugen Elektron-Loch-
Paare, die nur teilweise rekombinieren, so dass ledigiichial der Elektronen in den
Feldbereich driftet und vom Detektor registriert werdemrkalm Falle hochenerge-
tischer Rontgenphotone’(> 20 keV) ist die Quanteneffizienz durch die Tiefe des
sensitiven Detektorvolumens definiert. Dies fuhrt zu eidbnahme der Quantenef-
fizienz bei hoheren Energien. Durch Kiihlen des Detektarg der Hintergrund, der
durch thermisch erzeugte Elektron-Loch-Paare entstethbziert.

3.2.2 Das Auslesen der Ladungen

Das parallele Auslesen der Kanale ermdglicht die AufaklereBilder in kurzer Zeit.
Die Transferkanale enden auf einer Anode, die gleichizals Gate eines JFETs dient.
Der Vorverstarker (First FET) befindet sich als prozessi&truktur auf dem CCD-
Wafer und verstarkt das Signal, bevor es zum Verstarkep-CAMEX weiter ge-
leitet wird (CCD Chip und CAMEX sind auf einer Keramik indtait) [124]. Auf
dem CAMEX ist die Ausleseelektronik realisiert; die Vernthimg zwischen Transfer-
und Verstarkerkanal findet iber Bonddrahte statt. Awigrder Eigenkapazitaten der
Bonddrahte wird direkt auf dem CCD Chip integriert. Watdeler Integrationszeit fin-
det kein Schieben der Ladungen statt. Durch die Verstavkeden aus den Ladungs-
paketen messbare Spannungspulse, deren Amplituden eirddta®hotonenenergie
darstellt. Auslese-und Integrationszeit ergeben zusamdieeZykluszeit, welche die
Zeitauflosung des CCD bestimmt. Die Auslesezeit wird viemaldurch die Dauer der
Signalverarbeitung beschrankt, nicht durch das Schieban64 Spalten von je00
Pixeln des hier beschriebenen pn-CCD Detektors werdegyignen= 6.1 ms parallel
ausgelesen und wahrehdsiesen= 65.7 Mms integriert, was in einer gesamten Zyklus-
zeit vontzyas = 71.8 ms resultiert. Der TIMEX ist die digitale Kontrolleinheied
CAMEX, der die zeitliche Steuerung des CAMEX tbernimmt.

3.2.3 Effekte bei der Ladungssammlung

Bei der Photonendetektion kdnnen verschiedene Effekteeten, die fur die Interpre-
tation und Analyse der Daten von Bedeutung sind. Diese werdd-olgenden naher
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beschrieben.

e Partial Events: Auf der Rickseite des CCD befindet sich eickt-depletierte,
diinne Totschicht, in der Ladungstrager rekombinierennien. Lediglich Tei-
le der durch Photonen erzeugten Ladungswolke gelangeniaelsfPuktur und
werden detektiert, weshalb die gemessene Energie geratgelie des absor-
bierten Photons ist.

e Split Ereignisse: Jedes absorbierte Photon erzeugt eidengswolke, die zur
Pixelstruktur nahe der Vorderseite driftet. Die Wolke teesich aufgrund von
Diffusion und Coulombabsto3ung aus. Trifft die Wolke anisffend auf den
Rand eines oder mehrerer Pixel, teilen sich die Ladungematfere Pixel auf
(so genannte Split Ereignisse). Die Split Ereignisse werdebhangig vonein-
ander registriert und die Summe ergibt die Energie des ingtich eingefal-
lenen Photons. Um ’echte’ Photonen von kosmischer Strghlumerscheiden
zu konnen, wird in der Datenanalyse ein Algorithmus vemietnder die Spuren
der Teilchen, die im Detektor entstehen, identifiziert uathéntsprechend sepa-
riert. Erlaubte Pattern-Geometrien werden behalten uedarbte werden ver-
worfen, d.h. Geometrien, die nicht von einer einzelnen &metwechselwirkung
mit den Detektorpixeln stammen kdnnen. Allgemein gibt gslltige Geometri-
en (Single, Double, Triple, Quadruple), dielif weitere Kategorien eingeteilt
werden (siehe Abb. A.6). Die Ladung kann sich nicht Gber2legonale eines
Pixels ausdehnen. Das Verhaltnis der Split Ereignissnistgieabhangig (siehe
Abb. 3.4).

¢ Pile Up Ereignisse: Solche Ereignisse enstehen, wenn megPh@tonen wahrend
der Integrationszeit in dasselbe Pixel treffen. Dadurctd wine vielfache Li-
nienenergie detektiert.

e 'Out of Time’ Ereignisse: Werden wahrend des Schiebengd?lem absorbiert,
so werden diese Ereignisse einer falschen Zeile zugeordastBild erscheint
verschmiert in Transferrichtung. Der Anteil an out-of-Brareignissen im Ver-
haltnis zu allen Ereignissen entspricht dem Verhalt@s Aluslesezeit zu Zy-
kluszeit. Demnach ist die Zahl der out-of-Time Ereignis&éin, wenn die
Integrationszeit viel groRer als die Auslesezeit ist.

3.2.4 Eigenschaften des CCD Signals

1. Dunkelstrom: Um das tatsachliche CCD-Signal bestimmekonnen, missen
die von den verschiedenen elektronischen Komponentemsastiten Rausch-
beitrage vom eigentlichen Signal subtrahiert werden {@tstrom). Die Inten-

5Im Energiespektrum tritt neben der einfachen Photoneeeige schwachere Linie bei der doppel-
ten Energie auf.
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Abbildung 3.4: Links: Gemessené&e Spektrum, das mit dem pn-CCD Detektor
gemessen wurde. Die Energieauflosung betrédgeV bei6.0 keV. Rechts: Dargestellt
sind die Verhaltnisse verschiedener gultiger Geonmauger (Single, Double, Triple
und Quadruple) bei Energien zwischef — 14 keV (Phase Il Daten). Die Verhaltnisse
sind energieabhangig. Mit steigender Photonenenergfiertiweniger Singles auf, da
die Elektronenwolke grofRer wird.

sitat des Dunkelstroms ist durch Angabe eines unterened/ertliebig einstell-
bar (Offset). Unmittelbar vor dem Beginn der Messung windeeDffsetmap
berechnet, die den Energieoffset fur jeden Pirsithalt. Dazu wird die Ladung
in jedem Pixel 100 Mal ausgelesen und der Mittelwert wird @ffset dieses
Pixels aufgezeichnet. Der Gesamtoffset setzt sich aus désat@er einzelnen
Pixel, dem der 64-First FET’s auf dem CCD, sowie dem Offsat GAMEX
zusammen. Ereignisse, bei denen das Differenzsignal eiteeeuGrenze nicht
uberschreitet, werden verworfen.

2. Verstarkung (Gain): Die Vorverstarkung der 64 eineeliKanale auf dem Chip
und im CAMEX ist aufgrund kleinster Untschiede in der Heltateg nicht ab-
solut gleich und kann um bis zu %0von Kanal zu Kanal variieren. Da diese
Abweichung das Signal verfalscht, wird eine Gain- Kortgkiorgenommen, die
auf einer so genannten Flat-field Aufnahme basiert, woleePdisition des Ma-
ximums einer ausgewahlten Rontgenlinie (hier Mp) Kir jede einzelne Spalte
bestimmt wird. Das Verhaltnis zwischen der Lage des Maximeines Einzel-
kanals zum Mittelwert der Maxima gibt die relative Vergidmg jedes einzelnen
Kanals an.

3. Bestimmung der Ladungstransfer-Effizienz (CTE): Dadeédsn der Ladungen
Uber den CCD Chip erfolgt nicht ohne Ladungsverlustergdtine, meist Spu-
ren von Titan, kdbnnen Elektronen einfangen und dem Sigmiaiehen (so ge-
nannte Traps). Geschieht dies wahrend des Schiebevagangeht ein Teil der

6ausgedriickt in analog-zu-digital Einheiten, ADU



36 KAPITEL 3. DAS RONTGENTELESKOP

Ladung auf dem Weg zur Ausleseanode verloren. Die CTE gibMaahaltnis
der in Zeilei generierten Ladung; und der nach dem Schieben dieser Elektro-
nen in Zeile; + 1 noch vorhandenen Ladurig,; an:

Eiq
CTE= 1. 3.1
B 3.1
Da beim Auslesen der Zeile Ladung bis zur Ausleseanodemal geschoben
werden muss, ergibt sich fur die letztlich im ADC gemesdesung:

Egemessen: E, CTE". (32)

4. Minimally lonizing Particles (MIPS): Im Halbleiter weed aul3er den Photonen
auch andere ionisierende Teilchen aus der Umgebungskaigtitiet und der kos-
mischen Strahlung detektiert, MIPS. Diese sieht man im C€Chbhen Ener-
gien.

5. Energie Kalibration: Zur Kalibration werden Messungehemer radioaktiven
%Fe-Quelle durchgefiihrt, die eine Mn;K.inie bei~ 5.90 keV und (mit gerin-
gerer Wahrscheinlichkeit) eine MnzKLinie bei~ 6.49 keV aussendet:

BFet e -2 Mn* -3 Mn + 7. (3.3)

3.2.5 Operation des pn-CCD Detektors in CAST

Der pn-CCD Detektor wird bei einer Temperatur vbr= —130 °C betrieben, die Uber
einen Stirling Kiihler konstant gehalten wird. Die therohis Kopplung zwischen dem
Kuhlsystem und dem CCD Chip ist Uber Kupferkabel reatisgie den Kuhlkopf des
Stirling Kiihlers mit der Kilhimaske des CCD Chips verbimd@er Detektor ist in ei-
nem Gehause installiert, das aus Aluminium besteht. Unddech Gammastrahlung
der Umgebung erzeugten Hintergrund zu reduzieren, wurdeGadnause mit einer
passiven Abschirmung ausgestattet, die aus eingy mm10 mm dicken Blei-Schicht
niedriger naturlicher Radioaktivitat ¢'°Pb) besteht, welche von eingb mm dicken
Cu-Schicht (Sauerstoff-frei) ummantelt ist [12]. Eineazéiche Bleiabschirmung au-
Rerhalb des Detektorgehauses verringert die induzieatariahintergrundstrahlung
aufgrund der Wand der Experimenthalle und somit Fluktuatioder Zahlrate wahrend
der Magnetbewegung (der Abstand zur Wand andert sichemé@lhder Magnetbewe-
gung, wodurch unterschiedlich viel Gammastrahlung ineltizvird).

Kalibrierung des pn-CCD Detektors

Unter Verwendung einer Multitarget-Rontgenrohre wudae Detektor fir verschie-
dene Energien vor Ort in der CAST Experimenthalle am CERNbKalt.
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Abbildung 3.5: Links ist die Responsematrix des pn-CCD kietes gezeigt [12] und
rechts die Quanteneffizienz des pn-CCD Detektors in CAST.

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

N; = X Rije(E;)S(E;)(AE);, (3.4)

mit N; der Anzahl an Ereignissen pro Zeiteinheit, der Photonegené’;, der ef-
fektiven Flaches(E;) [cm?], S;(E;) dem gebinnten differentiellen Quellenspektrum
[cm~2s 'keV '] und (AE), der endlichen Energiebreite des j-ten Energieintervalls.
Die Responsematri®;; beschreibt die endliche Energieauflosung des Detektas. S
enthalt die Beitrage des Photopeaks und des Si-Escapepder beil.74 keV auf-
tritt. Die Effekte 2. Ordnung wurden bei der Modellierung dResponsematrix mit
einbezogen (wie z.B. der Einfluss der partiellen Ereignidsfeiterhin wurde die Ka-
librierung auf Energien ausgedehnt, die nicht mit der Béntdhre gemessen werden
konnten. Dazu wurden Rontgenfloureszenz-Linien, die aus idintergrundspektrum
stammen, verwendet. Zusammen mit eiti€e Kalibrationsquelle bieten diese Linien
eine Moglichkeit, die Langzeitstabilitat der EnergiBkaerung aufzuzeichnen.



Kapitel 4

Optische Justage des Bntgenteleskops
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Abbildung 4.1: Experimentelle Anordnung wahrend der Aatgung der optischen
Achse des Rontgenteleskops relativ zur Achse der Magimeti(fot gestrichelte Linie).

Der aus der Magnetrohre durch Axion-Photon-Konversicstratende Photonenfluss
wird mittels der Spiegeloptik auf den in der Fokalebenediaten CCD Chip fokus-
siert. Das Verhaltnis der beiden Flachen entspritiigney/ Asigna =~ 155. Die poten-
tielle Axionsignalflache auf dem CCD Chip, die Uiber denrBrgunkt der fokussie-
renden Optik definiert wird, ist kleiner als die geometrs¢besamtflache des CCD
Chips Achip/Asignai = 30). In diesem Kapitel wird die experimentelle Vorgehensweeis
zur optischen Justage des Rontgenteleskops relativ zoseAder Magnetrohre be-
schrieben. Eine maximale Detektionseffizienz des Teleskstpgewahrleistet, wenn
die optische Achse der Spiegeloptik parallel zur Achse daghétrohre ausgerich-
tet ist (siehe Kapitel 3, Abb. 3.1). Liegen die optische Axlaer Spiegeloptik und
die Achse der Magnetrohre nicht parallel zueinander, lest €inen Verlust an Detek-
tionseffizienz zur Folge (siehe Kapitel 3.1, Abb. A.4). Um gemessenes Ereignis
eindeutig als Axionsignal innerhalb der Signalflache tdemeren zu konnen, missen
Position und Ausdehnung dieser Flache definiert sein. D&tiBn der Signalflache
muss mit einer Genauigkeit voh0.5 Pixel festgelegt sein, um eindeutig bestimmen
zu kdnnen, ob das gemessene Ereignis innerhalb oder ali®ddr Axionsignalflache
detektiert wurde. AbschlieRend wird in diesem Kapitel desBnmung des Radius der
kreisformigen Axionsignalflache Giber das Signal zu Raugerhaltnis (SNR) erklart.

38
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4.1 Optische Justage mit einem Lasersystem

Vor Beginn der Datennahme im Jahr 2002 wurde die optische@dks Teleskops un-
ter Zuhilfenahme eines parallelen Laserstrahls paralleAzhse der Magnetrohre aus-
gerichtet [12]. Der CCD Chip wurde in der Fokalebene der KOsxti plaziert, dass sich
100% der Axionsignalflache innerhalb der Chipflache befindemJahre 2004 wurde
die optische Achse der Spiegeloptik W@hrelativ zur Magnetachse gekippt, um die
Zentrierung der Signalflache innerhalb der Chipflache ingeren. Dies hat einen
Verlust von10.72% an effektiver Sammelflache der Optik zur Folge (siehe Abhl)A
In den Jahren 2004-2007 wurde die Position des Rontgektgds relativ zur Ach-
se der Magnetrohre nicht weiter verandert. Im nachstbacAnitt wird der Aufbau
des Lasersystems und die Vorgehensweise wahrend dectogtiSustage detaillierter
beschrieben.

4.1.1 Aufbau und Vorgehensweise

Fir die Dauer der optischen Justage wird ein Theodolit {fil3ombination mit ei-
nem Laser auf der dem Teleskop entgegengesetzten Seiteadpweddn, anstelle des
TPC Detektors, installiert (siehe Abb. 4.1). Der Theodwiitd dazu auf einer an der
Wand der Experimenthalle befestigten Plattform monti2kt. Achse der Magnetrohre
wird seit 2005 als die Verbindungslinie die Mittelpunktsfimnen der beiden Fenster
('cold windows’), die an den Enden der Magnetrohre posiga sind (siehe Kapitel
2), definiert. Die Mittelpunkte der Fenster konnen mit ei@enauigkeit vont0.2 mm
bestimmt werden. Der Theodolit wird Uiber die Mittelpurgdsition des Fensters auf
dieser Seite des Magneten, an der Achse der Magnetrohgeraatget. Abschliel3end
wird der Laser an der optischen Achse des Theodoliten, méregsenauigkeit von
0.2mm/15m = 7.6° x 1074, justiert [125]. Durch Kollimation mit einem Prisma wird
ein paralleler Laserstrahl erzeugt, dessen Intensiti&r Werwendung von Polarisati-
onsfiltern einstellbar ist.

Die Installation eines Fadenkreuzes auf der Teleskopgsiischen Magnet und Spie-
gelsystem, ermdglicht eine erste visuelle AbschatzwergPdsition des durch den Ma-
gneten scheinenden Laserstrahls und somit eine Zentgaten Apertur. Zur Aus-
richtung der optischen Achse des Teleskops parallel zus&der Magnetrohre wird
anstelle des CCD Detektors ein Dummy in der Fokalebene dik (Dptalliert, der am
aul3eren Ende mit einem Fadenkreuz versehen ist, das aptdehen Achse des Tele-
skops ausgerichtet ist (siehe Abb. 4.2 links). Die Spiguétast auf einer um wenige
Zentimeter in horizontaler und vertikaler Richtung bevagn Plattform montiert.
Die Plattform, bzw. die Optik wird dann so ausgerichtet,sdder Laserstrahl in das
Zentrum des Fadenkreuzes des Dummys scheint und anscidief& die Position
der Plattform fixiert. Die Genauigkeit der Ausrichtung dg@tischen Achse parallel
zur Achse der Magnetrdhre ist besser4l$, entsprechend der Winkelauflosung der
Spiegeloptik.
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Abbildung 4.2: Links: Sicht auf den anstelle des CCD Detekiostallierten Dum-
my wahrend ein paralleler Laserstrahl durch die Magrietdnd die Spiegeloptik
scheint. Scheint der Laserstrahl in das Zentrum des Faeerés des Dummys, so ist
die optische Achse der Optik parallel zur Achse der Magietr ausgerichtet. Rechts:
Ergebnisse der Lasermessungen der Jahre 2004-2007 icbzdett Position der po-
tentiellen Axionsignalflache auf dem CCD Chip. Vor Begirar @atennahme in 2005,
sowie nach Beendigung der Datennahme in 2006 wurden UmbameMagneten
vorgenommen, die die Abweichung der Position der Sigrad#éazur jeweiligen Refe-
renzposition erklaren. Details werden im Text beschnglie5].

Nach der Ausrichtung der Spiegeloptik wird der Dummy emtfend der CCD De-
tektor statt dessen installiert. AbschlieRend wird dieitRosder potentiellen Axion-
signalflache uber die Position des fokussierten Lasdristrauf dem CCD Chip defi-
niert [125].

4.1.2 Analyse, Ergebnisse und Interpretation der Lasermessingen

Zur Bestimmung der Position der potentiellen Axionsigi@alfle auf dem CCD Chip
werden die Intensitatsverteilungen der Laserphotoneiidieeh der Spalterni( = 64)
und Zeilen {; = 200) des CCD Chips durch Gausskurven angenahert. Das Maximum
der jeweiligen Verteilung entspricht der Position der ptitdlen Axionsignalflache in
x- undy-Richtung auf dem CCD Chip. Die Ergebnisse der Lasermessymie in den
Jahren 2004 bis 2007 genommen wurden, sind in Abb. 4.2 zusargafasst. Der Un-
terschied beziiglich der Messungen im Jahre 2004 und 200bdamit erklart werden,
dass essentielle Umbauten am Magneten vorgenommen wutiéetie Struktur des
Magneten beeinflusst haben (z.B. wurde der Magnet geofinetie 'cold windows’
zu installieren). Fur die Datennahme von November 200De®ember 2006 wurde
als Referenzwert der Position der Axionsignalflache didamre 2005 bestimmte Po-
sition verwendet£ = 38.30 Pixel undy = 110.07 Pixel [125]). Die ersten Messungen
im Jahre 2007 zeigten, dass der Theodolit nicht ausreichendu justiert war (sie-
he Abb. 4.2). Daraufhin wurde der Theodolit neu justiert direlMessungen wurden
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wiederholt. Der Vergleich der Lasermessungen von 2005 @@¥ Zeigt, dass sich
die Position des Maximums der Intensitatsverteilungenliwsi Pixel, entsprechend
35".77 in z-Richtung, sowie un®.59 Pixel, entsprechentld8”.10 in y-Richtung, im
Vergleich zur Referenzposition aus dem Jahre 2005, vebsrhbat (siehe Abb. 4.2
rechts). Die Abweichung kann ebenfalls damit erklart veer,cdass nach Beendigung
der Datennahme im Jahre 2006 Umbauten am Magneten vorgezromuanden. Wich-
tig fur die Analyse (siehe Kapitel 5 und 6) ist jedoch, dags@ptik parallel zur Achse
der Magnetrohre ausgerichtet ist, bzw. dass der Effekgdkippten optischen Achse
des Teleskops genau bekannt ist. Fur die Analyse der CA&RTPhase Il Daten, die
Gegenstand dieser Arbeit ist, wurde die Position der Lésegnenverteilung entspre-
chend der Referenzposition aus dem Jahre 2005 verwendet.

