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Uberreste eines vor tausenden von
Jahren explodierten Sterns schaffen
ein abstraktes Himmelsgemalde, den
Pencil Nebula NGC 2736 im stdlichen
Sternbild Vela (Segel). Unter anderem
sind solche Supernova-Explosionen
Quellen der kosmischen Strahlung.
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consequences. This context is illustrated at the example of massive stars.
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already accumulating data. Here we present an overview of the physics results this detector
has already provided.
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construction for the northern site in Colorado, USA, will start in 2009. The southern
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Entering the Earth’s atmosphere, high-energy cosmic rays produce cascades of many
secondary particles. Detailed modeling of these extensive air showers is needed to obtain
information on the primary particles from the observed particle showers. In this article, the
two in Karlsruhe developed air shower simulation packages CORSIKA and CONEX are
introduced and their predictions for important shower observables are discussed. Emphasis
is put on the role of hadronic interaction models, which have to be extrapolated to energies
far beyond those available at man-made accelerators.
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The matter content in galaxies like the Milky Way as well as in the entire Universe is
dominated by Dark Matter (DM). The nature of this DM is one of the great enigmas of modern
astroparticle physics. A promising candidate for this DM is a weakly interacting massive
particle (WIMP). DM can then be detected directly via rare elastic collisions of WIMPs with
atomic nuclei in a well shielded underground detector or via the decay products from the
annihilation of two WIMPs. Energetic gamma rays in cosmic radiation might therefore
indicate an indirect signal of DM particles in our galaxy. We present two experimental
approaches to search for WIMP Dark Matter.
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The scientific objective of the Karlsruhe Tritium Neutrino (KATRIN) experiment is the model-
independent measurement of the neutrino mass with a sensitivity of 200 meV. KATRIN is
motivated by the key role of neutrinos in astroparticle physics. The experimental principle
of KATRIN is based on the precise measurement of the B-decay electron spectrum near the
kinematical endpoint of molecular tritium. The experiment imposes supreme challenges to
process technology, in particular with regard to tritium handling, ultra high vacuum and
cryogenic technology, as well as stabilisation of high voltage. A world-wide collaboration
of more than 125 scientists and engineers led by Forschungszentrum Karlsruhe is currently
working on the assembly of the experiment at Tritium Laboratory Karlsruhe. First
measurements with the entire set-up are planned for 2010.
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One of the key systems of KATRIN is the Windowless Gaseous Tritium Source (WGTS). To
measure the neutrino mass with a sensitivity of 0.2 eV/c? such a source must have a very
high strength; the only way to minimize systematic inaccuracies is operation at an extremely
high stability of about 0.1 %. KATRIN will employ a differentially pumped system at 30 K,
the tritium feed flow rate will be 40 g per day. Besides the technical challenges in pumping,
temperature and flow rate control the WGTS requires an infrastructure which can only be
provided by the Tritium Laboratory Karlsruhe.
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The KATRIN spectrometers will measure the precise energy of electrons from tritium B-decay.
A system of two electrostatic spectrometers will be on high voltage, rejecting all electrons with
energies below the retarding voltage of 18.6 keV. Electrons with higher energies can pass the
spectrometer section, to be counted with a segmented silicon-detector. The high accuracy of
the electric field and the UHV environment with p < 10—11 mbar require extensive tests of the
applied technigques. Therefore the pre-spectrometer (8.5 m®) is in operation since 2004 as a
prototype for the much larger (1250 m?) main spectrometer.
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M. Noe, S. Grohmann, R. Gehring, W. Gil, M. Sisser, H. Neumann, ITP;
F. Glueck, Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

The Karlsruhe Tritium Neutrino Experiment KATRIN aims to measure the mass of the
electron neutrino with unprecedented accuracy. For this experiment a special magnet
system with about 30 LHe bath cooled superconducting magnets grouped in different
sections needs to be developed. The magnetic fields required for the electron transport and
spectrometer resolution have a level between 3 and 6 T and must be constant in time over
months. Further requirements for field homogeneity and tritium compatibility lead to a
unique magnet system. A challenging task of this system is to keep the 10 m beam tube of
the source magnet at a constant temperature of 30 K with extremely high temperature
stability in time and length. The temperature must be kept within +30 mK at a temperature
level of 30 K. To manage this a dedicated cooling concept was developed. This paper
presents the general setup of the KATRIN magnet and cryogenic system and shows the
main requirements. Furthermore, the cooling concept of the beam tube is discussed and
a short status and outlook is given.