4.2 Rontgenfinger-Messungen

Die Ausrichtung der optischen Achse des Rontgentelestalptv zur theoretischen
Magnetachse unter Verwendung des Lasersystems kann ne@itiauinen erfolgen,
in denen kein Detektor auf der Westseite des Magneten liestast. Um die Stabi-
litat der Ausrichtung des Teleskops relativ zum Magneterverifizieren, wird eine
Messmethode benotigt, die auch wahrend der regularéanDahme durchfuhrbar ist.
Aus diesem Grunde wurde fur den permanenten Gebrauch=iiteViBq starke, py-
rolektrische Rontgenquelle auf der dem Teleskop gegaemnlikgenden Magnetseite
montiert (siehe Abb. A.9). Die Quelle emittiert hauptdéth keVV Photonen.

4.2.1 Vorgehensweise

Funktionsweise der Rontgenquelle

Als Rontgengenerator dient ein pyroelektrischer Kristdér zyklisch fur 2 bis 5 Mi-
nuten erwarmt, sowie abgekiiht wird und daher keinen leontieh Photonenfluss er-
zeugt[126]. Eine Temperaturanderung bewirkt eine Aldganderung der Gitterionen
im Kristall, so dass sich die Kristallachse ausdehnen @&mwing) oder zusammen zie-
hen kann (Abkiihlung). Die Polarisationsrichtung ist dudie Richtung der Kristall-
achse definiert. DurcAnderung der Temperatur orientieren sich die Dipolmomente
im Kristall um und erzeugen so ein elektrisches Feld. Begrebestimmten Kristall-
orientierung wird die Oberseite positiv geladen und zidekEEonen des umgebenden
Gases an, die bei Auftreffen auf die Kristalloberflacherakteristische Rontgenstrah-
lung (Ta) und Bremsstrahlung erzeugen (siehe Abb. A.13)irBurch anschlie3endes
Abkiihlen bewegen sich die Elektronen in Richtung einesT@ngiets und charakteri-
stische Cu-Rontgenphotonen sowie Bremsstrahlung werndmugt (siehe Abb. A.10
rechts). Die Transmission der Rontgenstrahlung eridbgt ein diinnes Berylliumfen-
ster. Der Photonenfluss variiert nicht nur wahrend einddugy sondern kann auch
von Zyklus zu Zyklus unterschiedlich sein.
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Abbildung 4.3: Links: Dargestellt ist die Intensitatsteiung der Laser-Messung in
2005. Der Mittelpunkt der Verteilung liegt bei =~ 38 Pixel undy ~ 110 Pixel. Mit-
te: Intensitatsverteilung der Rontgenphotonen mit éhipiinkt beix ~ 46 Pixel und
y ~ 108 Pixel. Rechts: Normierte und Ubereinander gelegte littsserteilungen
der Laser und Rontgenphotonen-Verteilungen mit Mittekgibei x ~ 40 Pixel und
y ~ 108 Pixel.

Das Spektrum der emittierten Rontgenphotonen ist auejelaach Modell der Quel-
le unterschiedlich. Die in CAST verwendete Quelle emittiecht alle der vom Her-
steller angegebenen charakteristischen Rontgenliseern nur Cu-Kund Cu-K,
entsprechend des erwarteten Spektrums wahrend desnsitidas mit dem Ront-
genteleskop gemessene Spektrum der in CAST verwendetdie @ten Abb. 4.4,
links gezeigt. Die Zahlrate der Quelle als Funktion deit Ziin Abb. 4.4, rechts ge-
zeigt. Charakteristiken der Quelle, wie der nicht unifofd®tonenfluss auf Grund der
Aufwarm- und Abkuhlphase, oder die WinkelabhangigKKitistallorientierung) des
Flusses sind im beobachteten Intensitatsverlauf erlar(stehe Abb. 4.3). Der Vortell
dieser Quelle ist, dass im ausgeschaltenen Zustand undisighter Umgebungstem-
peratur keine Photonen emittiert werden.

Bewegung der Rdntgenquelle

Die Rontgenquelle ist auf einer beweglichen Halterung teoin(so genannter Ront-
genfinger), der Uber einen computerkontrollierten Stthotor mit der Genauigkeit
von+1 um in und aus dem Sichtfeld des Rontgenteleskops bewegewdwhn. Da-
zu werden ein bipolarer Schrittmotor und ein programmieblmpulszahler tiber eine
Software (microLYNX) angesteuert. Zur Kalibration wird der Finger bis zum aafle

ntelligent Motion System (IMS)
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Abbildung 4.4: Links: Mit dem Rontgenteleskop gemesser@gsekirum der
Rontgenquelle. Rechts: Zahlrate der Rontgenphotodienyon der Quelle emittiert
werden. Zu erkennen ist die geringer werdende IntensgiiRthotonenflusses mit der

Zeit.
Rand des ihn umgebenden Gehauses bewegt, wobei die Gadaykeit und maxi-

male Entfernung des Fingers zum Gehauserand bekanntgisdhliel3end kann der
Finger in die Messposition bewegt werden.

Messung

Vor dem Einschalten der Quelle wird die horizontale undikel¢ Position des Ront-
genfingers bezuglich der Position der Magnetrohre mér@enauigkeit voa-0.2 mm
bestimmt: als Referenz wird die Position einer an der Réitésles Fingers befindli-
chen Nadel verwendet, deren absoluter Abstand zur Achddaignetrohre gemessen
wird (siehe Abb. A.9).

Interpretation

Da es sich bei der Rontgenquelle nicht um eine Punktquahelélt, werden die emi-
ttierten Rontgenphotonen auf eine Ebene,~i80 cm hinter dem Chip liegt, fokus-
siert. Das resultierende Intensitatsbild der Rontggeiimessungen entspricht daher
dem Abbild der durch die Quelle ausgeleuchteten Magnetrohd ist somit deutlich
ausgedehnter als der Fokalspot des parallelen Lasesstrdanidem Abbild des potenti-
ellen Axionsignals entsprichb R.)?. Vergleiche dazu linke und mittlere Abbildung
in 4.3.

4.2.2 Analyse der Rntgenfinger-Messungen

Die Bestimmung des Mittelpunkts der Photonenverteiluriglgr in zwei Schritten:
der Bestimmung des Schwerpunkts der Intensitatsvenigilsowie der Einhullenden
der Intensitatsverteilung:

2Bei einer Fokallange der Optik vofi = 1600 mm, einer Magnetrohrenlange vén= 9260 mm
sowie einem Durchmesser der Rohre vbr= 43 mm folgt fur das Abbild der solaren Axionen am
Ende der Rdhre: Fo\= 2arctar{d/l) = 0.53° oder1908”. Der Radius der Photonenverteilung des
Rontgenfingers ist- 40 Pixel odera 774", wobei fur einen Pixel gilt: Fo\= arctarip/f), mitp =
0.15 mm, der Seitenlange eines Pixels.
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Abbildung 4.5: Links: Positionen der Axionsignalflachejewsie an Hand der
Rontgenfinger-Messungen wahrend 2005-2007 bestimmdewurRechts: Die Posi-
tionen der Kreismittelpunkte sind um die gemessene Pasiigs Rontgenfingers i
undy-Richtung korrigiert. Insgesamt ergibt sich damit eine Alwhung vom Mittel-
wert iny-Richtung vort-0.25 Pixel (korrigiert) anstati-0.50 Pixel (unkorrigiert).

1. Der Schwerpunkt der Energieverteilung der Ereignissd win Energiebereich
von 0.3-12 keV bestimmt. Es werden Ereignisse auf der gesamten Ctiafla
betrachtet Die Anzahl der Ereignisse in diesem Energiebereich betiiderx
Spalten und; Zeilen wird durch die Anpassung einer Gausskurve besatmieb
mit einem Maximum beifgi, yrit).

2. Das gesamte Sichtfeld des Teleskops wird ausgeleusbtdgss ein Abbild der
Magnetrohre mit den beschriebenen Charakteristiken detl®auf dem Chip
sichtbar ist (kreisformige Verteilung). Mehr a9% der Ereignisse liegen in-
nerhalb eines Kreises mit Radius= 24 Pixel. Der Mittelpunkt des Kreises ist
durch g, yrit) festgelegt und das Maximum der Intensitatsverteilumgrhalb
des Kreises wird berechnet (Maximum hgjy,yint). Aullerdem werden die Ma-
xima der Zeilen- und Spaltenverteilungen der Ereignisss die Naherung mit
einer Gausskurve berechnetfussycausy-

Die verschiedenen experiemtellen Bedingungen, untendaieeROntgenfingermessun-
gen im Zeitraum von 2005-2007 genommenen wurden, sind iallEeA.3 zusammen-
gefasst (Magnetposition, Starke des Magnetfeldes, gaanes'He Druck, sowie die
jeweilige Messzeit). Es konnte kein Unterschied der Rarsitier Photonenverteilungen
unter den verschiedenen Bedingungen festgestellt werden.

Einbezug der Rontgenfingerposition in die Analyse

Im Jahre 2005 wurde der lineare Zusammenhang zwischenatgg&ifingerposition
und dem Mittelpunkt der Photonenverteilung untersuctgh@siAbb. A.8, links). Da

3mit Ausnahme von 'rauschenden’ Pixeln und den auRereeZeihd Spalten des Chips
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der Finger nur horizontal bewegt werden kann, kann sich ddeldunkt der Photo-
nenverteilung auf dem Chip nur inRichtung verschieben. Die Mittelpunktsposition
der Photonenverteilung verschiebt sich zu kleineyéflerten, je grol3er der Abstand
des Fingers relativ zu dessen Parkposition ist [125]. Da ¥ersetzung der absoluten
Fingerposition eine Verschiebung des Zentrums der Roptggtonenverteilung zur
Folge hat, wurde, wenn moglich, die Absolutposition dasgErs vor der jeweiligen
Messung bestimmt (siehe Abschnitt 4.2.1, Messung). Um tadardene Abweichun-
gen der Position der Photonenverteilung zu korrigierendem die jeweiligen Finger-
position in dieser Arbeit in die Berechungen der Verteilsmgxima einbezogén
Ergebnisse

Die korrigierten, sowie nicht korrigierten Werte der Mifitenktspositionen sind in
Tab. A.4 zusammengefasst. Fur unkorrigierte Werte egiit eine mittlere Mittel-
punktsposition der Zeilen- und Spaltenverteilungen ¥oa 43.56 + 0.22 undy =
107.8840.43; fur korrigierte Werte folgit = 43.57+0.21 undy = 108.1040.25 (Sie-
he Abb. 4.5). Der Unterschied der Werter#Richtung ist erwartungsgemal gering, da
sich die Abweichungen der Fingerposition gerade kompessigiehe Tab. A.2). Die
Korrektur in y-Richtung bewirkt, dass die Genauigkeit der Mittelpunktstibmmung
von ~ +0.5 Pixel auf~ +0.25 Pixel verbessert werden kann. Der Schwerpunkt der
Energieverteilung iy und das Maximum der Zeilenverteilung zeigen durch die Kor-
rektur eine geringere Abweichung voneinander.

Verifikation

Um das um die Fingerposition korrigierte Ergebnis zu vedfen, kann anhand der
(nicht korrigierten) Mittelpunkte der einzelnen Photoventeilungen berechnet wer-
den, wie grol3 entsprechend die Abweichung der Fingerposttir Referenzposition
sein muss. Die Ergebnisse dieser Berechnung wurden mit derden Geometern
gemessenen Werten der Fingerposition verglichen (siebeAla). Innerhalb der sys-
tematischen und statistischen Fehler stimmen die Ergebiiiserein.

Probleme

Da im Juni 2006 zwei Messungen genommen wurden, bei dendPhdimnenvertei-
lung eine Abweichung ip-Richtung vonAy = +9 Pixel, sowieAy = +5 Pixel zeigte
(siehe linke Abb. A.8), wurde die Funktionalitat des Marlgiors, der die Quelle be-
wegt, getestet [128]. Es konnte sicher gestellt werders diezsQuelle Giber den Mani-
pulator genau positioniert wird, solange die Steuerurigwace (IMS) wahrend einer
Messung nicht unterbrochen wirflL28].

“Referenzwert fir die Fingerposition ist der im Jahre 208%iiglich der Achse der Magnetrohre
gemessene Wert.

5In diesem Falle muss ein Reset der IMS Software vorgenomnegdes, um die Quelle an die
richtige Position bewegen zu kdnnen.
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4.3 Bestimmung des Mittelpunkts der Axionsignalfche

Bisher wurden die Positionen der Laser- und Rontgenpleoiegrteilungen einzeln
bestimmt. Beide Messungen werden miteinander korreliertdiie Position der poten-
tiellen Axionsignalflache (Kreis) auf dem CCD Chip zu defiein. Die Uibereinander
gelegten Intensitatsverteilungen sind in Abb. 4.3, redargestellt. Im Falle einer idea-
len Ausrichtung der Optik an der theoretischen Achse derndaghre, sowie einer
idealen Ausrichtung des Lasersystems, und der Rontg#agwérde die Laservertei-
lung erwartungsgemal genau im Zentrum der Rontgenpeoventeilung liegen, denn
die Messung mit der Rontgenquelle liefert ein Abbild dergvatrohre, in dessen Zen-
trum sich das erwartete Axionsignal (Laserphotonenvertg) befinden sollte.
Analyse

Zur Bestimmung der Mittelpunktsposition des Kreises (8lffache) werden die nor-
mierten Zeilen- und Spaltenverteilungen der Laser- unatg&nphotonenverteilungen
Ubereinander gelegt. Der Durchmesser des Kreises wirgehdesd von der Positi-
on auf dem CCD Chip definiert, bei der die Intensitat auf7% des Maximums
der Rontgenphotonenverteilung abfallt. Diese Koort#inasind in Abb. A.11 (rechts)
durch die auReren blauen Linien gekennzeichnet.

Ergebnis und Interpretation

Der Mittelpunkt des Kreises konnte fur die Phase Il DatexXggha = 40, Ysigna =
108 Pixel bestimmt werden, wobei der Radius des Kreises 19 Pixel betragt. Die
Maxima der Zeilenverteilungen fallen zusammen, nicht g¢dddie Maxima der Spal-
tenverteilungen (siehe Abb. A.11, rechts). Die Laserphetverteilung liegt also in-
nerhalb der Rontgenphotonenverteilung, jedoch nichgen deren Zentrum. Das
kann damit erklart werden, dass die Position des Rontggerfs relativ zur Achse der
Magnetrohre in vertikaler Richtung uem2 mm versetzt ist [125].

4.4 Bestimmung des Radius der Axionsignakfiche

Der Radius des Kreises, in dem das potentielle Axionsignal erwartet wird, wirceiab
das Maximum des Signal zu Rausch-Verhaltnisses GMBstimmt. Um das Maxi-
mum des SNR zu bestimmen, wurde das SNR in Abhangigkeit yvfir verschiedene
Werte der Kopplungskonstangg,, bestimmt. Im Falle einer Poissonverteilung ergibt
sich:

_ S<7137 ga’y'y)
SNR(r,) = \/3(7“5, )+ b(rs), 4.1)

mit den gemessenen Hintergrundereignidgen) innerhalb des Signalkreises mit Ra-
diusr, und den erwarteten Signalereignissén,, g, ). Details der Optimierung des

6Signal to Noise Ratio
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Abbildung 4.6: Links: Dargestellt ist das SNR in Abhanggkvom Radius des Krei-
ses, in dem das potentielle Axionsignal erwartet wird. Der hangenommene Wert
fur die Kopplungskonstante variiert zwischen., = 2 x 107'1°GeV ' (untere Kurve)
und g.., = 5,9,16 x 107°GeV' (von unten nach oben). Rechts: Axionfluss, der
in der Axionsignalflache erwartet wird relativ zum Axiorgkifur einen Kreisradius,
der der Grol3e der solaren Scheibe entspricht (so genagintggschlossener Fluss).
Dies wurde einmal unter der Annahme einer idealen Optik (md einmal unter der
Annahme einer realistischen Optik, d.h. unter EinbezugRE# der Spiegeloptik in
CAST, berechnet (schwarz) [6].

SNR sind in [6] zusammen gefasst und werden hier nicht wbaschrieben. Das Er-
gebnis dieser Berechnungen zeigt, dass das SNR bei einemsR#at potentiellen
Signalflache vori 1.5 Pixel am grof3ten ist (siehe Abb. 4.6).

4.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde die optische Justage des Rontigsktgps relativ zur Achse
der Magnetrohre detailliert beschrieben. Des Weitererderdie Vorgehensweise zur
Bestimmung der Position und Ausdehnung der potentielldomsignalflache auf dem
CCD Chip genau erlautert. Der Mittelpunkt der in Phase Hwendeten Signalflache
liegt bei Xsigna = 40, Ysignal = 108 Pixel mit einem Radius von = 11.5 Pixel. Aul3er-
dem wurde die Langzeitstabilitat der Position der Sigaelfe mit einer Genauigkeit
von +0.25 Pixel verifiziert. Aufgrund der in diesem Kapitel bestimmt@osition und
Ausdehnung der Axionsignalflache ist es moglich, die in dachsten Kapiteln be-
schriebene Datenanalyse und Berechnung einer oberenn®ehfia die Kopplungs-
konstantey,,, durchzufuhren.



Kapitel 5

Analyse der Teleskopdaten Phase Il

In diesem Kapitel wird die Analyse der Daten, die mit dem fgénteleskop im Zeit-
raum von Novembe2005 bis Dezembe006 genommen wurden (CAST Phase ll),
detailliert beschrieben. Wahrend dieses Zeitraumes &vudie Magnetrohren schritt-
weise mit*He gefullt (0.08-13.42 mbar), um im Axionmassenbereit2-0.4 eV/c?
sensitiv zu sein. Zur Bestimmung einer oberen Schranke dppkingskonstantg,

in Abhangigkeit von der Axionmasse,,, die in Kapitel 6 erlautert wird, missen
Hintergrundspektrum als auch das Spektrum der Daten s@aobachtungen entspre-
chend gewisser Selektionskriterien definiert werden. D@zrden in diesem Kapitel
die durchgefuhrten Hintergrundstudien erlautert. Dest&¥ven werden zeitliche und
raumliche Verteilungen der Ereignisse auf dem CCD Chigrsoicht. Anschlie3end
werden Simulationen zur raumlichen und spektralen Meirigider Ereignisse auf dem
CCD Chip vorgestellt. Aus der relativen Abweichung der Meggen von den theore-
tisch erwarteten Ergebnissen, die aus den Simulationgeripkonnen Rickschlisse
uber die raumlichen, als auch spektralen VerteilungerEdeignisse gezogen werden.

5.1 Datennahme in Phase Il

Das Rontgenteleskop wurde wahrend der Datennahme irP&lsle) in der gleichen
Konfiguration betrieben wie in 2004 [12]. Vor jeder Messunigdvweine Kalibrierung
des CCD durchgefuhrt, bestehend aus einem 'Darkrun’ zstiBenung des Offsets
(200 Ausleserahmen entsprechend einer Messzeitwvohs) und einer Kalibrierung
mit einer>°Fe Quelle (5000 Ausleserahmen entsprechend einer Messzginin).
Die wissenschaftlichen Datensatze, d.h. Daten eineresoBeobachtung oder Hinter-
grunddaten, bestehen jeweils d@550 Ausleserahmen (Messzeit 15 min). Folgen-
de Definitionen werden in den nachsten Abschnitten vereend

e Solare Beobachtung: der Magnet wird der Sonnenbeweguhgewd des Son-
nenaufgangs nachgefihrt.

48
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Hintergrunddaten: Daten, die genommen werden, wahrenslldgnet nicht auf
die Sonne ausgerichtet ist.

Der OffsetO;; gibt den Dunkelstrom jedes einzelnen Pixels an<(: < 199
und0 < j < 63).

Der NoiselV;; beschreibt die Standardabweichung des Dunkelstromsigglei
nen Pixel 0 <i <199 und0 < 5 < 63).

Hat ein wissenschaftlicher Ausleserahmen keine Einfrdigeliberhalb einer Energie
VvON Egrenzwert = 55.0 ADU = 294.35 eV liegen, so wird dieser verworfen. Unterhalb
dieser Energieschranke kann lediglich Rauschen registvexrden. Die Softwareeffi-
zienz bei der Prozessierung der Daten liegtlioebs.

5.1.1 Datenselektion und Extraktion 'guter’ Datenstze (GTISs)

Die prozessierten Daten werden entsprechend den Infangatides Slow Control
Systems (siehe Kapitel 2.4) nach bestimmten Kriterierksiele. Zu den Parametern,
die fur die Selektion verwendet werden, gehoren:

MABG gibt die Magnetfeldstarke an. Dieser Wert der Magelet$tarke wird je-
doch wegen unzureichender Genauigkeit nicht zur Bereahdaa Axionflusses
verwendet.

VT1/2/3/40PEN liefert den Status der jeweiligen Vakuuntieran den 4 En-
den der Magnetrohren.bedeutet geschlossenenes Venthedeutet geoffnetes
Ventil.

QUENCH ist der Indikator fur einen Quench (siehe Kapitél)2Daten, die
wahrend eines Quenchs genommen werden, werden verwaoideDruck und
Temperatur nicht stabil sind.

TIME dient der Bestimmung des zeitlichen Auftreffens eiiesignisses.

TRACK zeigt an, ob die Steuerungssoftware, die den Magnkb&wegt, im
"Tracking’ Modus ist, d.h. der Magnet wird der Sonne naciipef 0 bedeutet
AUS, 1 bedeutet AN. Die Information des Parameters 'TRACK’ gibsamn-
men mit den Werten von HMOTV, HPRECIS und VPRECIS an, ob ealare
Beobachtung stattfindet oder nicht.

HMOTYV liefert die Spannung (in Volt), die an dem Motor anlieder fur die
horizontale Bewegung zustandig ist.

HPRECIS und VPRECIS geben an, mit welcher Genauigkeit degnidtader
Sonne tatsachlich nachgefuhrt wird.



50 KAPITEL 5. ANALYSE DER TELESKOPDATEN PHASE I

Die Selektionskriterien dieser Paramter, die fur die eleiesdenen Datensatze herange-
zogen wurden, sind in Tabelle B.1 zusammengefasst.

Die Zeitintervalle, in denen die SelektionskriterienditfSind, werden als 'Good Time
Interval’ (GTI) bezeichnet. In Abb. B.1 ist ein Beispiel déflI's fur Hintergrunddaten
sowie fur Daten solarer Beobachtungen des Zeitraumes %0211 Juli 2006 gezeigt.
AulRerdem werden Datensatze von Ereignissen innerhallaudrhalb der Axions-
ignalflache (siehe Kapitel 4), sowie von Ereignissen auh dggsamten CCD Chip,
erstellt. Zur Bestimmung des Flusses muss die geometriSi@ohe des CCD Chips
definiert werden (siehe nachstes Kapitel 5.1.2).

5.1.2 Anzahl der verwendeten Pixel flr die Analyse

Nicht alle der200 x 64 = 12800 Pixel konnen fur die Analyse verwendet werden:
die geometrische Flache des CCD Chips, die fur die Analgseiendet wird, ergibt
sich zuAchip = (12800 — 400 — 124 — 4) Pixel x (150 x 150) um? = 12272 Pixel x
(150 x 150) um?* und somit folgtAcnp = 2.7612 cn¥. Die auBeren Zeileni (= 0,

1 = 199) und Spalten{ = 0, j = 63) werden nicht fur die Analyse verwendet, da
hier nicht alle moglichen Geometriemuster auftretenri@m Des Weiteren werden
vier rauschende Pixel vernachlassigt. Die Koordinaterragschenden Pixel sind in
Tab. B.2 zusammengefasst. In Abb. B.2 sind die ZahlratehSpektren der beiden
am starksten rauschenden Pixel dargestellt. Die PixetemtKoordinatenj = 30,

1 = 83)und (j = 44, = 156) rauschen im fur die Analyse wichtigen Energiebereich
von 1-14 keV. Die Axionsignalflache ist definiert als eine Kreisfiaanit Radius- =
11.5 Pixel und Mittelpunkt bei = 108 und;j = 40 Pixel (siehe Kapitel 4.4). Die Grol3e
der Signalflache ist Agnai = 7(11.5 Pixel - 150 pm)? = 9.348 mn¥. In dieser Flache
gibt es keine rauschenden Pixel.

5.1.3 Effektive Flache des Bntgenteleskops

Aus der Multiplikation der effektiven Sammelflache der &mloptik mit der Quan-
teneffizienz des pn-CCD Detektors ergibt sich die effekklg&che des Rontgenteles-
kops (siehe Abb. 5.1). Die effektive Flache des Teleskdp®hase Il wird aul3erdem
um die im Folgenden beschriebenen Faktoren korrigiert:

1. Transmissionsverlust aufgrund des ayblgCFolie gefertigten Fensters, das am
Ende der Magnetrohre auf der Teleskopseite installierte(siehe Kapitel 2.5).
Es kdnnen die Daten der Messung am PANTER verwendet werieime( Ka-
pitel 2) oder es konnen Daten fur den linearen DampfuogSizienten von der
NIST Datenbank tlbernommen werdenin [cm~!] fiir CsHg mit einer Dichte
von pc,p, = 0.85g/ cm’. Die Transmission wird mitf /[, = e~#4*, mit einer
Schichtdicke dx= 15 um berechnet. Der (geometrische) Transmissionsverlust
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Abbildung 5.1: Links ist der Unterschied der effektivenaéhie in [cm] des
Rontgenteleskops zwischen Phase | und Phase Il des CASAriepvgnts dargestellt
(Verlustfaktoren siehe Text). Rechts ist die energieablte relative Effizienz des
Rontgenteleskops in Phase Il gezeigt. Der Unterschiedebd{urven liegt in den
fur die Berechnung der Transmission dérum dicken PP Folie (Fenster) zu Grun-
de gelegten Daten. Rot: Daten der NfITatenbank und schwarz: die am PANTER
gemessene Transmission des Fensters [130].

durch das zugehorige Strongback des Fenster.i6%. Der Unterschied in der
effektiven Flache unter Verwendung der beiden Dateegatzn Abb. 5.1, rechts
gezeigt und liegt bek 1.6%.

2. Das Kippen der optischen Achse des Teleskop&'ualativ zur Achse der Ma-
gnetrohre (siehe Kapitel 3.1) fuhrt zu einem Verlust afieienz von10.72%.

3. Der vertikale Offset der Genauigkeit der Ausrichtung Meggnetsystems auf
die Sonne, wie er durch die GRID Messungen bestimmt wurelgt liei0.486'.
Das heisst, dass der Magnet der Sonne nicht exakt, sonderai des Zen-
trums der Sonne, nachgefiihrt wird. Dies kompensiert déekEtles Kippens
der optischen Achse des Teleskops teilweise (siehe Abb. B2ergibt sich ein
Verlustfaktor von insgesamt14% (Kippen und GRID Offset).

5.1.4 Uberblick

Mit dem Rontgenteleskop wurden in Phase Il 187 solare Bddhagen mit einer
durchschnittlichen Messzeit von j#75.31s, sowiel49 verschiedené He Druck-
schritte im Bereich).08-13.42 mbar vervollstandigt. Der beschriebettdée-Druckbe-
reich entspricht einem untersuchten Axionmassenberac\W2 eV < maxon <
0.39 eV. Die Schrittweite der einzelnen Druckintervalle 43t0.08 mbar. Die Schritt-
weite bei zwei derl49 Druckschritte betragt: 0.04 mbar. Es wurden insgesanyt
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Abbildung 5.2: Intensitatsbilder fur die Daten solareedBachtungen und Hinter-
grunddaten im Energiebereidh7 keV. Links: Raumliche Verteilung der Ereignisse,
die unter axionsensitiven Bedingungen (Magnet ist auf dien® ausgerichtet) mit
dem Rontgenteleskop in Phase Il detektiert wurden. Dieniitat ist in Ereignis-
sen pro Pixel angegeben, wobei Giber die gesamte Messzeit \295 Stunden inte-
griert wurde. Rechts: Raumliche Verteilung der Ereigaisie wahrend Hintergrund-
messungen (Magnet ist nicht auf die Sonne ausgerichtetjienit Rontgenteleskop
detektiert wurden. Die Intensitat ist in Ereignissen pigePangegeben, wobei tiber
die gesamte Messzeit ven 2758 Stunden integriert wurde.

295 Stunden an Daten unter axionsensitiven Konditionenarxi58 Stunden an Hin-
tergrunddaten genommen. Die Hintergrunddaten wurderr idgatischen Bedingun-
gen genommen, wie die Daten der solaren Beobachtungenmljel Bedingungen 'VT-
40PEN’ und '"MAGB™> 8.9 T waren erfullt. Wahrend der Datennahme in Phase Il
wurden45 Ereignisse unter axionsensitiven Konditionen 43d Ereignisse wahrend
Hintergrundmessungen in der Signalflache im Energietleiet keV detektiert (siehe
Tab. B.3). Die Intensitatsbilder der Daten solarer Bedhatgen und der Hintergrund-
daten im Energiebereich7 keV sind in Abb 5.2 dargestellt. Zugehorige Spektren der
Hintergrunddaten als auch der Daten solarer Beobachtwsigdnn Abb. B.4 gezeigt
(Energiebereich-14 keV). Es kann keine signifikante Differenz zwischen den éeid
Datensatzen festgestellt werden (d.h. es wurde kein Bdgtaktiert). Der mittlere
Wert der Differenz liegt beix 107%. Das Langzeitverhalten verschiedener Parame-
ter wie z.B. die Ladungstransfer-Ineffizienz (CTI) oder darchschnittliche Wert des
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Abbildung 5.3: Dargestellt sind die Zahlraten fur Datetaser Beobachtungen (links),
sowie fiur Hintergrunddaten (rechts) im EnergieberdidrkeV. Beide Datensatze zei-
gen eine konstante Zahlrate Uber den gesamten ZeitrauRhdse Il.

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

5.2 Hintergrundstudien

Um eine obere Schranke fir die Kopplungskonstante angebdtnnen, missen
das Hintergrundspektrum, sowie zugehorige systemaisol statistische Fehler be-
stimmt werden. Zur Bestimmung des Hintergrundspektrumsiere identische Be-

dingungen herangezogen, wie fur die solaren Beobachtu(giehe Tab. B.1). Die

systematischen und statistischen Abweichungen werdeeniiadgenden Abschnitten
untersucht.

5.2.1 Abhangigkeit von Operationsbedingungen

Eine solare Beobachtung wird von Hintergrunddaten hagpigch dadurch unter-
schieden, dass die Bedingung TRACK=1 erfillt ist (sieh@ikh 5.1.1). Doch wur-
den auch Hintergrunddaten unter Bedingungen genommewpdielen Operations-
bedingungen wahrend einer solaren Beobachtung abweiZhen Beispiel wurden
Daten genommen zu Zeiten, als das Magnetfeld ausgescivaltéb = 0 T). Daten,

die unter folgenden Bedingungen genommen wurden, wurdeingieh ihrer Unter-
schiede in der Zahlrate untersucht:2)> 8.9 T und VT4 offen, 2)B > 89T und

VT4 zu, 3) B = 0T und VT4 offen und 4)B = 0T und VT4 zu. Eine Unter-
suchung dieser Daten ergibt eine Abschatzung des sysseimat Fehlers im Hin-
tergrundspektrum. Die zugehorigen Spektren sind in Abb. id B.7 gezeigt und
Beispiele der Differenzspektren sind in Abb. B.5 abgehil@ge Differenz zwischen



54 KAPITEL 5. ANALYSE DER TELESKOPDATEN PHASE I

20[
18- y sr ]

16"

14t

Count Rate¥ 10™* counts/sec]
Count RateX 10 counts/sec]

12f

30l

107 Il Il Il Il Il L L L L L L L L L L L L L L L L L
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 22 24 0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 22 24
Time of the day [UT] Time of the day [UT]

Abbildung 5.4: Mittlere tagliche Zahlrate der Hintergddaten im Energiebereidh
7keV (links) und1-14 keV (rechts). Die gemessene Zahlrate, sowie die zugghori
Naherungsgerade ist jeweils fur den Zeitraum 2dnStunden gezeigt. Die im Ver-
gleich groReren Schwankungen zwischiefi Uhr treten auf, da zu dieser Zeit eine
solare Beobachtung stattfindet und somit weniger Messungeliieser Tageszeit vor-
liegen. Nur in Zeiten, in denen keine regularen Daten ganemwerden, konnen Hin-
tergrunddaten zwischef7 Uhr morgens gemessen werden.

B =0T undB > 89T liegt bei 10~-2. Hintergrunddaten, die unter den Bedingun-
gen’VT40PEN’ und 'VT4CLOSE’ genommen wurden, zeigen eiblererschied von
10~2. Zusammenfassend kann eine Korrelation der Hintergrueddaezuglich ver-
schiedener Bedingungen, unter denen die Daten genommelemuausgeschlossen
werden. In den folgenden Abschnitten werden nur noch Hineerddaten, 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 Zahlraten fur Daten solarer Beobacgén, sowie fur Hinter-
grunddaten im Energiebereidh7 keV dargestellt. Beide Datensatze zeigen eine kon-
stante Zahlrate iber den gesamten Zeitraum der Phase 1K@l & 0.37 x 10~ Er-
eignisse/s (solare Beobachtungen) und5+0.12 x 10~* Ereignisse/s (Hintergrund-
daten). Die Parameter einer linearen Naherung der Datares®eobachtungen und
der Hintergrunddaten in den EnergiebereichénkeV und1-14 keV sind in Tab. B.5
zusammengefasst. In den Monaten von Feb20éé bis April 2006 wurden keine Da-
ten genommen. Desweiteren wurde das tagliche Verhaltemsucht. Da aber taglich
nur 1.5 Stunden solarer Beobachtungsdaten zur Verfugung stetleeden nur die Hin-
tergrunddaten betrachtet. Die mittlere Zahlrate wathr2hStunden ist konstant mit
(14.30540.652) x 10~* Ereignisse/sl-7 keV) und mit(38.46340.948) x 10~* Ereig-
nisse/s {-14 keV). Diese Verteilungen sind in Abb. 5.4 dargestellt. Diert¥ einer
linearen Naherung sind in Tab. B.5 angegeben.
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Abbildung 5.5: Links: Zahlraten wahrend Hintergrundsuesgen in Phase Il (oben)
und wahrend solarer Beobachtungen (unten) in Abhangigée der Magnetposition

(1-7keV). Es sind 80 Positionen dargestellt (j& in Azimut und1° in Hohe des Ma-

gneten). Rechts: Beobachtungsdauer der jeweiligen Mpgsigibn fur Hintergrund-

daten (oben) und Daten solarer Beobachtungen (unten).

5.2.3 Korrelation zwischen Zahlrate und Magnetposition

In vorangegangenen Abschnitten konnte gezeigt werdens,di@aZahlrate unabhangig
von verschiedenen Operationsbedingungen wie z.B: dem &ttid, ist. In diesem
Abschnitt wird die Korrelation zwischen der Zahlrate uretrdAzimutwinkel, sowie
der Hohe des Magneten, untersucht. Eine solche Unteragcnil zeigen, dass die
Bewegung des Magneten keinen signifikanten Einfluss auf @nrate hat. Mogliche
Fluktuationen in der Ereignishaufigkeit wahrend der Methewegung wirden unter
anderem das Signal zu Rausch Verhaltnis beeinflussen,rdsysiematische Fehler
der erwarteten Hintergrundereignisse grol3er werderdeviinsgesamt wurden die
Daten entsprechengl verschiedener Positionen des Magneten unterteilt. 1 iPosit
on entspricht hied0° in Azimut und 1° in Hohe des Magneten. Die Bedingungen
'VT4OPEN’ und 'MAGB’ > 8.9 T waren jeweils erfullt. Die Hintergrundmessungen
wurden wahrend des Grof3teils der Messzeit in einer begtmiagnetposition ge-
nommen. Das liegt daran, dass die Hintergrundmessungeatengizu Zeiten, in denen
Magnet nicht bewegt wird, genommen wurden. Somit wurdegasamt nur ir81 der

80 moglichen Positionen Daten genommen. Daten wahrendesaoBeobachtungen
konnten in fast allen Positionen genommen werd&rRositionen deg80 moglichen).
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Da taglich maximal .5 Stunden lang die Sonne beobachtet werden kann, ist die Mes-
szeit fur solare Beobachtungen 10 Mal geringer als die der Hintergrunddaten. In
Abb. 5.5 sind die Zahlraten in Abhangigkeit von der Magsition, sowie die je-
weilige Messzeit, gezeigti{7 keV). Die Zahlraten der einzelnen Positionen sind in
Form eines Histogramms in Abb. B.8 gezeigt7(keV und1-14 keV). Die Parame-
ter einer linearen Naherung zur Anpassung an die Datenisifiab. 5.1 zusam-
mengefasst. Insgesamt zeigen die Zahlraten solarer Betvayen und der Hinter-
grunddaten keine signifikante Korrelation zur jeweiligemdvietposition. Eine Be-
rechnung der mittleren Zahlrate in Abhangigkeit von deagvietposition ergibt fur
die Daten solarer Beobachtungén646 + 4.364) x 10~° Ereignisse/s fur-7keV
und(1.055 4 1.069) x 10~* Ereignisse/s fut-14 keV. Fur die Hintergrunddaten folgt
(1.144+2.086) x 10~ Ereignisse/s fult-7 keV und(1.738+2.642) x 10~* Ereignisse/s
fur 1-14 keV.

Tabelle 5.1: Parameter fur eine lineare Naherung an dierDsolarer Beobachtungen
und an die Hintergrunddaten in Abhangigkeit von der Magaosition ¢/ = a + bx).

Datensatz Parameter Parameteb  y%/DOF
Solar (-7 keV) (257+£0.04) x 107 (1.30+0.96) x 107 132.91/77
Solar (I-14 keV) (740 £0.07) x 1074 (1.19+ 1.60) x 1077 146.42/78

) )
Hintergrund (-7keV)  (4.97 £0.02) x 107* (-0.04 £1.33) x 107  11.59/31
Hintergrund (-14keV) (13.80 £0.04) x 107*  (0.15£2.16) x 1077  23.82/32

5.2.4 Einflusse der Gasdichte

Da die Magnetrohren in Phase Il ntitle geflllt waren, werden die Hintergrundda-
ten und Daten solarer Beobachtungen auf Abhangigkeit dairate von der Gas-
dichte untersucht. Das Verhalten der Ereignishaufigketiiglich unterschiedlicher
Gasdichten wurde getestet. Dazu wurden die Differenzepekind Residuen einzel-
ner Dichte-Intervalle im Energiebereich vdnl4 keV untersucht (siehe Abb. B.9).
Der Datensatz der gesamten Phase Il wurde in einzelne éflesrentsprechend ver-
schiedener Gasdichten, geteilt. Um ausreichend Eregms®rhalb jedes Intervalls
zu erhalten, wurden Daten adsDruckbereichen betrachte®: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 zeigenea Unterschied vor-10-5.
Das Verhaltnis der Spektren liegt im Bereich vah.0 (siehe Abb. B.10). Aul3erdem
wurden andere Intervalle der Gasdichten untersucht. Est&dnsgesamt keine Ab-
hangigkeit der Zahlrate von der jeweiligen Gasdichtégestellt werden. Mogliche
Einflusse des Heliums auf die Zahlrate konnen fur dieeDater solaren Beobachtun-
gen als auch fur die Hintergrunddaten ausgeschlosserewerd
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5.3 Untersuchung der Ereignisverteilungen

Die Art der Ereignisverteilung auf dem gesamten CCD Chipaakth innerhalb kleiner
Bereiche, wie z.B. der Axionsignalflache, ist ein wichtigggdikator der Performance
des pn-CCD Detektors. In diesem Abschnitt werden die zbglund raumliche Vertei-
lung der Ereignisse untersucht und mit den theoretischréztes \Werten verglichen.

5.3.1 Zeitliche Abstinde zwischen den Ereignissen

Es soll gezeigt werden, dass das zeitliche Auftreffvegmatier detektierten Photo-
nen einem Poissonprozess mit dem theoretisch erwartetitel\Wart entspricht. Dazu
werden zwei Zeitintervalle betrachtet: Die Z&izwischen einem beliebigen Startwert
und der ersten Detektion eines Photons und das Intendsdl nachfolgend registrier-
ten Photonen. Entspricht die zeitliche Photonen-Vemegjleiner Poissonverteilung, so
unterscheiden sich die Wahrscheinlichkeitsfunktionem ¥Yound 7 nicht. Die Wahr-
scheinlichkeitsfunktion zeigt in diesem Fall einen expuelen Verlauf (Cox und
Lewis 1968 [131]). Die Wahrscheinlichkeitsfunktionemki@n Uber die momenterzeu-
gende Funktiohbestimmt werden [132].(7, ) sei die Lichtintensitat in Photonen pro
Sekunde bei einer Positiotund zu einer Zeit. Dann beschreild’ (¢) = [, 1(7,t)d*"
die Integration Uber die Detektorflacke Im Falle stationaren Lichtes ist der Erwar-
tungswert vonl/(¢) von der Zeitt unabhangig und entspricht gerade der erwarteten
Anzahl an Photonen pro Sekundé(t)) = n. Die momenterzeugende Funktion von
U (t) wird definiert als:

Q(s,T) = <exp (3 /OT U(t)dt)> : (5.1)

Die Wahrscheinlichkeitsfunktionef (7') und f»(7) kdnnen uber die MGF bestimmt
werden [132]:
1 0? 1

H(T) = _0% (L,T) , folr) = E%Q(LT) = _E%fl(T)' (5.2)
Die Hintergrunddaten und Daten solarer Beobachtungenewmpéziiglich der zeitli-
chen Verteilungsfunktionen der Ereignisse untersuctg Haramterwerte fur die Funk-
tionenf, und f, (f1(T) = fo(7) = €="1)) sind fur die Hintergrunddaten und fur die
Daten solarer Beobachtungen in Tab. 5.2 zusammengefagdibl 5.6 sind die Daten
im Energiebereich-7 keV zusammen mit der Naherungsfunktion gezeigt. Des Weite
ren ist jeweils der Verlauf, der theoretisch aus dem beretgimPhotonenfluss erwartet
wird, dargestellt. Die Hintergrunddaten wurden in zeltédntervalle unterteilt, die der
Grol3e bzw. Lange der Messzeiten der solaren Beobachtwergsprechen.