Astroteilchenphysik - Ein Forschungsgebiet im

Aufbruch

J. Blimer, IK und Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

Astroteilchenphysik ist ein faszi-
nierender Bereich der Naturwis-
senschaften an den Schnittstellen
von Astronomie, Astrophysik, Kos-
mologie und Elementarteilchen-
physik. Sie verknlipft unser Wissen
von den gréBten Strukturen im Uni-
versum mit dem Uber die kleinsten
Bausteine der Materie und den
Kréaften zwischen ihnen. Die Akti-
vitaten in diesem jungen Feld sind
unlangst dramatisch gestiegen; fur
viele Kolleginnen und Kollegen
dirfte der Nachweis von Neutrinos
aus der Explosion der Supernova
SN 1987A in der GroBen Magel-
lanschen Wolke vor gerade zwan-
zig Jahren ein Schllsselerlebnis
gewesen sein. Heute ist Astroteil-
chenphysik selbststandig gewor-
den und hat in vielen Landern
weltweit ein eigenes Profil in For-
schung und Lehre entwickelt. Wir
mo&chten Ihnen mit dieser Ausga-
be der ,Nachrichten“ einen Uber-
blick Uber die Karlsruher Aktivita-
ten im Helmholtz-Programm Astro-
teilchenphysik geben, das im For-
schungsbereich Struktur der Ma-
terie angesiedelt ist.

Unser Bild vom
Universum

Zu den spannendsten Erkenntnis-
sen der jungeren Vergangenheit
zahlt die Einsicht, dass die Erfor-
schung des AllergréBten durch die
Kosmologie und des Allerkleinsten
durch die Teilchenphysik auf un-
zertrennliche Weise vielfaltig mit-
einander verbunden sind. Die Teil-
chenphysik untersucht die Bau-
steine der Materie und ihre Wech-
selwirkungen. Diese Teilchen und
Krafte sind entscheidend fir die
Entwicklung des Universums, ins-

L%

Abb. 1: Dieser expandierende ,,Nebel“ mit einem Durchmesser von
rund 15 Lichtjahren und in einer Entfernung von rund zehntausend
Lichtjahren ist der Uberrest der Supernova Cas A (Cassiopeia A),
deren Licht die Erde vor rund 330 Jahren erreicht hat. Neben die-
ser Farbdarstellung einer Aufnahme von Richard Tuffs (MPI Kern-
physik, Heidelberg) mit dem VLA Radioteleskop gibt es optische,
infrarote und Réntgenaufnahmen dieses vielstudierten Himmels-
objekts. Eine Supernova-Explosion wie Cas A wird durch die Im-
plosion eines massereichen Sterns am Ende seiner Entwicklung aus-
geldst, bei der ein Neutronenstern oder ein Schwarzes Loch ent-
steht. Neben der optisch sichtbaren Explosion wird sowohl ein star-
ker ,Neutrinoblitz“ wie auch ein Gravitationswellensignal ausge-
sendet. Die ins interstellare Medium laufenden StoBwellen von
Supernova-Explosionen gelten als wichtige Beschleuniger fiir die
allgegenwartige ,kosmische Strahlung“, deren Erforschung eines
der zentralen Anliegen der Astroteilchenphysik ist. [1]
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besondere kurz nach dem Urknall.
Eine unsichtbare Materieform, die
Dunkle Materie, bestimmt darU-
ber hinaus die Entstehung von Ga-
laxien und Galaxienhaufen. Die
Natur der Dunkle-Materie-Teilchen
und die Rolle von Neutrinos sind
zentrale Fragen fur Astrophysiker
wie auch Teilchenphysiker. SchlieB-
lich ist auch die Frage nach der

schen Strahlung nur in Zusam-
menarbeit von Wissenschaftler/in-
nen aus diesen beiden Disziplinen
I6sbar.