SMGF: moment generating function
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Abbildung 5.6: Links: Zeitliches Auftreffen der Ereignesder Hintergrunddaten. Die
zeitliche Verteilung der Ereignisse ist fir einem Zeitravon~ 6000 s, entsprechend

der Dauer einer solaren Beobachtung, gezdigtKeV). In blau ist der exponentiel-

le Verlauf gezeigt, der aufgrund des gemessenen mittlafesrahtiellen Flusses er-

wartet wird. In rot ist eine exponentielle Naherungskuteegestellt. Rechts sind die
Ergebnisse der zeitlichen Verteilung der Ereignisse esdhrsolarer Beobachtungen
abgebildet.

Der Unterschied zwischen der genaherten Funkfidfi') und dem gemessenen
Photonenfluss liegt bei0—¢ (vergleiche mit Tab. B.3), d.h. das zeitliche Auftreff-
verhalten der detektierten Photonen verhalt sich ernmgdgemal wie ein Poisson-
Prozess mit den in Tab. 5.2 gezeigten Werten.

Tabelle 5.2: Exponentielle Naherung der zeitlichen \fengy der Ereignisse wahrend
solarer Beobachtungen und wahrend entsprechender téevatie der Hintergrund-
messungenXt = 6000s). Die exponentielle Funktion wird mit = s - e 2! be-
schrieben.

Datensatz Konstante Steigungi  \?/DOF

Hintergrunddaten (0.997 +0.077) (14.39+0.144) x 107* 0.414/1.0
Solare Beobachtungen(1.002 + 0.071)  (14.29 +0.173) x 10™*  0.407/1.0

5.3.2 Ereignisverteilung in Abhangigkeit der Zeilen und Spalten

In diesem Abschnitt wird die raumliche Ereignisverteguauf dem gesamten CCD
Chip bezuglich der Spalten und Zeilen untersucht. DasrAtgh der Ereignisse in
Abhangigkeit der Zeilen- und Spaltenposition ist in Abbz Blargestellt (-7 keV).
Die Hintergrunddaten zeigen einen Abfall der Ereignisist&t zu hoheren Zeilen hin
(: > 150). Dieses Verhalten ist in den Daten solarer Beobachtungmwegr deutlich
verringerten Statistik nicht zu erkennen. Die EreignisseHintergrunddaten, sowie
der Daten solarer Beobachtungen sind gleichmaRig Ubetalien verteilt. In Tab. B.6



5.3. UNTERSUCHUNG DER EREIGNISVERTEILUNGEN 59

o
3]

Mean Intensity [counts/column]
-
N
Mean Intensity [counts/column]
o
w
T
L

I I I I I 13 I I I I I I
0 10 20 30 40 50 60 0 10 20 30 40 50 60

Column Column

Mean Intensity [counts/column]
Mean Intensity [counts/column]

0 50 100 150
Line Line

Abbildung 5.7: Ereignisverteilungen in Abhangigkeit &palten und Zeilenposition
(1-7 keV). Oben: Spaltenverteilung der Ereignisse (links Hiptiend, rechts solare Be-
obachtung). Unten: Verteilung der Ereignisse in den Zd(lieks Hintergrund, rechts
solare Beobachtung).

sind die Parameter einer linearen Naherung an die Datezgabgn. Die Steigung der
jeweiligen Geraden ist konsistent mit Null, d.h. die Vdrtegen sind unabhangig von
der Zeilen- und Spaltennummer.

5.3.3 Raumliche Ereignisverteilung auf dem CCD Chip

Aus dem mittleren differentiellen Photonenfluss der sold@eobachtungen im Ener-
giebereich -7 keV von8.584-0.17x 10~° Ereignissécm? /s/keV ergibt sich die durch-
schnittliche Anzahl vo®.07 + 0.21 Ereignissen pro solarer Beobachtung auf dem ge-
samten CCD Chip (bei einer durchschnittlichen Zeit v75.31 s pro solarer Be-
obachtung). Es resultiert ein Erwartungswert W27 4+ 0.01 Ereignissen pro solarer
Beobachtung in der Axionsignalflache. Die Ereignisvéute innerhalb der Axionsi-
gnalflache sollte einer Poissonverteilung:

Pu(n) = %e‘“ (5.3)

mit dem Erwartungswept = 0.27+0.01 undn den gemessenen Ereignissen entspre-
chen. Aus dem mittleren differentiellen Photonenfluss datdfigrunddaten im



60 KAPITEL 5. ANALYSE DER TELESKOPDATEN PHASE I

L 40:
[ Outside the Signal Spot 3

[ Inside the Signal Spot ] % % %

il il r ]
| E % %
10

= N
ol (=]
w
o

=
o

Number of Counts

Frequency
N
o
T
DN
DN
L

0 Ok . ¢ ‘ , # # ¢ ¢ ¢
0 100 150 0 5 10 15 20
Valid Data Taking Runs in Phase Il Number of Hits

5EF T T T E| T T

E 150 _
S 4t E I
o I
I 5 —
s 3k + E 2 100+ 7
= E ] = L
2 ¢ E S |
I 2 + + E g |
o £ ] [ L
o £ ]
ksl E E 50}~ 4
E 1 +F+FFFE+++ 44 E | |
zZ E \

OF +3k$dtedd+s 4+ +

E | | | 1 0 | e e e

0 5 10 15 20 0 1 2 3 4

Number of Hits on the CCD Number of Hits

Abbildung 5.8: Korrelationen der Ereignisverteilungenerhalb und aul3erhalb der
Axionsignalflache wahrend axion-sensitiver Bedingung®lagnet wird der Sonne
nachgefiuhrt). Details siehe Text.

Energiebereich-7 keV vons8.66 + 0.06 x 1075 Ereignissgcm? /s/keV ergibt sich die
durchschnittliche Anzahl vos.14 + 0.07 Ereignissen pro solarer Beobachtung auf
dem gesamten CCD Chip. Aus den Hintergrunddaten resudtierErwartungswert
von 0.28 + 0.00 Ereignissen pro solarer Beobachtung in der Axionsigrai#a Die
Verteilungen auf dem gesamten Chip und innerhalb der Sigohe entsprechen ei-
ner Poissonverteilung mit den genannten Mittelwerten. bin.A5.8 (links oben) ist
die Anzahl der Ereignisse, die unter axionsensitiven Baggligen innerhalb (rot) und
aul3erhalb der Signalflache (schwarz) im EnergiebereitlkeV detektiert wurden,
dargestellt. Insgesamt wurddn Ereignisse in der Signalflache und08 Ereignisse
auf dem gesamten CCD Chip detektiert. Rechts oben in Ablisbdie Haufigkeit der
Ereignisse aul3erhalb der Signalflache, die wahrend daresoBeobachtungen regi-
striert wurden, als Histogramm dargestellt. Das Maximuesédr Verteilung liegt bei

6 Ereignissen. Links unten in Abb. 5.8 ist die Korrelation gefien Ereignissen inner-
halb und aulRerhalb der Signalflache gezeigt. Es kam zweionatlass 3 Ereignisse
innerhalb der Signalflache wahrend einer solaren Bedbaghdetektiert wurden. In
beiden Fallen wurdefn Ereignisse aul3erhalb der Signalflache gemessen. Redhts un
in Abb. 5.8 ist die Haufigkeit der Ereignisse innerhalb digm3lflache dargestellt. Im
nachsten Abschnitt wird die Simulation der Anzahl der gnésse in der Axionsignal-
flache beschrieben.
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5.4 Untersuchung der aumlichen und spektralen Er-
eignisverteilung

Von grundlegender Bedeutung ist, wie erwahnt, die Kesntler raumlichen, sowie
spektralen Verteilung der Ereignisse auf der gesamtenfl@biye, als auch innerhalb
eines Kreises mit Radius= 11.5 Pixel.

5.4.1 Simulation

Die raumliche Verteilung innerhalb eines Kreises kanregtet werden, indem die si-
mulierte Ereignishaufigkeitsverteilung innerhalb eikesises mit Radius = 11.5 Pi-
xel mit der gemessenen Verteilung verglichen wird. Diesvinn Folgenden ausfuhr-
licher beschrieben.

Mit Hilfe von Monte Carlo Methoden kann die raumliche sowiie spektrale Ver-
teilung der Ereignisse auf dem CCD Chip simuliert werdennidCarlo Methoden
basieren auf numerisch generierten PseudozufallszaBleithverteilte Zufallszahlen
u; im Intervall [0,1] kdnnen mit einem linear kongruenten @gator erzeugt werden.
Fur einen linear kongruenten Generator mjt;; = (an;+c) mod(m) undu; = n;/m
werden 3 ganzzahlige Konstanten benotigt (MultiplikapSummand ¢, Modul m).
Ist c = 0, so handelt es sich um eine multiplikativ linear kongruar@enerator. Die
Folge wiederholt sich nach maximal Zahlen und ein Maximum der Periode kann
durch die richtige Wahl der 3 Konstanten erreicht werderuBezufallszahlen sollten
idealerweise eine grol3e Periode haben, gleichformigeMesein und keine Korrela-
tionen untereinander aufzeigen. Wichtig bei der ErzeugrorgPseudozufallszahlen
ist auRerdem der Startwert oder die Saat der garantiert, dass entweder die gleichen
oder gesichert verschiedene Ausgangsbedingungen emaeiadion gegeben sind. In
dieser Arbeit wurde der Startwert bei jeder Wiederholungngiert.

Fur die Simulation der spektralen Verteilung der Ereigaig/urde als Ausgangsspek-
trum das Hintergrundspektrum (gesamter CCD Chip) im Eebryeichl-7 keV ver-
wendet. Es missen Zufallszahlen fur eine bestimmte Whhbislichkeitsdichte (pro-
bability density function PDFY (z) erzeugt werden. Eine Moglichkeit ist es, im Inter-
vall [0,1] gleichverteilte Zufallszahlen entsprechend B®F zu transformieren. Aus
der Wahrscheinlichkeif(u)du = f(x)dz folgt fur die integrierte Wahrscheinlichkeits-
dichte:

F(x) = / ftdt = / g(v)dv = / ldv = . (5.4)
o —oo 0
Dann kann die Gleichung'(z) = u tber die Umkehrfunktion: = FV(u) gelost

werden. Sind die Zufallszahlem; im Intervall [0,1] gleichverteilt, folgen diese der
Wahrscheinlichkeitsdichtefunktiof{x):

z; = FD(uy). (5.5)

engl.:seed
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Abbildung 5.9: Links: Ergebnis fur 1 simuliertes ExperimieEreignisverteilung nach
187 solaren Beobachtungen. Rechts: Simulierte Ereignisiantefur das Auftreten
von 1,2,3,4,5 oder 6 Ereignissen wahrend 187 solarer Bédiagen. Die Monte Car-
lo Simulation wurde fun 0% Experimente durchgefihrt.

Die spektrale Verteilung der Hintergrundereignisse fddginer eindeutig bestimm-
baren Funktion. Die UmkehrfunktioR(—") kann nicht explizit berechnet werden. In
diesem Falle ist es moglich, das 'Hit and Miss’ Verfahreawamenden:

e f(x) seieine im Intervall [a,b] definierte PDF mit einem Maximugi .
e Erzeuge eine im Intervall [a,b] gleichverteilte Zufallbta;.

e Diese wird akzeptiert, falls eine zweite im Intervall fQ] gleichverteilte Zu-
fallszahly; kleiner alsf (z;) ist.

e Ansonsten wirdc; verworfen.

Dieser Algorithmus kann optimiert werden, indem eine Fiorktf’(x) > f(x) ge-
sucht wird, zu der die umgekehrte integrierte Funktion lgietbivird ”(«). Dann wird

die Zufallszahlz; nach f'(z) erzeugt und akzeptiert, falls die zweite Zufallszghl
die Bedingungy, < f(z;)/f'(z;) erfullt. Der Fehler der Naherung hangt von der
Varianz der Verteilung deg(z;) ab und die Varianz der Naherung nimmt nhjtn
bein Wiederholungen ab, bzw. der Fehler nimmt myit/» ab. Die Studien der Hin-
tergrunddaten haben gezeigt, dass der mittlere diffesatiF-luss unabhangig vom
gemessenefiHe Druck in den Magnetrohren ist. Deswegen wurde bei deuBim
tion angenommen, dass es sich W8T unabhangige solare Beobachtungen handelt.
Ein Experiment entspricht87 einzelnen solaren Beobachtungen mit einer mittleren
Anzahl von8.07 + 0.21 Ereignissen/solarer Beobachtung und einer durchsdbhéti
Dauer vorb675.31 s. Die Experimente wurden ausreichend oft wiederholt (iestehs

10 Mal). Mit dem Rontgenteleskop wurden insgesaiftEreignisse in der Axions-
ignalflache detektiert. Das Ergebnis der Simulationegtzeiass~ 52.88 Ereignisse

in der Signalflache erwartet werden. Die simulierten Wetheglichkeitsverteilungen
fur die Detektion vonl bis 6 Ereignissen innerhalb der Axionsignalflache sind in
Abb. 5.9 (rechts) dargestellt. Das Auftreten vowder mehr Ereignissen in der Si-
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Abbildung 5.10: Simulierte Spektren inner-und aul3erhab Slignalflache im Ver-
gleich mit den Daten (Details siehe Text).

gnalflache wahrend einer solaren Beobachtung konnt¢ fieistyestellt werden, weder
in den Simulationen noch in den Messungen. Die simuliertahgemessenen Ereig-
nishaufigkeiten sind in Tab. 5.3 zusammengefasst und dieiangen der 1-,2-,3-
und 4-Ereignisverteilungen wahren87 solarer Beobachtungen sind in Abb. B.12 ge-
zeigt. Aufgrund der gemessenen Daten wird erwartet, dadsreéignisverteilung einer
Poissonverteilung mit dem Erwartungswgert 0.27 + 0.01 Ereignisse/solarer Beob-
achtung entspricht (siehe Kap. 5.3.3). Die Simulationgeleen einen Erwartungswert
vonyu = 0.28340.04. Der Vergleich zur Messung zeigt, dass die simulierte uedd
messene Haufigkeitsverteilung der Ereignisse innerhallsttistischen Abweichun-
gen konsistent miteinander sind.

Die Energieabhangigkeit der Ereignisse innerhalb den&@itache wurde, wie erwahnt,
ausgehend vom Spektrum der Hintergrundereignisse auf ésangen CCD Chip im
Energiebereich-7keV simuliert. Aus dem Vergleich zwischen dem simuliertpelS
trum innerhalb der Signalflache mit dem gemessenem Spelkkibnnen Rickschlisse
uber die spektrale Verteilung innerhalb einer Ausschfiéithe des CCD Chips gezo-
gen werden. Stimmen diese beiden Spektren innerhalb distiszhen Abweichungen
miteinander Uberein, bedeutet das, dass die spektraigniaeerteilung unabhangig
von der untersuchten Aussschnittposition ist. Zur Simaottetler Spektren wurde das
beschriebene 'Hit and Miss’ Verfahren angewandt. In AbbO%ind die simulierten
und gemessenen Spektren innerhalb der Axionsignalflaatgestellt. Links ist der
Vergleich des simulierten Spektrums mit dem Spektrum solBeobachtungen in-
nerhalb der Signalflache zu sehen. Rechts in Abb. 5.10 sisohaulierte Spektrum
verglichen mit dem auf die Zeit der solaren Beobachtungemissten Hintergrund-
spektrum innerhalb dieser Flache. Die zeitliche Norrmgrwurde vorgenommen, da
die Simulationen fuir den Zeitraum der solaren Beobacleardurchgefuhrt wurden.
Der Unterschied in den Hintergrundspektren ist vernadigiar. Die Daten solarer
Beobachtungen hingegen zeigen eine Abweichung im Vetglaic Simulation. Dies
kann damit erklart werden, dass die Statistik hier delutjeringer ist als fur die Hin-
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Tabelle 5.3: Vergleich zwischen gemessenem und simuimefteftreten von Ereignis-

sen in der Axionsignalflache wahrend 187 solarer Beolagan.

Ereignis Messung Mittelwert Standardabweichung
1 35 40.140 4+ 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 4+ 0.033
6 0 0.000+£0.010 0.010 £ 0.007

tergrunddaten (10 Mal grol3ere Messzeit der Hintergruteaga

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

Zur Untersuchung der raumlichen Ereignisverteilung arhdCCD Chip kann die im
Folgenden beschriebene 'Sliding Cell Detection’ Methodmhgezogen werden. Die-
se wurde erstmals fur die Analyse der Messungen, die mitEINSTEIN Observato-
ry genommen wurden, angewandt (EMSS-Gioia et al. 1990):R#aggenphotonen-
bild (Photonenverteilung auf dem CCD Chip) wird folgendefan auf ein Signal
hin untersucht: eine Ausschnittflache (Zelle) wird ibendChip bewegt und wenn
das SNR innerhalb der Zelle grof3er ist als ein gegebenerzext, dann wird das
Objekt als signalgebende Quelle markiert. Zur Berechnueg) SNR wird das Si-
gnal Uber die Pixelwerte innerhalb der Zelle definiert ued Hintergrund tber die
Werte der Nachbarpixel der Zelle. Eine der wichtigsten Hevengen dieser Me-
thode ist die zusatzliche Berechnung der 'Maximum Likedtiti’, die erstmals in der
Analyse der ROSAT Messungen angewandt wurde (Cruddace E9&8, 1991; Ha-
singer et al. 1993). Eine detaillierte Beschreibung findet g [133, 134], hier sei
nur eine kurze Zusammenfassung der Anwendung dieser MethadUntersuchung
der raumlichen Ereignisverteilung der Hintergrunddated Daten solarer Beobach-
tungen, gegeben. Die Ereignisintensitaten einzelnesfidgreniger Ausschnittbereiche,
deren GrofRe ahnlich derer der Axionsignalflache istdeemiteinander verglichen.
Dazu werden eine Signalflacke und eine Hintergrundflaché, definiert. Die Wahr-
scheinlichkeit,, dass ein Ereignis innerhalb einer Flachedetektiert wird, ist gege-
ben durch:
J— AS
bs = A+ Ay

Die Wahrscheinlichkeip,, dass ein Ereignis in der Hintergrundflachg detektiert
wird, ist:

(5.6)

P =1—Dps. (57)
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Abbildung 5.11: Links ist das Verhaltnis des Flusses inklacheA, zu A, im Fal-

le der Daten solarer Beobachtungen der Phase Il darggfethils siehe Text) und
rechts ist die zugehorige Verteilung der Likelihoodfuoken dieses Datensatzes ge-
zeigt.

Da es sich bei der Ereignishaufigkeit um einen statistisétmssonprozess handelt, ist
die Wahrscheinlichkeit, dass genauPhotonen in der Flaché, registriert werden:

n!

p(ns|n) = mpgs(l —ps)" " (5.8)

Die Wahrscheinlichkeit, mindestens Photonen in der Flaché, zu detektieren, er-
gibt sich dann zu:

p(r,y) = XL, p(iln) mit n =n, +n. (5.9)

Der mittlere Erwartungswert der Hintergrundereignisgesei bekannt. Daraus kann
die Likelihoodfunktion tber:

L(z|ly) = — In(p(z|y)) (5.10)

bestimmt werden. In den Abb. 5.11 und 5.12 sind die Likeldfaooktionen und die
Verhaltnisse der Flaches, /A, fur die Daten solarer Beobachtungen und fur Hinter-
grunddaten im Energiebereidh7 keV gezeigt. Folgende Werte sind verwendet wor-
den: A, = w(11.5)2PixeP, A, = 7(24.0)> PixeF. Das Ergebnis zeigt, dass die Er-
eignisverteilung Uber den gesamten Chip kompatibel meePoissonverteilung sind
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Abbildung 5.12: Links ist das Verhaltnis des Flusses inllacheA, zu A, im Falle
der Hintergrunddaten der Phase Il dargestellt (DetailsesiBext) und rechts ist die
zugehorige Verteilung der Likelihoodfunktionen diesestéhsatzes gezeigt.

(mit p = e %), wobei (L) den Mittelwerten der Likelihoodfunktionen entspricht).
Der mittlere Wert der Likelihoodfunktion fur die Daten ackr Beobachtungen liegt
bei 0.665 (mit Maximum bei8.15); fur die Hintergrunddaten liegt der Mittelwert bei
0.610 und das Maximum der Likelihoodfunktion bei33. Das Verhaltnis der Like-
lihoodwerte der Flacher, /A, ist im Falle der Daten solarer Beobachtungens7
und bei den Hintergrunddatéx955 (gleichverteilt). Die einzelnen Zeilen- und Spal-
tenverteilungen sind jeweils neben den Likelihood-Abbiiden gezeigt.

5.4.3 Scannen des CCD Chips

Neben der 'Sliding Cell’ Methode wurde die Ereignisveread der solaren Beobach-
tungsdaten innerhalb eines Kreises der Grol3e der Axinablgche = 11.5 Pixel)
untersucht. Dazu wird der Mittelpunkt der Kreisflache piaeaise Uber den gesamten
Chip geschoben. Die Ereignisse innerhalb des Kreises wagdeahlt und entspre-
chend ihrer Anzahl in 1-, 2-, 3-, oder 4 Event-Cluster (odegighis-Haufen) ein-
geteilt. Das Ergebnis dieses Tests fur die Daten solareb&shtungen im Energie-
bereich vonl-7keV ist in Abb. 5.13 dargestellt. Innerhalb eines Kreises emem
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Abbildung 5.13: Verteilung der 2,3 und 4 Ereignis-Hauferh 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 gessfdlgert werden, dass die
raumliche Verteilung der 1-,2- und 3-Event-Cluster auhdgesamten CCD Chip ei-

ner Poissonverteilung mit den in Abschnitt 5.4.1 angegebdtrwartungswerten ent-
spricht (siehe Abb. 5.14).
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Abbildung 5.14: Links: Simulierte (Vierecke) und gemess¢Rauten) Ereignisver-
teilung innerhalb der Axionsignalflache (solare Beobaoben). Rechts: Gemesse-
ne (Rauten) und simulierte (Vierecke) Ereignisverteiemgnerhalb aller moglichen
Kreismittelpunktspositionen (solare Beobachtungen).

5.4.4 Abhangigkeit der Ereignis-Cluster von der Gasdichte

Nach der Untersuchung der Abhangigkeit der Zahlrate \@mealveiligen Gasdichte,
wurde die Abhangigkeit der Event-Cluster von der Gaséiahitersucht. Es konnte
erwartungsgemal keine Korrelation festgestellt wertledbb. B.11 ist das Auftre-

ten der wahrend der solaren Beobachtungen detektiertagrits-Cluster, bei entspre-
chendem Gasdruck gezeigt.



Kapitel 6

Bestimmung der Kopplungskonstante

In diesem Kapitel wird die Berechnung der oberen Grenzedf@rKopplungskon-
stanteg,,, in Abhangigkeit von der Axionmasse, erlautert. Dazu wird das er-
wartete Axionsignak = si(ga,, m.) derk = 149 verschiedenefHe-Dichten be-
rechnet. Das erwartete Axionsignal ist am grof3ten, wenioixnd Photon in Pha-
se schwingen, d.hn, und die durch dasHe Gas induzierte Photonenmassg =
4raN,, /m. (siehe 1.33) sind gerade gleich, wobéj, die Elektronendichte desle
Gases bei gegebenem Drugkbeschreibt. Fur jeden Druckschritt wird eine Like-
lihoodfunktion, basierend auf der Poisson-Wahrschdikkisverteilung berechnet.
Das fur die Analyse und Berechnung der Kopplungskonstaeterendete Hinter-
grundspektrum wurde analysiert und hinsichtlich versdfner Korrelationen, z.B.
Abhangigkeit der Zahlrate von der Magnetposition, in K& untersucht. Die An-
zahl erwarteter Hintergrundereignisse im Falle des Rémtgjeskops liegt béi.27 +
0.01 Ereignissen pro solarer Beobachtung innerhalb der Axgpradilache. In den fol-
genden Abschnitten wird die Berechnung der Konversionssedieinlichkeit beschrie-
ben, sowie die Berechnung der Likelihoodfunktionen. Deiflass benachbarter Druck-
schritte und die daraus resultierende Verstarkung desa&idgann mittels Addition
der Spektren (Methode 1) oder Gber Multiplikation der Uikeodfunktionen (Metho-
de I1) erfolgen. Auch der Einfluss der betrachteten Anzahblsebarter Druckschritte
wurde untersucht. Es wurden Monte Carlo Simulationen dleztiider Methode |, |1
und in Bezug auf die Anzahl benachbarter Druckschritte lyeéihrt. AbschlieRend
werden die systematischen und statistischen Abweichudgeerechneten oberen
Grenze ary,,, angegeben. Der Axionruhemassenbereich, der in dieseitAner-
sucht wurde, wird durch die theoretischen Axionmodellel{siKapitel 1) favorisiert.
Die Angabe einer oberen Schranke fir die Kopplungskotestswoiarer Axionery,.,.,

in diesem Ruhemassenbereich war bisher nicht mit diesesitd&iat moglich. Das
TOKYO Experiment hat eine mittlere obere Schranke an diegomskonstante von
Jary < 6.8-10.9 x 1071°GeV ' im Axionruhemassenbereich vdn.05-0.27) eV/c?
(95%C.L.) angeben kdnnen [135]. In dieser Arbeit kann einelergtobere Schranke
vong,,, < 1.6-6.0x 1071 GeV! fur (0.02-0.4) eV/c? (95%C.L.) angegeben werden.

68



6.1. BERECHNUNG DES ERWARTETEN PHOTONENFLUSSES 69

% 1.2[
=< [
o 1.0f
) e E :
e = 0.81
E 2 i
@ [
X = 06
L [
S 0.4
S [
< [
3 0.2
S i 1 [
0 Il Il Il Il Il OO L L Il Il Il ]
1 2 3 4 5 6 7 0 20 40 60 80 100 120
Energy [keV] Pressure [mbar]

Abbildung 6.1: Links: Vergleich zwischen dem solaren Axlaas im Falle einer geo-
metrischen Axion-Nachweisflache ven 9 mn?, die sich in1.6 m Entfernung vom
Konversionsvolumen befindet (in rot) und dem solaren Axig¥lim Falle eines De-
tektorsystems, das direkt hinter dem Konversionsvolumstalliert ist (in schwarz).
Rechts: Effektive Photonenmasse in Abhangigkeit dés-Druckes ( mbar < p <
120 mbar).

6.1 Berechnung des erwarteten Photonenflusses

Die Berechnung der im Magnetfeld konvertierten Rontgenghen erfolgt tiber Glg.-
1.36 (Kapitel 1). Der differentielle solare Axionflug®,/dF, der im Detektor nach-
gewiesen wird, kann Uber Glg. 1.21 berechnet werden. Ihe Bak Rontgenteleskops
wird der Axionfluss innerhalb einer Flache der GroRe ¥ign= 9.4 mn¥, die deutlich
kleiner ist, als die Querschnittsflache der Magnetrobneartet. Somit kann nicht der
gesamte aus der Rohre austretende Photonenfluss nackgyewierden, sondern der
Fluss, der aus den inneren 41% der Sonné" stammt (siehe Abb. 1.1, sowie Kapi-
tel 4). Die Effizienz des Teleskops ist in diesen Berechnomgeht mit einbezogen.
AulRerdem ist der erwartete Fluss reduziert, da die Ausdehdar Axionsignalflache
(Radiusr = 11.5Pixel) so gewahlt ist, dass das SNR Verhaltnis optima(sgthe
Kapitel 4.4). Es konner: 82% des erwarteten Axionflusses aus der1% des Son-
neninneren nachgewiesen werden (siehe Abb. 4.6). Aucheiseth Fall wurde die
Effizienz des Systems nicht beriicksichtigt (siehe Abh.lGhks). Zur Berechnung der
Axion-PhotonUbergangswahrscheinlichkeit wird die Gleichung:

2 2
P,_., =1.7018 x 10~7 BL Jayy - My)? (6.1)
i 9.0T - 9.26m 10-10GeV*

geldst. Der hier auftretende Faktior018x 10" folgt aus der Umrechnung in natiirliche
Einheiten.

lentsprechend des Sichtfeldes (FoV) des Rontgentelesiaipsner Magnetfeldlange van26 m
und einem Abstand voh.6 m des Teleskops von der Magnetrohre mit Durchmegser43 mm; das
FoV direkt hinter der Rohre i$t.53° und entspricht00% des Sonnenabbildes.
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Abbildung 6.2: Links: Daten der NIST-Datenbank fur den Kiaeéenten der Mas-
senabsorption im Vergleich zur Naherungsfunktion (Poiyn5. Grades). Rechts:
AbsorptionskoeffizientI" fur verschiedene Druckwerte unter Verwendung der
Naherungsfunktion.

BL1*T17? 0.98999523 - 9.0 - 9.26 \ > 1 2

2= = ———— ) =1.7018 x 1077

) ) = () - () = s <ot
(6.2)

bei einer MagnetfeldstarkB = 9.0 T und Magnetfeldlangé, = 9.26 m, sowie dem
Umrechnungsfaktor T = 0.9899952352Y,

Fur die Axion-Photon Konversion in einem Puffergas, Hige, gilt [65]:

1
P+ T |

IM,|? = 1+ e T — 9 TE/2 cos(qL)], (6.3)

mit dem Impulsubertrag;] (siehe Glg. 1.31). In dieser Analyse wurde die effektive
Photonenmasse uber die Glg. 1.33 berechnet. In Abb. @&Atgest die effektive Pho-
tonenmasse in Abhangigkeit ddse-Druckes gezeigt. Mit der Gleichung:

2p Ny mbar- mol™!

= 6.4
10000 RT | cmd - mbar-mol™! - K~ . K (6.4)

wird die Elektronendichte berechnet. Die Gaskonstantgeigeben durch:
R = 8.3144728 m* Pamol K~! = 8.3144728 x 10*cm® mbar mot ' K~! [136]. Dar-
aus folgt entsprechend fir die Photonenmasse (in nettérli Einheiten):

o AmalN, - (1.973269602 x 107°)3
T me - keV

eV]2. (6.5)

m

Der Parameterl” in Glg. 6.3 beschreibt den Dampfungsfaktor bzw. den Absong-
koeffizienten des Gases und ist Uber die inverse Absorgiiagel’ = 1/ definiert.
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Abbildung 6.3: Links: Axion-Photon-Konversionswahrsitiehkeit fur einen‘He-
Druck vonp = 10 mbar, einer Temperatur von8 K, einem Magnetfeld der Starke
9T und einer Magnetfeldlange voh = 9.26 m. Rechts: Erwartete Anzahl konver-
tierter Rontgenphotonen in Abhangigkeit der Axionmdssealas Teleskop, bei einer
Messzeit vor3600 s und fur den Energiebereich vy keV. Die dargestellten Kurven
unterscheiden sich durch den angenomméntaDruck, wobei die hier angenomme-
ne Schrittweitd).08 mbar betragt (von.0-0.72 mbar).

Fur die Absorptionslange folgt = 1/(u.p), wobei i, die Summe der Wirkungs-
guerschnitte der atomaren Photoabsorption, der inetastis Streuung als auch der
Rayleigh Streuung ist. Fur die Absorptionslange ergitit:s

1 1

['stp B psTP i’

mit der Dichtepstp bei Standarddruck und Standardtemperafigrd = 273.15K,
Pstp = 101325 Pa). Die Werte fumpste wurden der NIST Datenbank [113] entnom-
men. Um die benotigten Werte des Absorptionskoeffiziebtrverschiedenen Tem-
peraturen und Druckwerten berechnen zu konnen, wird Gyt Hilfe der idealen
Gasgleichung umgeformt zu:

(6.6)

AsTp =

pstp T’ : pM
= mit p = —. 6.7
pPsTP Terep p P RT (6.7)

Die atomare Masse ist durci = Am,, gegeben. Umu,(E) in [cm?/g] fur beliebige

Energien berechnen zu konnen, wurden die Daten mittessdiolynoms.Grades

angenahert:

pa =t = 107 (6.8)

und mitz = log(F) folgt [130]:

py = 1.8101 — 3.2108z — 0.0073922* — 1.88152° + 4.86212" — 2.19212°. (6.9)
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Abbildung 6.4: Spektren des durch Axion-Photon-Konversowarteten Photonen-
flusses. Axion und Photon schwingen nicht in Phase. Es waseilsp = 2 mbar
und eine Messzeit voA675s angenommen. Links: Spektrum mit. # m? bzw.
Im2 — m?| ~ 0.00357 [eV?]. Rechts: Spektrum mjin2 — m?2| ~ 0.01898 [eV?]. Der
Einfluss der Responsefunktion (in schwarz) zeigt sich estnAm? ~ 0.02 eV.

Die Abweichung zwischen der Naherungsformel und den DdéerNIST-Datenbank
ist < 0.1% (siehe Abb. 6.2, links). Flrr den Absorptionskoeffizierfiggt bei gegebe-
nem Druck und Temperatur [85]:

r— L1 Tstep
A Aste PsreT

(6.10)

In Abb. 6.2, rechts ist der Absorptionskoeffizient fur \adrnedene Druckwerte in [mbar]
gezeigt. Mit steigenderfiHe-Druck nimmt die Absorption zu und die Konversions-
wahrscheinlichkeit wird geringer. In Abb. 6.3, links isedKonversionswahrschein-
lichkeit dargestellt. Wird Uiber die Energie integried,exgibt sich die Anzahl erwarte-
ter Photonen in Abhangigkeit von der Axionmasse (siehe Al rechts). Die Anzahl
erwarteter Photonen wird mit groRer werdendeéte-Druck, aufgrund der zunehmen-
den Absorption durch das Gas, kleiner. Die Schrittweitedeuwso gewahlt, dass alle
160 verschiedenen Druckschritte von den einzelnen Deteldteryen innerhalb eines
Zeitraumes vonv 12 Monaten gemessen werden konnten. Die Wahl der Schrittweite
ermoglicht es, dass auch im Falle nicht gemessener Drhaksceine obere Grenze
angegeben werden kann, da das Signal benachbarter Drutfeszim gesamten er-
warteten Axionsignal beitragt.

Des Weiteren wurde der Einfluss der Responsefunktion aufetiearteten Photo-
nenfluss untersucht. Jedoch ist deren Einfluss auf die ext@afinzahl konvertierter
Photonen vernachlassigbar. Schwingen Axion und Photont mhehr in Phase, so
wird der Effekt der Responsefunktion sichtbar (siehe Kap.1lund Abb. 6.4, rechts).
Aus diesem Grunde wurde die Responsefunktion in den folgeREchnungen nicht
berticksichtigt.
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Abbildung 6.5: Links: Dargestellt ist dig? = —2InL;, Funktion in Abhangigkeit von
gfm fur den Druckp = 0.25 mbar, entsprechend der Axionmassg = 0.20 eV (Ma-
ximum Likelihood Methode). Es wurden zwei Ereignisse in Agionsignalflache de-
tektiert. Rechts: Integrierte Bayesische Wahrscheikéth(pdf) Uber den physikali-
schen Bereich (positive Werte) in rot, dag/®Bonfidenzlevel ist in schwarz markiert.

6.1.1 Magnetfeld

Zur Berechnung der Kopplungskonstante muss der Wert dgsctdich angelegten
Magnetfeldes berechnet werden (bisher wurde ein Werbudh angenommen). Aus-
gehend vom angelegten Strom wird die Starke des Magnetdiil jedes einzelne
Druckintervall bestimmt. In Phase 1l wurde wahrend jeddasen Beobachtung (als
auch wahrend der gesamten Hintergrundmessungen) eim $to 13000 A an den
Magneten angelegt. Um das daraus resultierende Magnetidddstimmen, kann ein
Polynom 1.0rdnungiy({ = a + bx) verwendet werden. In dieser Arbeit wurde eine
Magnetfeldstarke vo = 8.805 + 0.037 T verwendet.

6.2 Maximum Likelihood Methode

Motivation

Bei der 'Maximum Likelihood Methode’ wird das Ziel verfolgiie unbekannten Para-
meter einer statistischen Verteilung so zu schatzen, m&edglichst genaue Anpas-
sung der Modellcharakteristiken an die gemessenen Dateiclgrwird (so genanntes

Prinzip der Parameterschatzung). Allgemein wird unteeeParameterschatzung die
bestmogliche Bestimmung physikalischer Parameter,esdetiien Unsicherheiten, aus
einer Messung, die selbst mit Unsicherheiten (Fehlernafbehsind, verstanden. Der

Estimator der '"Maximum Likelihood Methode’ wird so definigdass die Wahrschein-

lichkeit, dass der geschatzte Kennwert die in der Stidbtoeobachteten Ereignisse
verursacht hat, maximiert wird. Folgende Annahmen werdemaght: es liege eine

Stichprobe aus Messungen einer (oder mehrerer) Zufallsvariahleor und die
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Abbildung 6.6: Links: Dargestellt ist digZ? = —2InL;, Funktion fir die Naherung an
die Beobachtungsdaten bei dem Dryck 3.4137 mbar, entsprechend der Axionmas-
sem, = 0.052eV. Es wurde kein Ereignis in der Axionsignalflache detktida-
her entspricht diei? Verteilung einer Geraden. Ein Minimum dieser Verteilungdwi
zu g1, = 0 festgelegt. Rechts: Zugehorige integrierte Bayesischbrg¢heinlichkeit
(pdf) Uber den physikalischen Bereich (positive Werta)in das 95¢ Konfidenzlevel
ist in schwarz markiert.

Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion (pdf) der Zufallsiednien, die von einem (oder meh-
reren) unbekannten Parameterabhangt, sei bekannt [138]. Im Gegensatz zur Aus-
wertung der pdf fur einen festen (unbekannten) Parametann die pdf fur beobach-
tete (und somit feste Realisationen) als Funktion vtetrachtet werderyi(x, ). Die
Likelihoodfunktion ist definiert als die gemeinsame Dictieg Zufallsvariablen:;:

L(a) =[] f(i; a). (6.11)
i=1

Der Maximum Likelihood-Estimator entspricht dem Wert, ldem die Likelihood-
funktion ihr Maximum besitzt, d.h. es wird der Wert vamgesucht, bei dem die Stich-
probenwerte die grofite Dichte- bzw. Wahrscheinlichkentistion besitzen. Die Ma-
ximierung erfolgt durch Nullsetzen der ersten Ableitungma. Das kann bei kom-
plizierten Dichtefunktionen aufwendig werden, so dasdafiarithmierte Likelihood-
Funktion verwendet wird. Diese besitzt an derselben Stadalie nicht-logarithmierte
Dichtefunktion ein Maximum:

l(a) = —=InL(a) = |an(xi; a) = — Z Inf(z;;a). (6.12)

Anwendung

Aufgrund der kleinen Anzahl erwarteter Ereignisse (Higtend und Axionsignal)
kann in dieser Analyse die Poissonstatistik zugrunde gelegden. Dies wurde in
Kapitel 5 bezuglich der Hintergrunddaten ausfuhrlicekdiiert und es konnte ein
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(Poisson) Erwartungswert van27 + 0.01 Ereignissen pro solarer Beobachtung in-
nerhalb der Signalflache bestimmt werden. Die Annahmes &am Signal gemes-
sen wurde, wird anhand des Verhaltens des besten Estim{@t0)&«i=(9ar ) bestic
/(1079 GeV ') beziiglich der Likelihoodfunktion fiir die Summe aus Higteind-
ereignissen und erwarteten Signalereignissen, getestéie(Glg. 6.15). Dazu wurde
in dieser Analyse die gebinnte Likelihood Methode angewjatid im Folgenden be-
schrieben wird. Vor- und Nachteile dieser Anwendung wuriej, 137] untersucht
und werden hier nicht weiter diskutiert.

Fur jedes einzelne Druckintervall wird eine Likelihoodkiion entsprechend der Glg.-
6.13 berechnet. Durch Maximierung dieser Likelihoodfumikkann der beste Estima-
tor flr (g10)pestric PEStimmMt werden. Im Folgenden stehen die Indizesfur ein dis-
kretes Druckintervall und Energieintervall. Insgesamtden = 1500 verschiedene
Druckintervalle mit einer Schrittweite vom01 mbar im Bereichp = 0.0-15.0 mbar
gewahlt, sowie = 20 diskrete Energieschritte mit einer Schrittweite vbBkeV im
Bereich vonl-7keV. Die Anzahl gemessener Ereignisse, d.h. Ereignisgeindder
Axionsignalflache detektiert wurden, pro Energieintérvam jeweiligen Druckinter-
vall k& ist durchn;, gegeben. Die Anzahl an Hintergrundereignissen ist entbpred
b, und s;;. entspricht den Signalereignissen, die aufgrund von Abnton Konver-
sion erwartet werden.