In der Astroteilchenphysik am For-
schungszentrum Karlsruhe arbei-
ten wir auf einem betréchtlichen,
aber gut fokussierten Teil der ge-
samten wissenschaftlichen Band-

Herkunft der Teilchen der kosmi-  breite: Nukleare Astrophysik er-

s e, Radio-Kontinuum (408 MHz)
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Die MilchstraBe bei verschiedenen Wellenlangen
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Abb. 2: Oben: Die MilchstraBe sieht im elektromagnetischen Licht bei verschie-
denen Wellenlangen vollig anders aus [2]. Diese Informationsvielfalt erlaubt
uns Riickschliisse auf die Prozesse, die im Universum ablaufen. Unten: Die
Astroteilchenphysik erweitert das klassische Licht zu sehr viel h6heren Energien
(TeV-Gammaastronomie) und fligt ganz neue Sondenteilchen hinzu: Neutrinos,
ultra-hochenergetische Protonen und Gravitationswellen. Solche Multi-
Messenger-Himmelskarten erfordern neuartige Beobachtungsinstrumente.

forscht die Entstehung der Ele-
mente. Kosmische Strahlung in ei-
nem extrem weiten Energiebereich
gibt uns Aufschlisse Uber die ei-
gene MilchstraBe (KASCADE-
Grande) und Uber Physik in ganz
extremen Umgebungen, die wir
beispielsweise als supermassive
Schwarze Loécher mit Millionen von
Sonnenmassen im fernen Univer-
sum beobachten (Pierre-Auger-
Observatorium). Die Struktur des
Universums wollen wir durch zwei
Prazisionsexperimente aufklaren
helfen: Der sorgfaltig abgeschirm-
te Detektor EDELWEISS im Un-
tergrundlabor des Fréjus-Tunnels
sucht direkt nach schweren Teil-
chen der Dunklen Materie und das
Karlsruhe Tritium Neutrino-Experi-
ment KATRIN wird die Masse des
Elektron-Neutrinos mit bisher un-
erreichter und kosmologisch rele-
vanter Genauigkeit messen oder
eingrenzen. Neutrinos sind (nach
Photonen) die zweithaufigsten Teil-
chen im Kosmos: selbst eine klei-
ne Neutrinomasse von einem Mil-
lionstel der Elektronmasse spielt ei-
ne Rolle im Energiebudget des
Universums und insbesondere bei
dessen Strukturbildung.

Unsere Forschungen sind abge-
stimmt mit den Fragen, die in un-
serer Partnereinrichtung DESY
(ebenfalls eine Institution in der
Helmholtz-Gemeinschaft) vor al-
lem in Zeuthen/Berlin bearbeitet
werden. Hier geht es darum, hoch-
energetische Neutrinos aus fernen
Himmelskorpern als Sonde zu be-
nutzen. Nur Neutrinos kénnen sich
wegen ihrer geringen Reaktions-
bereitschaft auch bei hohen Ener-
gien vollig ungestdrt geradlinig aus-
breiten —allerdings ist ihnr Nachweis
aus dem gleichen Grund schwierig
und erfordert etwa die Instrumen-




tierung eines ganzen Kubikkilome-
ters Eis in der Antarktis mit Licht-
sensoren (AMANDA/IceCube). Eine
interessante und vielversprechen-
de Option besteht darin, die Daten
solcher Neutrinoteleskope mit de-
nen der Gamma-Astronomie (Ex-
perimente H.E.S.S. und MAGIC)
und schlieBlich auch mit denen des
Pierre-Auger-Observatoriums zu
kombinieren, um das eingangs ski-
zzierte Multi-Messenger-Bild des
Kosmos erstellen zu kdnnen.