Fur die Likelihoodfunktion eines einzelnen Drucksclastgilt unter Anwendung der
Poissonstatistik [138]:

1 Iumk
Ly = —II;e rae ik (6.13)
Loy, Nik!
mit dem Normierungsfaktor:
ik
Lok = Tye—ma ik (6.14)
Dabei sind:
tire = bir, + si((g10)*, ma) (6.15)

und g die Anzahl der erwarteten Signalereignisse:

E!+AFE’ 0 d¢
Sik = / dE’/ R(E',E) A(E) d—L; P, Aty dE. (6.16)
E! 0

Die Maximierung der Likelihoodfunktion erfolgt tiber diedarithmierte Likelihood-
funktion [138]:

Xz = —2In L. (6.17)

Einey?- Verteilung ergibt sich durch Berechnung dér Werte fiir verschiedene Werte
von (g10)*. Daraus kann mittels Integration tiber die Bayesische ¥dédiginlichkeits-
funktion von(g,9)* Uber den physikalischen Bereich, d.h. positive Werte (gg)?,
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Abbildung 6.7: Links: Anzahl erwarteter Photonen aufgrwah Axion-Photon-
Konversion im Falle der gemessenen Druckschritte, beireangenommenen kon-
stanten Messzeit voh = 5700 s fur den Fall, dass Druckschritd untersucht wird.
Rechts ist die Anzahl erwarteter Photonen aufgrund von WsRboton-Konversion
fur den Druckschrit?0 gezeigt, jedoch unter Verwendung der tatsachlich gemesse
Messzeit der Druckschritte. Wurde ein Druckschritt waldrenehr als einer solaren
Beobachtung gemessen, so ergibt sich ein Anstieg der etearignalphotonen.

bis zum gewiinschten Konfidenzintervall eine obere Greiizéd,)* bzw. fur die
Kopplungskonstantg,., berechnet werden:

95% ) .
exp_xk(gm) /2 d(glo)4. (6.18)

Aufgrund der Tatsache, dags im Falle des Rontgentelesk@fsenteils keine Ereig-
nisse in der Axionsignalflache detektiert wurden, algo= 0 ist, entspricht die Li-
kelihoodfunktion einem Polynom 1. Grades und ein Maximum %@, bzw. ein Mi-
nimum dery?-Funktion wurde in diesen Fallen an der Stélje,)* = 0 festgelegt, da
der Bereich(gi9)* > 0 dem physikalisch sinnvollem Bereich entspricht.

6.3 Einfluss benachbarter Druckschritte

Die Schrittweite der gemessenen Druckintervalle wurdeeseadplt, dass sich die ein-
zelnen Kurven der erwarteten konvertierten Photonendgmeen (siehe Kapitel 1.8.1).
Aus diesem Grunde wird die Starke des Signals, das fundiastimmten Druckschritt
erwartet wird, vom Signal der benachbarten Druckschritteiriflusst. Der Beitrag

an konvertierten Photonen aufgrund der benachbarten Drteckalle ist in Abb. 6.7
dargestellt. Um den Einfluss der benachbarten Drucksehrtdie Berechnung ei-

ner oberen Grenze fig,,, einzubeziehen, konnen verschiedene Methoden angewandt
werden. In dieser Arbeit wurden zwei Methoden untersualin zinen konnen die
Hintergrundspektren und die Spektren der solaren Beobaghh der benachbarten
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Druckschritte aufaddiert werden, um aus der Summe diesekt&m eine einzelne
Likelihoodfunktion zu berechnen (Methode I), zum anderénren die einzelnen Li-
kelihoodfunktionen der benachbarten Druckschritte mlidtiert werden (Methode I1).
Die beiden Methoden wurden mittels MC Simulationen, die ostgEnden genauer be-
schrieben werden, auf ihre Sensitivitat hin untersuctg xgebnis wird erwartet, dass
die Sensitivitat unter Verwendung der Methode | nicht aitsrend ist, im Gegensatz
zur Methode I1.

6.3.1 Simulation bezuglich des Einflusses benachbarter Dckschrit-
te auf g4

Die in diesem Abschnitt beschriebenen Simulationen wundealtlich aus [137] Uber-
nommen und sollen zeigen, dass die Sensitivitat beiuigler Kopplungskonstante
unter Beruicksichtigung des erwarteten Signals benatdrdaruckschritte im Falle ei-
ner Multiplikation der einzelnen Likelihoodfunktionenrdgetrachteten Druckschritte
verbessert ist. Die Methode, bei der die einzelnen Spektidrert werden, ist weniger
sensitiv. Nach Erklarung der Vorgehensweise werden daebeviethoden genauer er-
klart, sowie die Ergebnisse interpretiert und mit den gsialten Daten verglichen. Im
letzten Teil dieses Abschnitts werden Simulationen vdsdksdie der Untersuchung
der Anzahl der beriicksichtigten benachbarten Druckgehim Falle der Anwendung
der Methode Il dienen sollen. Die Ergebnisse dieser Sinmrah werden abschlie-
Rend mit den analysierten Daten verglichen.

Vorgehensweise

Jede der Simulationen entspricht 10000 Experimenten, wioB&periment die Mes-
sungenl149 verschiedener Druckschritte enthalt. Um die ErgebnisseSimulatio-
nen direkt mit den Ergebnissen der analysierten Daten eiefgdn zu kdnnen, wur-
den moglichst identische Bedingungen gewahlt. Insgésamden in Phase U30 Er-
eignisse innerhalb der Axionsignalflache wahrend Hagrianrdmessungen (Messzeit:
Tp = 9929245.04 s) detektiert. Wahrend einer solaren Beobachtung wurdé4
Ereignisse erwartet, bei einer Messzeit w6000 s (I, = 6000 s). Fur jedes Experi-
ment wurden 2 Datensatze generiert: ein Datensatz fiteHjrunddaten und ein Da-
tensatz fur Daten solarer Beobachtungen. Die Hintergtateh wurden entsprechend
einer Poisson-Verteilung mit dem Mittelwet80 generiert, d.hNg ~ P(u = 430).
Der Datensatz fur die solaren Beobachtungdn)(besteht aus Hintergrundereignis-
sen ;) sowie aus Signalereignissen,}. Die Anzahl der Hintergrundereignisse,]
im generierten Datensatz wird entsprechend einer Poigsde#ung mit dem Erwar-
tungswert (13) gewahlt, der den erwarteten Hintergrundereignissemerid einer so-
laren Beobachtung entspricht, diy = Np - % Die Signalereignissen() wurden
unter Verwendung einer Poisson-Verteilung mit dem Mitetwy: , generiert, wobei
14 den theoretisch erwarteten Ereignissen entspricht, dieemer Axion-Photon-
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Konversion stammen (siehe Glg. 6.16):

7 4
HnaA = TA . / A(E)Mpa_wdE. (619)
1 dFE
Die statistischen Eigenschaften der beiden zu untersdemelethoden werden an-
hand der Verteilungsfunktion des Estimatgs))?, unter Verwendung der Maximum
Likelihood Methode, demonstriert. Der Mittelwert diesesriéilung sollte dem wah-
ren Wert der Kopplungskonstanféy,o)*}, entsprechen und die Breite der Verteilung
beschreibt die Genauigkeit (der Methode), mit der der wilfed abgeschatzt werden
kann.
Seik = 20 die Anzahl der Energieintervalle ugdie Anzahl der Ereignisse imten
Intervall wahrend Hintergrundmessung@f(c1 b; = Np), sowien; sei die Anzahl
der Ereignisse intten Intervall wahrend einer solaren Beobachtuptf (, n; = N.).
Wennm! die Anzahl erwarteter Ereignisse iivten Intervall wahrend Hintergrund-
messungen ist, dann entspricht -
B bLA

Hi = miT_B (6.20)
den erwarteten Hintergrundereignissen wahrend einaremlBeobachtung. Die An-
zahl an Signalereignissen iivten Energieintervall, die aufgrund von Axion-Photon-
Konversion erwartetet werden, folgt aus:

f=T, /A i A(E)%E(glmpwdﬂ (6.21)

Dann ist die erwartete Anzahl an Ereignissen pro Energieratl fir eine solare Be-
obachtung:; = f; + p? und die Likelihoodfunktion lautet:

. — Z’U/L . _(fz“l' F) (-f'l + /”LZ ) o _(fL+mL ( 7‘
L—Heuni!—l_‘[e ' nl' _H nl‘
] i=1 i=1
(6.22)
Da b; klein ist (h; ~ 20), muss die Likelihoodfunktion mit der Wahrscheinlichkeit
P(m;; b;) multipliziert und anschlieRend uUber alte; integriert werden. Die Wahr-
scheinlichkeitP(m;; b;) bedeutet, dass die erwartete Anzahl an Hintergrundeseigni

sen pro Energieintervath; entspricht, wenm, Ereignisse gemessen wurden:

L= H/ (fitmizd) <fz ’TB) ZP(mi;bZ-)dmi. (6.23)

n;!

Da P(m;;b;) = P(b;;m;) gilt, kann die Likelihoodfunktion umgeschrieben werden
Zu:

n;! bl "

L= H / (eemers) <fl ’TB) Lmtie=msdm; (6.24)
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Unter Anwendung der richtigen NormierurfﬁO %x"e‘wd:c = 1 folgt:

n et (3) TS (b + ) TTS (g — k+ 1)

T bj+1+n;—1i )
j=1 i=0 (ﬁ + 1) (nj —1i)ln,!

(6.25)

Der Estimator des unbekannten Parameteyss)* kann analytisch bestimmt werden,
indem die erste Ableitung der Glg. 6.25 ndghy)* zu Null gesetzt wird.

In den folgenden Simulationen wurde lediglich ein Druckgthker 1500 in der Ana-
lyse verwendeten Druckschritte gewahlt und untersycht:3.04 mbar, entsprechend
einer Axionmasse vom, = 0.183eV. Die Anderung ingy, fir die restlichen 1499
Druckschritte bzw. Axionmassen ist aquivalent dem higersuchten Verhalten einer
einzelnen Axionmasse. Aul3erdem wurden alle Zeftgn= 6000 s gewahlt, d.h. der
Einfluss nicht gemessener Druckschritte oder der Einfluss ¢éangeren Messzeit fur
einen Druckschritt wurde in den Simulationen nicht untehsu

Methode I: Addition der Spektren benachbarter Druckschritte

Um den Einfluss benachbarter Druckschritte zu untersuahemen die Hintergrund-
spektren und die Spektren der solaren Beobachtungen méifies betrachteten Druck-
schritte addiert. Das aufgrund von Axion-Photon-Konvamnserwartete Signalspek-
trum entspricht der Summe der einzelnen Beitrage der digrten Druckschritte.
Aus Abb. 6.7 wird deutlich, dass der Hauptbeitrag an Sige&eissen von den am
nachsten liegenden Druckschritten komiitt(? Ereignisse); das Signal von weit ent-
fernten Druckschritten liegt béD % Ereignissen. Nach der Addition der Spektren wird
die zugehorige Likelihoodfunktion unter Verwendung dég.®.25 berechnet. Um ei-
ne direkte Aussage Uber den Wert der Kopplungskonstagam zu konnen, wurde
in diesem Falle dig2-Funktion (siehe Glg. 6.17) aus der Likelihoodfunktiondasr-
net und anschlieend integriert bis zWsto-Konvidenzlevel (siehe Glg. 6.18). Die
so bestimmten Werte vofy,)* und g5, sind in Tab. C.1 zusammen gefasst. Es wur-
den 3,5,7,9 und 15 Druckschritte betrachtet, d.h. zum Baisp Falle von 3 Druck-
schritten, dass die Spektren des betrachteten Druckesaruedlen Nachbarn links
(nachst kleinerer Druck) und rechts (nachst groRerackyraddiert wurden. Aufgrund
der Tatsache, dass der Signalbeitrag der NachbarscHetteekwird, jedoch die Hin-
tergrundspektren und Spektren der solaren BeobachturegeerkGewichtung unter-
liegen, fuhrt diese Methode zu einem Sensitivitats\atrin g,o. Unter Gewichtung
wird hier die Tatsache verstanden, dass die Messung eimésrgtiundspektrums des
benachbarten Druckes der gleichen Wahrscheinlichkeérliegt, wie das Spektrum
des zu untersuchenden Druckes. Deswegen wird der erwaveteder Kopplungs-
konstante umso grof3er, d.h. die Sensitivitat nimmt algdr Nachbardriicke in die
Rechnung eingehen.

Interpretation der Ergebnisse fur Methode |

Durch die Addition der Spektren, die in der Berechnung biksichtigt werden, liegt
der Erwartungswert detektierter Ereignisse wahrendresakaren Beobachtung nicht
mehr beir 0.27 Ereignissen, sondern bei 0.27 Ereignissen, wobei die Anzahl der
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Abbildung 6.8: Links: Simulierte Verteilungen des Estiomat(g,0)* (Methode 1). Es
wurde jeweils eine unterschiedliche Anzahl an benachbabeickschritten unter-
sucht: 3 (schwarz), 5 (rot), 7 (blau), 9 (lila) und 15 (gridruckschritte. Je grol3er die
Anzahl der Nachbarschritte ist, desto mehr verschiebtdieh/erteilung zu hoheren
Werten des Estimatorg,)*. Rechts: Zugehorige Verteilungen fiif,. Diese Vertei-
lungen verschieben sich entsprechend der steigenden Abetahchteter Nachbar-
schritte, zu hoheren Werten iny.

benachbarten Druckschritte sei; entsprechend gilt dredié&’ erwarteten Hintergrunder-
eignisse. Aufgrund der grofReren Statistik folgt eine Gaedeilung der Werte fiy,
unter der Annahme, dass mehr als 3 Druckschritte berUdkgioverden. Im Falle
von 3 betrachteten Druckschritten fluktuiert die Vertegusehr stark (siehe Abb. 6.8)
und ein Mittelwert (gauss-verteilt) kann nicht angegebemden. Die Ergebnisse ei-
ner Naherung mittels einer Gaussverteilung sind in Tab.aDfgelistet. Die Werte fur
(g10)* kdnnen hingegen nicht mit einer Gausskurve angenahetdengdoch ist an-
hand der Abb. 6.8 erkennbar, dass sich der Mittelwert digseteilung zu hdoheren
Werten hin verschiebt, je mehr benachbarte Druckschnttiie Rechnung eingehen,
was dazu fuhrt, dass der Wert der KopplungskonstatgroRer wird und die Sensi-
tivitat fur g, abnimmt. Diese Methode wird daher in dieser Arbeit nichteamandt,
um die Konturlinie flirg;q zu berechnen.

Methode IlI: Multiplikation der Likelihoodfunktionen bena chbarter Druckschrit-

te

Eine andere Methode zur Berechnung des Einflusses bentahbanckschritte ba-
siert auf der Multiplikation der Likelihoodfunktionen,alfir jeden einzelnen Druck-
schritt berechnet werden. Um den Einfluss benachbarterkBehditte in die Berech-
nung zu integrieren, werden die Likelihoodfunktionen féiden Druckschrit: bei
einer spezifischen Axionmasse, einzeln berechnet und dann miteinander multi-
pliziert. Die Likelihoodfunktionen der einzelnen Drucksitte werden multipliziert,
bevor diex? Funktion in Abhangigkeit det. Potenz der Kopplungskonstartig,)*
berechnet wird. In Abb. 6.9, links ist ein Beispiel zur Mpltkation von drei benach-
barten Druckschritten gezeigt. Aufgrund der Multiplikatiandert sich die Steigung
der gemeinsameg?-Funktion; die Steigung wird umso groRer, je mehr Liketide
funktionen in die Berechnung eingehen. Dadurch fallt dtegrierte pdf schneller ab,
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Abbildung 6.9: Links: Multiplizierte Likelihoodfunktioan fur drei verschiedene Falle:
die unterste Gerade entspricht der Multiplikation aus 3dRsghritten (blau), die mitt-
lere aus 5 Schritten (grin) und die oberste beschreibt éade, die durch Multi-
plikation von 7 Druckschritten (rot) entsteht. Die Steigutler Geraden nimmt mit
steigender Anzahl betrachteter Nachbarn zu. Rechts sengugjehorigen integrierten
x2-Verteilungen (pdf’s) gezeigt. Da#% Konfidenzlevel ist in den entsprechenden
Farben als Gerade dargestellt. Es ist erkennbar, dass dashen des Konfidenzle-
vels im Falle von 7 betrachteten Druckschritten bei eineeinldren Wert stattfindet
als im Falle von 3 betrachteten Druckschritten.

bzw. deren Steigung wird negativer, so dass®&s Konfidenzlevel fur kleinere Wer-
te von(go)* erreicht wird (siehe Abb. 6.9, rechts). Mit dieser Methodsilet sich im
Vergleich zu Methode | kein Verlust, sondern ein Gewinn ans8&itat bezuglich der
Kopplungskonstante,,. Werden die Likelihoodfunktionen multipliziert, stammerd
Hauptbeitrag vom betrachteten Druckschritt und die Bgierder Nachbarn werden
umso kleiner, je weiter der Nachbarschritt entfernt ist.

Interpretation der Ergebnisse fur Methode II

Die Simulationen bestatigen eine erhohte Sensitivitder Anwendung der Methode
Il. Die Ergebnisse fiifg,0)* und g, sind in Abb. 6.10 zusammen gefasst. Der Einfluss
von 3,5,7,9 und 15 benachbarten Druckschritten wurde iglégzhen Weise und unter
gleichen Voraussetzungen simuliert, wie in Methode | basblen, d.h. dig/?-Kurven
wurden Uber(g19)* integriert bis zund5% Konfidenzlevel. Aufgrund der sehr gerin-
gen Statistik der einzelnen Druckschritte (hauptsabiiall Ereignisse wahrend einer
solaren Beobachtung) ergibt sich keine Gaussverteilung;§, wie im Falle der Me-
thode I. Die Maxima der Verteilungen sind in Tab. 6.1 aufgfeli. Deutlich erkennbar
ist, dass die Verteilungen fiir, bzw. (g19)* bei zunehmender Anzahl der Nachbar-
schritte, im Gegensatz zu Methode |, keinen Fluktuationger &erschiebungen zu
hoheren Werten hin unterliegen. Die Werte der Maxima leggi (g,0)* ~ 38 x 10740
und firg,o ~ 2.5 x 10719, Die Verteilungen zeigen ein weiteres lokales Maximum, das
damit erklart werden kann, dass ein Ereignis wahrend eiokaren Beobachtung de-
tektiert (bzw. simuliert) wurde. Der Hauptbeitrag stameagch von Null detektierten
(simulierten) Ereignissen in der Axionsignalflache.
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Abbildung 6.10: Links sind die simulierten Verteilungam fien Estimatotg,o)?* un-
ter Verwendung der Methode 1l dargestellt. Es wurde der &ssfivon 3 (schwarz),
5 (rot), 7 (blau), 9 (lila) und 15 (griin) benachbarten Daadiritten untersucht. Die
einzelnen Verteilungen zeigen keinen signifikanten Uwtaesl, jedoch eine leichte
Verschiebung zu kleineren Werten fuir den Estimatgs)* mit zunehmender Anzahl
betrachter Druckschritte. Das Minimum liegt bei der Vdueg fur 15 benachbarte
Druckschritte. Rechts sind die zugehorigen Verteilunfijgrdie Kopplungskonstante
g10 dargestellt.

Des Weiteren ist erkennbar, dass die Sensitivitat mit aomender Anzahl an Nachbar-
schritten zunimmt, also der Wert der Kopplungskonstargeklr wird. Somit kann ein
grol3erer Bereich in dej,,,-m, Ebene ausgeschlossen werden. Im Folgenden wird
in der Datenanalyse die Methode Il zur Bestimmung der ob&mwamze aryo(m,)
angewandt.

6.3.2 Anzahl benachbarter Druckschritte
In diesem Abschnitt wird der Einfluss der Anzahl der benadiebaDruckschritte, die

in die Berechnung unter Anwendung der Methode II, eingetietgrsucht. Dazu wur-
de das Maximum der Likelihoodfunktion, bzw. das Minimum desten Ableitung der

Tabelle 6.1: Ergebnisse figi, und(g10)* Methode II

Drucknachbarn Mittelwerg,, Mittelwert (g10)*

3 2.482 £ 0.141 38.75 £9.72
5 2473 +£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



6.3. EINFLUSS BENACHBARTER DRUCKSCHRITTE 83

: 160
160 g4min E
C Entries

E 10000 140
140 Mean -14.32+ 0.4306 C
E RMS 3092+ 03044 120 I

120 | Underfiow o
100; ﬁf;‘;w 5152 M M
so; a’ o ‘w‘ |
so; | ( ” soF- lh
a0 J« ' 40; H)
[ w C ‘{

E \A = T
20— . | | ! 200 b MH\ ) Mu i

qm” %W}»AW«».W‘\W»‘WWW‘WWW ’M’?’.‘WWWM ‘ M %’“ il "\»‘{‘?‘mo‘}w,‘*“AJ‘“',‘Q!“:,;* ‘Jﬁ{“«'ﬁ“3:"#’7*'{1»:*‘\ T
-100 -80 -60 -40 20 0

o !

i P
Py 4—20
dLfdg’ =0 dL g =0

100— ‘

Repetitions
Repetitions

0 J00 " -s0 60 40

Abbildung 6.11: Links ist die Simulation fur 33 benachleadiruckschritte gezeigt. Es
wurde die Gleichung di/dg;, = 0 geldst, wobeil,, Uiber die Glg. 6.25 gegeben ist.
Aufgetragen sind die Werte fili;o)*. Rechts sind die Verteilungen aller Simulationen
fur Nachbardruckschritte von 3, 5, 9, 11, 13, 15 sowie 33bbbarte Druckschritte
gezeigt. Diese Verteilungen zeigen keinen signifikantetetschied untereinander.

Likelihoodfunktion bezuiglichg,)* bestimmt; d.h. d}./dd}, = 0, wobei L, tiber die
Glg. 6.25 gegeben ist. In den Abb. 6.11 sind die zugehongeteilungen dargestellt.
Die Mittelwerte der Verteilungen sind Tab. 6.2 zusammeagst

Ergebnis

Aus den Simulationen kann geschlussfolgert werden, dass 4 benachbarte Schritte
ein Minimum bei 14 Nachbarschritten liegt; in Tab. 6.2 entdgg das den Werten fur
15 Schritte (also die 7 nachst kleineren und die 7 naclisieyen, sowie der betrach-
tete Druckschritt). Jedoch sind die Unterschiede zu deerandMittelwerten gering;
auch die Verteilungen weisen keine signifikanten Unteestiniauf (siehe Abb. 6.11,
rechts). Die Abweichungen der Mittelwerte bei Nachbarsighr < 4 kann damit er-
klart werden, dass die Statistik sehr gering ist, d.h. dieahl erwarteter Ereignisse in
der Signalflache, die detektiert werden konnen, liegthéi Es kann keine eindeutige
Aussage anhand dieser Werte gemacht werden.

6.3.3 Zusammenfassung der Ergebnisse

Die Simulationen haben gezeigt, dass die Multiplikationldkelihoodfunktionen be-
nachbarter Druckschritte zu einer erhohten Sensitifitét. Die folgende Analyse der
Daten des Rontgenteleskops (Phase Il) beztglich derlkngpkonstante wird daher
unter Verwendung dieser Methode durchgefuhrt. Des Waitbaben die Simulationen
gezeigt, dass die Sensitivitat unter Betrachtungivbibenachbarten Druckschritten am
grof3ten ist.

6.3.4 Berechnung der oberen Grenze fiir alle Axionmassen

Unter Verwendung der Methode Il wird in diesem Abschnitt dieere Grenze fur
Javy (M) der mit dem Rontgenteleskop in Phase Il genommenen Daggactnet.
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Tabelle 6.2: Ergebnisse fur gid(g.0)* = 0, wobei der Mittelwert(g19)* x 10740) i
im Falle der Methode Il angegeben ist.

Drucknachbarn {(g10)min)
3 0.62 £ 15.58
5 —11.59 4+ 28.55
9 —13.55 = 30.57
11 —13.44 4+ 30.05
13 —13.97 + 30.16
15 —13.19 + 30.39
33 —14.32 4 30.92

Das furr die folgenden Berechnungen zugrunde gelegte idimtedspektrum entspricht
dem Hintergrundspektrum in der Axionsignalflache. Fideje berechneten Druck-
schritt wurde das Spektrum entsprechend der Messzeit desk&rhrittes normiert.
So kann gewahrleistet werden, dass systematische Feélkng reduziert werden. In
Abb. 6.13 sind die oberen Grenzen fjir,, x107*° GeV* (links), sowie fiirg,,, x
1071 GeV! (rechts) in Abhangigkeit von der Axionmasse, dargestellt. Lokale
Extrema der Konturlinie entstehen z.B. durch eine landéesszeit wahrend eines
Druckschrittes (Minima), dadurch, dass wahrend einesKathrittes keine Daten ge-
nommen wurden (lokale Maxima 1. Ordnung), oder dadurchs dad Ereignisse
(fr 1.5h ) wahrend 1 Druckschrittes nachgewiesen wurden (lokadaiia 2.0rd-
nung). Insgesamt konnten wahrehtl verschiedener Druckschritte keine Daten mit
dem Teleskop genommen werden. Zur Maximierung der Seintitinm diesen nicht
gemessenen Druckschritten, ist die Berechnung des Eieflidker Druckschritte von
Vorteil. Das heif3t, dass zur Berechnung der dargestelbenem Grenze der Einfluss
aller Druckschritte und nicht nur jeweils der vad Drucknachbarn betrachtet wur-
de (siehe Simulationen). So kann eine hdhere Sensitidga Kopplungskonstante
in diesen Axionruhemassen erzielt werden. Der Untersctiesd Mittelwertes aller
Werte der Kopplungskonstangg,, im Falle, dass alle Drucknachbarn betrachtet wer-
den zu dem Fall, dass jeweils nur die nachstéMNachbarn betrachtet werden, liegt
bei3 x 1072 x 10~ GeV!, kann also vernachlassigt werden (siehe Tab. C.2). Je-
doch liegt der Unterschied in,,, fur Massen, bei denen keine Daten vorliegen bei
~ 0.1, d.h. dass der Wert der Kopplungskonstante unter Betragtaller Druckschrit-

te umO0.1 kleiner ist, als im Fallel4 betrachteter Drucknachbarn (siehe Abb. 6.12).
Dies begruindet die Berechnung der Konturlinie unter Rétitang des Einflusses al-
ler Druckschritte auf die jeweils zu berechnende Axionradsawv. den zu berechnen-
den Druckschritt. Des Weiteren wurde der Einfluss der Anbainlachbarter Druck-
schritte, die in die Berechnung des Wertes der Kopplungstanite eingehen, genau-
er untersucht, um die Ergebnisse der Simulationen zu tilferp Dazu wurden die
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Abbildung 6.12: Differenzen in den Konturlinien fig,.,,(m,) im Axionmassenbe-
reich 0.02-0.39 eV. Oben links ist die Differenz zwischen den Konturliniearge-
stellt, die unter Betrachtung von 5 benachbarten Druckisehrund der Konturlinie
unter Betrachtung des Einflusses durch alle gemessenekdahutte auf die jeweils
zu berechnende Axionmasse, gezeigt. Oben rechts handsttresm die Differenz
zwischen 7 und allen Druckschritten; unten links zwischg&mid allen, sowie unten
rechts zwischen 15 und allen Druckschritten.

oberen Schranken aller Axionmassen fur 5,7,11 und 15 Iaate Druckschritte,
die in die Berechnung einer einzelnen Axionmasse eingdbemechnet. Die Diffe-
renzen beziglich der Kopplungskonstagte, (m,) sind in Abb. 6.12 dargestellt. Es
wurde jeweils die gesamte Konturlinie fur alle00 Druckschritte, entsprechend00
verschiedener Axionmassen berechnet. Die Differenz woedéglich des Wertes be-
rechnet, der sich unter Einbezug aller benachbarten Dehcit® ergibt, d.h. zum Bei-
Spiel: (Gayy )5 schritte (Jaryy alle schrite Di€ Mittelwerte der Differenzen, sowie die Mittel-
werte firg,,, (alle Axionmassen) sind in Tab. C.2 aufgelistet. Der nuigtlé/ert der
Kopplungskonstante der Simulationen unter BetrachtumglvydNachbardruckschrit-
ten ergaly,,, = (2.475 + 0.145) x 107 GeV " fur m, = 0.183eV; im Falle der
Datenanalyse ergibt sich fir diese Masse, sawilachbardruckschritte ein Wert von
Jary = (2.394) x 10719 GeV . Die Vorhersage durch die Simulationen stimmt inner-
halb der statistischen Abweichungen mit dem Wert der Daigliyae Gberein.
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Abbildung 6.13: Links ist die berechnete Verteilung figf,, x 107 GeVv " in
Abhangigkeit der Axionmasse:,, fur die Daten der Phase |l dargestellt und rechts
ist die zugehorige berechnete Verteilung iy, x 1071 GeV ' gezeigt. In dieser Be-
rechnung wurde der Einfluss aller benachbarten Druckselriicksichtigt. Die auf-
tretenden Maxima entstehen dadurch, dass in diesem Mase@ih bzw. fur diesen
Druckschritt (oder mehrere Druckschritte) aufgrund téstimer Probleme keine Daten
genommen werden konnten. Dadurch entsteht ein Verlust asitséat in g,.,. Die
lokalen Minima der Konturlinie entstehen durch eine |alegdesszeit wahrend eines
Druckschrittes (Details siehe Text).

6.4 Statistische Abweichungen

Anhand von Abb. 6.14 werden zwei Falle der Likelihoodfuaken diskutiert:

1. n;, = 0: Die x> = —2InL,-Funktion entspricht einem Polynom 1. Ordnung.
Die 1o-Abweichung wird in dieser Arbeit fur diese Falle Ubgr, = *(0) + 1
berechnet, da der Berei@@w > 0 dem physikalischen Bereich der Kopplungs-
konstante entspricht (d.h. physikalisch gesprochen gikéa negatives Signal).

2. n;, > 0: Die x? = —2InL;-Funktion entspricht einem Polynoii. Grades und
die £10-Abweichung wird tiber, = X2, + 1, entsprechend zweier Schnitt-
stellen, berechnet [138].

Die Ergebnisse der gebinnten Maximum Likelihood Methodgerg dass die unter-
suchten Daten mit der Annahme kompatibel sind, dass keinmsignal in Phase |l
mit dem Rontgenteleskop nachgewiesen werden konnte. lgeRden werden jeweils
3 Werte der Mittelwerte der 'Best Fit’ Werte der Likelihoaaiktionen angegeben: 1)
ni > 0, 11) np = 0 1ll) n, > 0. Der mittlere Wert des 'Best Fits’ aller Likelihood-
funktionen(g;. ., Jbestit lautet:

+10.037 £10.268 (1) , +0.0349 4 0.440 (I1), +2.481 £6.661 (I11) x 10~ GeV*,
(6.26)
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Abbildung 6.14: Beispiele zur Berechnung vgh,  (statistische Abweichungen). Im
Falle einer linearery?-Funktion, d.hn, = 0 (siehe links) wird lediglich die positive
lo-Abweichung angegeben, wolliy; . = (X*(gayy = 0.0) + 1) = (x*(gayy = 0.0))
gilt. Im Fallen; > 0 werden die negativen und positivémn Abweichungen berechnet
(siehe rechte Darstellung).

die +10 Abweichungen ergeben folgende Werte:

+23.535453.345 (1) , +16.693+£42.590 (1), +18.367+£45.530 (111)x10~* GeV*,
(6.27)
und die—10 Abweichungen lauten:

—2.911 + 58.406 (1) , +0.00 £ 0.000 (I1), —0.712 £ 28.878 (11]) x 10~* GeV*.
(6.28)

6.5 Systematische Abweichungen

In diesem Abschnitt werden die systematischen Abweichuiogziglich der Kopp-
lungskonstante untersucht. Dazu werden verschiedenergionddefinitionen heran-
gezogen, sowie Abweichungen des Wertes fur die Magnetfalkie und dessen Lange.
Des Weiteren wird untersucht, welche systematischen Atdweigen sich fur Unge-
nauigkeiten der NIST Daten fiir den Absorptionskoeffizentir ‘He ergeben und
welche Auswirkungen die Ungenauigkeit in der Ausrichturg dMagneten auf die
Sonne haben. Ebenso werden die Unsicherheiten der PANTERddeen fir das Fen-
ster analysiert.

6.5.1 Definition des Hintergrundspektrums

Das Hintergrundspektrum, das bisher fur die Analyse vadeé wurde, entsprach
dem zeitnormierten Spektrum der Hintergrundereignisgewéhrend Hintergrund-
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Tabelle 6.3: Hintergrundselektion: Systematische Abtmengen ing,..,

Typ (goesti)® =10 A(gpesti)* Javy  AGayy
x1071° Gev x1071° GeVv!

Methode | (2.481 + 6.661) T %307 0.000 2.4064+1.025 0.000

Methode II (2.529 + 7.510)F179%7  —0.048 2.6794+0.633 —0.273

Methode Il (2.037 £4.973)T1%986 10444 2.68540.638 —0.279

Methode IV (202.365 + 154.197) 1257 —199.884  3.024 £ 0.685 —0.618

messungen in der Axionsignalflache detektiert wurden. &s&n weitere Definitio-
nen des Hintergrundspektrums heran gezogen werden, di®lgeritlen aufgelistet
sind:

e Methode I: Hintergrundereignisse in der Signalflache #ggs Messzeit), nor-
miert auf die jeweilige Zeit eines Druckschrittes

e Methode II: Hintergrundereignisse auf dem gesamten Clepamte Messzeit),
normiert auf die Flache der Signalflache und die jeweillgét eines Druck-
schrittes

e Methode IlI: Ereignisse wahrend einer solaren Beobaachtuflerhalb der Si-
gnalflache, normiert auf die Flache der Signalflache

e Methode IV: Ereignisse der solaren Beobachtungen (gesklimsszeit) aul3er-
halb der Signalflache, normiert auf die Flache der Sigaeti und die jeweilige
Zeit eines Druckschrittes

In Abb. C.1 und C.2 sind die Differenzen in der Konturliniezliglich der Definiti-
on des Hintergrundes gezeigt: (Methode I-Methode 1), (Mee I-Methode 11I) und
(Methode I- Methode V). Der grofdte Unterschied ergibhsitirch Anwendung der
Methode IV. Der Hintergrund, der wahrend eines Druckstdsiau3erhalb der Axi-
onsignalflache gemessen wurde, unterliegt groRen Fltiehen; es handelt sich um
eine Poissonverteilung mit einem mittleren Erwartung$wen ~ 8 Ereignissen. Ei-
ne Zusammenfassung der Differenzwerte der verschiedemaargtunddefinitionen
bezuglich der Kopllungskonstang, . istin Tab. 6.3 gegeben.

6.5.2 Andere systematische Fehlerquellen

Zur Untersuchung weiterer systematischer Fehler der \ilartke Kopplungskonstan-
te wurden folgende Annahmen gemacht:
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Tabelle 6.4: Systematische Abweichungemdn,
Typ (goesti)* =10 A(gpesti)* Gavy  AGayy
x1074 Gev ™ x10710GeV ™!
Referenz (2.481 £ 6.661) T %3557 0.000 2.406+1.025 0.000
B =28.805+0.037T (2.463 + 6.783) T Lo 0.018  2.40141.023 +0.005
B =8.805—0.037T (2.520 £ 6.916)" %2  —0.039 2.41241.028 —0.006
L =1926+0.05m (2.508 + 6.876)T18022  —0.027 2.40441.025 +0.002
L=19.26-0.05m (2.549 + 6.929)F18220  _0 068 2.409+1.026 —0.003
NIST Daten furlsye + 5% (2.562 & 6.865) 15175 —0.081  2.409 £1.026 —0.003
NIST Daten furTsye — 5% (2.509 & 6.843)T %98 —0.028 2404+ 1.025 +0.002
Magnetausrichtung-0.01°  (42.158 4 186.938)"1%13°  —39.677 2.379+1.014 +0.027
Magnetausrichtung-0.01° (2.791 £7.616)"3%33°  —0.310 2470+ 1.053 —0.064
PANTER Fenster-0.21% (2.497 + 6.794)70%216 0016  2.401 +1.023 +0.005
PANTER Fenster-0.21% (2.543 4+ 6.914) 71828 _0.062 2.412+1.028 —0.006
Energiel-10 keV (2.420 £ 5.095)T28361  10.061  2.36540.996 +0.036

e Abweichung vont-5% in den Daten der NIST Datenbank im Falle des Absorp-
tionskoeffizienten detHe-Gases

e Genauigkeit, mit der der Magnet der Sonne nachgefiihrt evekénn (.01°)

(siehe Kapitel 2)

e Ungenauigkeit in den PANTER Messdaten beziglich des Eengsiehe Kapi-

tel 2)

e Ungenauigkeitim Wert, der fur das Magnetfeld angenommieth i8 = 8.805+

0.037T

e Ungenauigkeit in der Lange der Magnetrohre viors 9.26 + 0.05m

Abb. C.3 und C.4 zeigen die einzelnen Differenzen und in Gadb.sind die mittle-

ren Abweichungen ifigpesti)? & 1o undg,., x 10712 GeV~! zusammen gefasst. Den
grof3ten Einfluss hat die Abweichung in der Ausrichtung degivkten auf das Zen-
trum der Sonne. Zusammenfassend ergibt sich damit folgesydeematischer Fehler:

A(gl, Jpestit= 203.785 x 10710 GeV .

(98, e = ((2.481)* S5397 (stat = 203.785(syst) x 10~ GeV*,

und fur die Kopplungskonstante folgt:

Jary = ((2.406) 153357 (stah £ 203.785(sysh) x 107" GeVv .

(6.29)
(6.30)

(6.31)
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6.5.3 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde eine obere Schranke fir die Kopgdkonstantey,,, x
10-'°GeV™! in Abhangigkeit von der Axionruhemasse bestimmt. Dazudeuar Si-
mulationen vorgestellt, die gezeigt haben, dass der Emtles Signals benachbarter
Druckschritte auf den jeweils betrachteten Druckschrét@kensitivitat erhoht.

Uay*10° [GeV]

l\\\\\‘\\\\\\\\\‘\\H\H\\‘\\\\\\\\\‘\\\\\\\\\‘\\\\\\\\1

0.1 0.2 0.3
Axionmass [eV]

o
N

Abbildung 6.15: Obere Grenze an die Kopplungskonstagnte x 107°GeV! in
Abhangigkeit der Axionruhemasse, in einem Bereich voi).02-0.4 eV fur die Da-
ten, die mit dem Rontgenteleskop in Phase || genommen wuidie Magnetrohren
wurden in Phase Il schrittweise mite geflllt in einem Bereich von.08-13.42 mbar.
In dieser Arbeit konnte eine mittlere obere Schranke farkbpplungskonstantg,.,
von1.6-6.0 x 10~ GeV~! im genannten Axionmassenbereich berechnet werden.



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

In der vorgelegten Arbeit wurde das CERN Axion Solar Telegc@CAST) Experi-
ment, das nach solaren Axion sucht, detailliert beschneB&ionen konnen im In-
neren von Sternen erzeugt werden und innerhalb eines teaden Magnetfeldes auf
der Erde in Rontgenphotonen der Energig 10 keV konvertieren. Es wurden theo-
retische Grundlagen, die experimentelle Realisierungshtelioskops in CAST, so-
wie die Datenanalyse des sensitivsten Detektorsystem€AE83 Experiments, dem
Rontgenteleskop, erlautert.

Das Rontgenteleskop besteht aus einer Spiegeloptik vggmAliter I, in dessen Fo-
kalebene sich ein hochempfindlicher pn-CCD Detektor mieeiQuanteneffizienz
von > 95% befindet. Dieses fokussierende System erlaubt eine Reduogigles Si-
gnal zu Rausch Verhaltnisses ven150 (unter Betrachtung der Flachenverhaltnisse
Amagnetquerschnifidarennpuni) Und weist fur CAST ein sehr grol3es Entdeckungspotential
auf. In der CAST Phase Il wurden zur Erhohung der Sensitiuit Bezug auf Axion-
massenn, > 0.02eV die Magnetrohren des LHC Dipoltestmagneten schrigevei
mit *He eines Druckes vof.08-13.42 mbar gefilllt. So gelang es CAST erstmals, den
durch theoretischBberlegungen favorisierten AxionmassenbereichXeV < m, <
0.4eV), auf ein Axionsignal hin zu untersuchen. Der Untersdtua CAST Phase

I, bei der die Magnetrohren evakuiert waren, besteht daiass das Entdeckungs-
potential fur jeden einzelnen Druckschritt neu gegebéndia jedes Druckintervall
einer spezifischen Axionmasse entspricht. Das Rontgeskep eignet sich hervorra-
gend fur eine solche Anwendung, da durch das sehr gutelSagriRausch Verhaltnis
gewabhrleistet werden kann, dass ein Signal eindeutig vortelgrund unterschieden
wird. Es bedarf keiner Langzeitmessung, um ein Signal nadem zu konnen (es
werden~ 0.24 Ereignisse wahrentl5 h erwartet). Das Ziel dieser Arbeit war es, eine
obere Schranke fir die Kopplungsstarke der Axionen artd?lem im Axionmassen-
bereich0.02eV < m, < 0.4eV zu berechnen.

Die Daten des Rontgenteleskops der CAST Phase I, die itnaZen von November
2005 bis Dezember 2006 genommen wurden, wurden diesbelziagtailliert analy-
siert.

91
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Abbildung 7.1: Vergleich der Ergebnisse verschiedenereEirpente bezuglich der
oberen Schranken an die Kopplungskonstapte GeV '. Das weltweit sensistivste
Helioskop ist das CAST Experiment, das in Phase Il zum erstahin den durch
theoretische Modelle favorisierten Axionmassenbereairngen konnte. Das sensi-
tivste Detektorsystem des CAST Experiments ist das Roedgskop, das daher den
Wert der oberen Schranke dominiert.