Die Herausforderungen der Astro-
teilchenphysik liegen in einem in-
terdiszplindren Zusammenspiel
von Teilchenphysik, Astrophysik,
Astronomie und Kosmologie. Die
technologischen Ansprliche an die
Beobachtungsinstrumente und Ex-
perimentiereinrichtungen sind hoch
und teilweise ungewohnt: einige
unserer Anlagen befinden sich in
Untergrundlabors oder fernab der
etablierten Infrastruktur zum Bei-

spiel in der argentinischen Pampa
am FuB3 der Anden. Andererseits
kann die technologische Qualitét
und Komplexitat beispielsweise
der kryogenen Anlagen, die mit ra-
dioaktivem Tritium im KATRIN-
Spektrometer arbeiten, nur an ei-
nem Hochtechnologiezentrum wie
hier in Karlsruhe geleistet werden.

In allen Bereichen sind die engen
Vernetzungen mit Universitéten,
Max-Planck-Instituten und inter-
nationalen Einrichtungen auf der
ganzen Welt eine Selbstverstand-
lichkeit. Das Helmholtz-Programm
Astroteilchenphysik hat so in kur-
zer Zeit die Sichtbarkeit eines ho-
hen und hellen Leuchtturms er-
reicht.

Entstehung der Elemente

Die Entstehung der schweren Ele-
mente im Innern von alten oder
gar explodierenden Sternen ist eng

—
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Abb. 3: Ein Vergleich der relativen Haufigkeiten von Elementen in
der kosmischen Strahlung (gestrichelte Linie) und auf der Erde
(durchgezogene Linie) zeigt global groBe Ahnlichkeiten. Die mar-
kanten Unterschiede riihren von Spallationsprozessen im inter-
stellaren Medium her und liefern wertvolle Aufschliisse liber die Aus-
breitung der kosmischen Strahlung. [3]

verknipft mit Altersbestimmun-
gen der Galaxie und der Zusam-
mensetzung der interstellaren Ma-
terie. Diese spielt eine wichtige
Rolle bei der Ausbreitung und
Wechselwirkung der kosmischen
Strahlung, die in einem weiten En-
ergiebereich vermutlich in den hef-
tigen Schockwellen von Superno-
va-Explosionen entsteht. Abb. 3
zeigt einen Vergleich der relativen
Elementhaufigkeiten auf der Erde
und in der kosmischen Strahlung.
Die geladenen Teilchen von Pro-
tonen bis zu Kernen schwerer als
Eisen bewegen sich im Magnetfeld
der MilchstraBe auf chaotischen
Bahnen - eher wie ein Gas als ei-
ne vermeintlich geradlinige Strah-
lung. Mit dem Instrumentarium der
Kernphysik kdnnen wir verstehen,
welche Elemente in den spaten
Entwicklungsstadien massiver
Sterne entstehen, wie die Sterne
am Ende der Energieproduktion
unter ihrer Eigengravitation kolla-
bieren und die Materie in giganti-
schen Schockwellen in das Welt-
all hinaus schleudern. Zu einem
quantitativen Verstandnis bendti-
gen wir Reaktionswahrscheinlich-
keiten beispielsweise von Neutro-
nen, Protonen, Gammaquanten
und Alphateilchen unter méglichst
genau den Bedingungen, die im In-
neren von massiven Sternen herr-
schen.

Galaktische Kosmische

Strahlung und neue
Nachweismethoden

Supernova-Explosionen sind die
wahrscheinlichsten Quellen der
galaktischen kosmischen Strah-
lung, die in einem Energiebereich
von einigen Giga-Elektronenvolt
(GeV) bis hin zu 10" eV im Ma-
gnetfeld der MilchstraBe gefangen