Mit dem Rontgenteleskop konnte wahrend 300 h bei 149 verschiedenen Druck-
schritten im Bereich vo0.08-13.42 mbar nach einem Signal gesucht werden. Die in
dieser Arbeit vorgelegte und genau beschriebene Dateysanaéigt, dass ein Signal
im gesamten gemessenen Axionmassenbereich ausgesohiassken kann. Jedoch
konnte eine bisher nicht in dieser Grol3enordnung angegebleere Schranke an die
Kopplungskonstante,.. (m,) berechnet werden (siehe Abb. 7.1):

Jary < 1.6 —6.0 x 107°GeV" (95%C.L.) fur m, =0.02—0.4eV. (7.1)

Des Weiteren wurden verschiedene Simulationen zur Emigrteilung, sowie zur
Determination der Kopplungskonstante durchgefuhrt,digehervorrangende Perfor-
mance des Teleskops bestatigen. Seit Marz 2008 wird nmit @AST Experiment
ein Axionmassenbereich vaih4-1.05eV untersucht. Dies stellt eine grol3e techni-
sche Herausforderung dar, da ein spezielles Gassystertrienswerden muss. Der
Sattigungsdruck vorHe liegt bei~ 16 mbar, entsprechend, = 0.42eV, weswe-
gen ein anderes Gas, namlitgHe, verwendet wird. Um den gesamten Bereich bis
hin zu1.05 eV oder~ 120 mbar absuchen zu kdnnen, werden taglich 3 verschiedene
Druckschritte einer Schrittweite von e 0.1 mbar gemessen; die Messzeit ist also im
Vergleich zur*He Phase verringert. Dadurch wird ein mittlerer Wert fig idopplungs-
konstante voR,., <~ 3.3x1071°GeV" (95% C.L.) im Falle des Rontgenteleskops
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erwartet. Diese Messungen werden voraussichtlich im 2016 beendet werden.
Eine eigentlich exotische Anwendung von CAST ist die Suchehrden so genann-
ten niederenergetischen solaren Axionen. Diese entstedagoisachlich nicht im In-
neren der heiRen Sonne, sondern eher in aul3eren Berelgbehn.ist der erwartete
Axionfluss sehr viel kleiner [139]. Solche Axionen (d.h.a@ Axionen mit niedri-
ger Energie und/oder relativ hoher Ruhemasse) bzw. deristeex, konnte zum Teil
das solare Korona Problem erklaren [15]. Die solare Kommtapricht dem Bereich,
der die Sonne umgibt, Rontgenstrahlung emittiert und sioh> 1 x 10 km ausge-
hend von der Oberflache ausdehnt. Die solaren Magnetfelgisen eine quadratische
Abhangigkeit der Intensitat der emittierten Rontgeaisiung von der Starke des Ma-
gnetfeldes auf [8]. Im Gegensatz zur Sonnenoberflaéhe (6 x 10° K) besitzt die
Korona eine Temperatur von mehr al® x 10° K. Diese Temperatur erfordert einen
permament ablaufenden Heizmechanismus, denn sonst wéasdsolare Koronaplas-
ma innerhalb~ 1h abkihlen. Es gibt bisher keine andere befriedigendeakrib
des Zustandekommens eines solchen solaren Korona-Héiamemus und die Da-
ten von SOHG und TRACE haben gezeigt, dass auf der Sonnenoberflache sehr viele
kleine 'Flecken’ (Magnetfelder) existieren, die die gaikmne bedecken. Deswegen
ist die behauptete Annahme nicht-stationarer EmissionR@ntgenstrahlung aus sol-
chen magnetischen Bereichen immer noch interessant undlglt40, 141, 142]. Im
Gegensatz zu den hellen grof3en Magnetschleifen, tretédeaiien Bereiche zufallig
auf und verschwinden innerhalb weniger Stunden wiedee Biverlagerung zweier
solcher Magnetfeldlinien kann theoretisch nicht stat#imdso dass bei Annaherung
eine Neuausrichtung der Feldlinien (‘Reconnection’) etetawird. So kdnnten auch
Axionen aufgrund der sich standig andernden (translersdagnetfelder, sowie der
sich andernden Plasmafrequenzen, erzeugt werden unadiardiek in Photonen kon-
vertieren [141]. Der bisher nicht verstandene Heizmedmans der Korona konnte
also zumindest zum Teil durch kontinuierliche Axion-Phetéonversion in den so-
laren Magnetfeldern erklart werden [8]. Allerdings lielgr Energiebereich der durch
Axion-Photon Konversion erwarteten Photonen in diesene Ball ungefaht.4-4 keV
und schliel3t ’konventionelle’ Axionen quasi aus. Um nieshergetische solare Axio-
nen nachzuweisen, kann der CAST Magnet auf die aulR3erencBerder Sonne, aus
dem die eigentlichen niederenergetischen Axionen ertwareden, ausgerichtet wer-
den. Dies wird zur Zeit optimiert und in der nachsten Messrénach dem Jahr 2009)
untersucht werden.

Der direkte Nachweis der Axionen, z.B. mit CAST, ist nicht mine experimentelle
Herausforderung, sondern weist generell auch den Wegrarreeue Physik und ins-
besondere fur eine neue Solarphysik. All das ist die Maitwehinter der andauernden
Axionaktivitat.

dem die eigentlichen niederenergetischen Axionen ertvewteden, ausgerichtet
werden. Dies wird zur Zeit optimiert und in der nachsten sethe (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 eine experimentelle
Herausforderung, sondern weist generell auch den Wegrarreeue Physik und ins-

besondere fur eine neue Solarphysik. All das ist die Mtitwehinter der andauernden
Axionaktivitat.



Anhang A

CAST und das Rontgenteleskop
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Abbildung A.1: Azimutale und vertikale Bewegung des CASTgviaten wahrend des
Sonnenaufgangs und Sonnenuntergangs innerhalb einesdgtius [107].
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Transmission [%)]

Radial Off-Axis Angle [arcmin]

Abbildung A.2: Effektive Flache der Spiegeloptik untenBézug des GRID Offsets,
wodurch der Verlust aufgrund der gekippten optischen AdeseTeleskops relativ zur
theoretischen Achse des Magneten, teilweise kompensier{details siehe Text).

Tabelle A.1: Zusammenfassung der systematischen Fekl&qgudie bei der Aus-
richtung des Magneten auf das Zentrum der Sonne auftretdniruer Analyse
berticksichtigt werden

Quelle Syst. Fehler Max. syst. Fehler
Astronomische Berechnungen 0.002° 0.006°
Grid Messungen (Genauigkei).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°

Linearitat der Motorenbewegung < 0.002°

Zeit ~ 0.0°

Gesamt < 0.01°

Tabelle A.2: Position ir undy des Rontgenfingers entsprechend den Geometer Mes-
sungen in Korrelation mit den Verteilungen der Rontgertphen auf dem CCD Chip.

Die Abweichungen des Kreismittelpunktes der Rontgenmien-\Verteilung auf dem
CCD Chip wurden in Fingerpositionen umgerechnet und mitgeEamessenen Abwei-
chungen der Fingerposition verglichen.

Periode Abweichung i  Abweichung inY” AbweichunginX Abweichung inX
Rontgenfinger  Signalverteilung Rontgenfinger  Signaéikmg
Jan-Okt 2006 0.0 +£0.2mm 0.32 £ 0.48 mm 0.0 £0.2mm 0.20 £ 0.33 mm

Dezember 2006 +0.9+0.2mm +1.05+ 0.18 mm +0.44+0.2mm +40.09 +0.07 mm
September 2007 +0.2+0.2mm +0.35 + 0.44mm —0.2+£02mm —0.30 4+ 0.16 mm
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Abbildung A.3: Strahlengang der Wolter Optiken vom Typ Iufid 11l. Die ABRIXAS
Spiegeloptik entspricht einer Wolter Optik vom Typ I.
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Abbildung A.4: Verlust an Effizienz durch Vignettierung keiner Photonenenergie
von 1.5 keV. Die Vierecke zeigen den Effekt der Vignettierung dudid Geometrie
der Magnetrohre unter der Annahme einer ausgedehntemguelle. Dreiecke zeigen
Effekte aufgrund der Vignettierung durch die Geometrie®jgegeloptik. Der aus bei-
den Effekten kombinierte Verlust aufgrund von Vignettiggust in Form von Rauten
dargestellt. Des Weiteren ist der Verlust an effektiver Betfiache gezeigt, fur den
Fall, dass die Spiegeloptik uf relativ zur optischen Achse gekippt ist (schwarze
Linie). Aufgrund des Kippens ergibt sich ein Verlust veni 0% [12].
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Abbildung A.5: Dargestellt ist der schematische Aufbau dre@lFunktionsweise des

pn-CCD Detektors [120].
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Abbildung A.6: Gezeigt sind die verschiedenen Geometrieruunter denen Split-
Ereignisse auftreten kdonnen. Insgesamt gibt es vier Ge@nge die von einer
Photonenwechselwirkung stammen. Diese Geometriemusteek in weitere 13 Ka-
tegorien eingeteilt werden.
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Abbildung A.7: Gezeigt ist das Profil der beiden Magnetewhin Abhangigkeit von
der Lange des Magneten. Die Rohren sind leicht gebogen.
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Abbildung A.8: Links: Position des Mittelpunkts der Photomerteilung auf dem
CCD Chip in Abhangigkeit der Rontgenfingerposition. RschVergleich der
Rontgenfingermessungen der Jahre 2005 und 2006. Erkesimoladie Abweichun-
gen iny-Richtung der Messungen im Juni 2006 (Erklarung siehe)Text

Tabelle A.3: Zusammenfassung der Bedingungen, unter ddmeRontgenfinger-
Messungen wahrend des Zeitraums 2005-2007 genommenmvurde

Datum Horizontal Vertikal Magnetfeld*HeDruck [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 experimtartéufbaus wahrend einer
Rontgenfingermessung. Die Quelle ist auf der dem Teleskgpmjiber liegenden Ma-
gnetseite installiert und kann mittels eines computeegesten Schrittmotors in- und
aus dem Sichtfeld des Teleskops mit der Genauigkeitivopm bewegt werden [127].
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Heating Phase Spectrum Cooling Phase Spectrum
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Cuyg (8.05 keV)
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Counts
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Energy (keV) Energy {keV)

Abbildung A.10: Dargestellt sind die Spektren wahrend deufwarm- und
Abkuihlphase des pyroelektrischen Kristalls. Wahrend defwarmens enststehen
charakteristische Linien bei Ta;L(8.14keV), Ta-Ls (9.02keV), Ta-L, (10.90 keV)
sowie Bremsstrahlung. Kuhlt der Kristall anschliel3enddeir ab, so entstehen charak-
teristische Linien bei Cu-K(8.05 keV), Cu-Kj (8.90 keV) und Bremsstrahlung [126].

Tabelle A.4: Ergebnisse der Analyse der RontgenfingersMiegen wahrend der Phase
Il (*He). Die Maxima der Intensitatsverteilungegauss Sowie die Mittelpunkte der
Einhillendenz; dieser Verteilungen sind aufgelistet als auch die durch éiblaung
der Fingerposition vom Referenzwert korrigierten Wertg; .

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: Intensitatsverteilung der Roatgphotonen (in schwarz) im
Energiebereict).3 — 12 keV und Naherung durch eine Gausskurve (in rot), im obe-
ren (unteren) Teil ist die projezierte Verteilung in x-Righg (y-Richtung) dargestellt.
Rechts:Ubereinander gelegte normierte Verteilungen in x- und ghRing der Laser-
und Rontgenphotonenverteilungen. In schwarz ist dietgEmphotonenverteilung, in
grun die Laserphotonen-Verteilung dargestellt. Die bridul3eren blauen vertikalen
Linien markieren die Position, bei der die Intensitat dénienphotonen-Verteilung
auf < 7% der maximalen Intensitat abfallt.



Anhang B

Analyse der Teleskopdaten Phase Il

Tabelle B.1: Selektionskriterien zur Erstellung der GT@ood Time Intervals)

Parameter  Solare Beobachtung Hintergrund

MAGB >89T >89T
VT40PEN 1 1
QUENCH 0 0
TRACK 1 0
HMOTV > 10V =00V
HPRECIS < 0.01 -
VPRECIS < 0.01 -

Tabelle B.2: Koordinaten der rauschenden Pixel

j-Koordinate i-Koordinate Energiebereich
27 83 < 1.0und> 7.0keV
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'Sgvsie entsprechend
den im Text erlauterten Selektionskriterien, erstellra@an. Links sind die GTI's fur
Hintergrunddaten und rechts fur Daten solarer Beobaganzusammengefasst.
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Abbildung B.2: Zahlraten der rauschenden Pixel mit denrd@mten; = 30 und
1 = 83, sowiej = 62 und: = 74, wahrend der Phase Il (links), sowie zugehorige
Spektren dieser rauschenden Pixel (rechts).

Tabelle B.3: Zusammenfassung der Daten im EnergiebeteideV fur Phase Il

Gultige Ereignisse Solare Beobachtung Hintergrund
Messzeit [s] 1061282.74 9929245.04
Detektierte Photonen (Signalflache) 45 430
Detektierte Photonen (Chip) 1508 14245
Zahlrate (Chip) [Ereignisgas] 1421 £0.37 x 107*  14.35£0.12 x 1074
Anzahl der Messungen 187 207
Verhaltnis S/H (Chip) 0.99 +0.03

Fluss [Er/cm?/s] 515+ 0.13 x 107*  5.20 +£0.04 x 10~*

Mittl. diff. Fluss (Chip) [Er/cn?/s/keV] 8.58 0.17 x 107°  8.66 £ 0.06 x 107>
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Tabelle B.4: Langzeitverhalten verschiedener Parame®GLCD Detektors wahrend

Phase I
Parameter Mittelwert
Mittlerer Gain 5.330 + 0.045eV/ADU
Mittlere CTI (4.749 4+ 0.464) x 10~
Mittlerer Noise 5.509 ADU
Mittlerer Offset 356.222 ADU
Mittlere Peakposition Mn-K 1106.188 +9.261 ADU
Mittlere Energieauflosung (Mn-K 169.469 eV
Mittlere Intensitat Mn-K, 142.172 Ereignissgcn? /s

Tabelle B.5: Lineare Naherung der Lichtkurven fur Datelager Beobachtungen und

Hintergrunddateny= a + bx)

Datensatz [keV] Parameter

Parameteb Y2/DOF

Solar (-7) (1.284 % 0.071) x 1073
Solar (1-14) (3.692 £ 0.119) x 1073
Hintergrund (-7) (1.397 4+ 0.024) x 1073

(

(—4.363 £ 7.376) x 107 185.211/201
(—19.009 4+ 11.717) x 10~7  231.909/212
0.246 + 1.090) x 10~7 412.338/387

Hintergrund (tgl.)(-7)  (14.617 4+ 0.242) x 10~*

)

)
Hintergrund (-14) 3.724 4+ 0.040) x 1073

)
Hintergrund (tgl.) {-14) (38.693 4 0.394) x 10~

)
(- )

(—1.383 + 1.820) x 107  477.408/373
(—2377T £ 1.717) x 10~ 17.887/24
(—3.050 +2.809) x 1076 17.573/24

Tabelle B.6: Ergebnisse einer linearen Anpassung=(a + bx) an die Zeilen und

Spaltenverteilungen.
Datensatz Parameter

Parameteb

\2/DOF

Hintergrund (Zeilen) (11.715+0.191) x 107!
Hintergrund (Spalten) (11.651 +0.114) x 107!
Solar (Zeilen) (0.944 £ 0.055) x 1071
Solar (Spalten) (1.365 4 0.097) x 1071

(—6.537 £1.654) x 1074
(—4.259 & 1.654) x 10~*

(0.452 4 0.489) x 10~*
(—3.284 £2.637) x 1074

215.214/198
19.691/62
273.023/198
33.048/62
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Abbildung B.3: Langzeitverhalten einiger Parameter wiell&AEnergieauflosung
(FWHM) des pn-CCD Detektors (zur Kalibrierung wird taglieine®>Fe Quelle ver-
wendet, weswegen die Energieauflosung hier bzgl. der Mhbikie angegeben wird.
AulRRerdem ist die Intensitat der genannten Quelle bzw. dechddiese emittierten

Strahlung angegeben. Alle Werte beziehen sich auf die Rhase
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Abbildung B.4: Oben sind die normierten Spektren fur Higtanddaten und
Daten solarer Beobachtungen im Energieberéidd keV dargestellt. Unten
ist das Differenzspektrum der Hintergrunddaten und Datésrer Beobach-
tungen im Energiebereich14 keV gezeigt. Die Differenz der beiden Spek-
tren liegt in der GroRenordnung van—* Ereigniss¢cny/s.
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Abbildung B.5: Differenzspektren der Hintergrunddatenimergiebereichi-14 keV
fur verschiedene Operationsbedingungen: Magnefield 8.9 T bzw. B = 0 T (links)

und 'VT40OPEN’ und 'VT4ACLOSE’ (rechts).
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Abbildung B.6: Hintergrundspektren im Energiebereleid keV fiur die Operations-
bedingungen 'VT4CLOSE'B > 8.9T (links) und '"VT40OPEN’ undB > 89T
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Abbildung B.7: Hintergrundspektren im Energiebereleid keV fiur die Operations-
bedlngungen 'VTACLOSE'B = 0T (links) und 'VT40OPEN’,B = 0T (rechts).
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Abbildung B.8: Zahlraten in [Ereignisse/s] bei verscl@edn Magnetpositionen,
dargestellt in Form eines Histogramms. Oben links sind dietdfigrunddaten in
Abhangigkeit von der Magnetposition im Energiebereietd keV und rechts fun-
7keV gezeigt. Unten sind die Daten der solaren Beobachtuimyéen Energieberei-
chenl-14 keV (links) und1-7 keV (rechts) abgebildet.
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Abbildung B.9: Differenzspektren im Energiebereichi4 keV fiir verschiedenéHe-
Drucklntervalle
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Abbildung B.11: Auftreten der Event-Cluster in Abhanggkdes jeweiligentHe
Druckes in den Magnetrohren. Die Verteilungen sind homagel es kann keine Kor-
relation zwischen dem Auftreten eines Ereignis-Clusterd der zugehorigen Gas-
dichte festgestellt werden.
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Abbildung B.12: MC Simulationen: Ereignisverteilungender Axionsignalflache:

von oben links nach unten rechts sind die 1,2,3,4,5,6-Bigigerteilungen in der Si-

gnalflache gezeigt, sowie die dazugehorigen Werte eiaesgformigen Naherung im
Falle der 1 und 2 Ereignisverteilungen.



Anhang C

Kopplungskonstante

Tabelle C.1: Ergebnisse figi, und(g;0)* Methode |

Druckschritte (g10)* J10 g10 (Gauss)z) g10 (Gaussy
3 60.39 £20.80 2.76 £0.24

5 103.6 £32.63 3.16+0.26 3.17+2.68 x 1073 249 x 107! +1.74 x 1073
7 168.44+42.65 3.59+0.24 3.58+247x 1072 2.26 x 1071 +1.75 x 1073
9 251.8 £52.29 3.97+£021 3.97+£217x 1073 2.04 x 107t +1.54 x 1073
15 613.6 £76.45 4.97+£0.16 4.97+£1.67x107% 1.56 x 107+ +£1.26 x 1073

Tabelle C.2: Mittelwerte der Differenzen

in bzgl. des Einfluss benachbarter

Druckschritte
Drucknachbarn  Mittelwert der Differenz ~ Mittelweyt,, x 10710
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 im,,, fur die Hintergrunddefinition I-1 dar-
gestellt und rechts ist die Differenz i, fur die Hintergrunddefinition I-1ll gezeigt.
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Abbildung C.2: Links ist die Differenz i, flr die Hintergrunddefinition I-1V dar-
gestellt. Rechts ist die Differenz i, unter der Annahme gezeigt, dass die NIST
Daten fur den Absorptionskoeffizient fiiHe um+5% von den Angaben der NIST
Datenbank abweicher-6% in blau; —5% in rot). Mit zunehmender Axionmasse wird
der Effekt starker, da die Absorption bei zunehmender @&hselgrof3er wird.
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Abbildung C.3: Links ist die Differenz im,,, gezeigt unter der Annahme, dass das
MagnetfeldB = 8.085+ 0.037 T (in blau) ist, sowie dasB8 = 8.085 — 0.037 T (in rot)

gilt. Rechts ist die Differenz fur unterschiedliche Lé&mgdes Magnetfeldes gezeigt: in
blau ist die Differenz fur eine Lange vah= 9.26 4+ 0.05 m gezeigt und in rot ist die
Differenz fur eine Lange voh = 9.26 — 0.05 m dargestellt.
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Abbildung C.4: Links wurden die Fehler der Messwerte der PER Daten fur das
Fenster in die Berechnung einbezogen. In blau ist die Riffeing,., unter der Ver-

wendung der positiven Abweichungen dargstellt und in votrfégative Abweichun-
gen. Rechts sind die Differenzen gezeigt, die sich ergalbenn die Genauigkeit der
Ausrichtung des Magneten auf die Sonne betrachtet wirdamist eine Abweichung
der effektiven Flache vor-4% und in rot die Abweichung vor-9%, entsprechend
einer Ungenauigkeit der Ausrichtung des Magneten auf dm&eon0.01°, gezeigt.
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