gehalten wird. Die Aufenthalts-
dauer betrdgt mehrere Millionen
Jahre, wahrend derer die Teilchen
mit der interstellaren Materie Kern-
reaktionen eingehen kénnen, be-
vor sie schlieBlich entweichen: bei
héherer Energie vergleichsweise
friher und bei héherer Ladungszahl
vergleichsweise spater. Dieser Dif-
fusionsprozess geht einher mit der
Schockbeschleunigung in den ver-
muteten Quellen, die flir hdher ge-
ladene Teilchen wie etwa Eisen-
kerne mit einer Ladungszahl von 26
viel effizienter ist als fur leichte,
einfach geladene Protonen. Das
Zusammenspiel von Supernova-
Explosion mit einer Maximalener-
gie und der Diffusion aus der Milch-
straBe hinaus sollte an einer An-
derung der Elementzusammen-
setzung erkennbar sein, die als
das sogenannte ,Knie“ im Ener-
giespektrum der kosmischen
Strahlung von unserem Detektor
KASCADE-Grande auch beob-
achtet wird. Die Datensammlung
wird noch knapp zwei Jahre er-

fordern. Erste Ergebnisse zeigen,
dass tatséchlich mit zunehmen-
der Energie die schweren Teilchen
dominieren; bei den ultra-hohen
Energien im Messbereich des
Pierre-Auger-Observatoriums
scheinen dagegen wieder Proto-
nen vorzuherrschen.

Die Radiodetektion ausgedehnter
Luftschauer, die von hochenerge-
tischen Teilchen aus dem Kosmos
ausgeldst werden, ist eine neuar-
tige Methode, die mit groBer In-
tensitat von zahlreichen Gruppen
auf der Welt verfolgt wird. Wir ha-
ben hier im Forschungszentrum
Karlsruhe eine herausragende Po-
sition, denn KASCADE-Grande ist
derzeit das einzige Luftschauer-
experiment in der ,richtigen®
GrdéBe, um die noch nicht ganz
verstandenen Radiosignale mit
Teilchendetektoren zu kalibrieren
(LOPES-Projekt) und dann in
gréBeren Anlagen wie dem Pierre-
Auger-Observatorium zu nutzen,
dort allerdings bei viel hdheren En-

ergien und mit sehr viel kleineren
Ereignisraten. Wir haben diesem
Thema einen eigenen Artikel ge-
widmet.

Extragalaktische
Kosmische Strahlung

Jenseits von 10" bis 10" eV be-
wegen sich die Teilchen der kos-
mischen Strahlung auf zunehmend
geraden Bahnen und kénnen nicht
in der MilchstraBe eingesperrt blei-
ben. Die Teilchenenergien sind na-
hezu unglaublich: mehr als 10%° eV
sind beobachtet worden, das sind
mehr als 50 Joule in einem einzi-
gen Teilchen! Mit Supernova-Ex-
plosionen kann das bei weitem
nicht erklart werden. So wird ver-
mutet, dass diese ultra-hochener-
getischen Teilchen extragalakti-
schen Ursprungs sind. Als Be-
schleuniger kommen nur die ener-
giereichsten Phdnomene in Be-
tracht, deren Schockwellen auch
noch gigantische AusmaBe haben
mussen — oder ganz neue physi-

..r""'.’.

Abb. 4: In einer Simulation wurden Protonen mit verschiedenen Energien entsprechend der astronomisch be-
obachteten Materieverteilung erzeugt und zur Erde propagiert. Dabei wurden die Streuprozesse in Hinter-
grundstrahlungsfeldern und die Ablenkung im galaktischen Magnetfeld beriicksichtigt. Links: Bei Energien
oberhalb von 10'°® eV beobachtet man fast das gesamte sichtbare Universum bis zu Entfernungen von mehre-
ren hundert Megaparsec. Die Ablenkung der Protonen ist stark und die Himmelskarte ist fast isotrop. Rechts:
Bei mindestens 10?°® eV kdnnen die Protonen nur aus unserer kosmischen Nachbarschaft (< 100 Mpc) stammen;
die Bahnen werden kaum abgelenkt. Die Himmelskarte solcher Teilchen zeigt starke Anisotropien und liefert Struk-
turinformation liber das hochenergetische Universum [4].




kalische Prozesse jenseits der eta-
blierten Vorstellungen. Da die Teil-
chen sich auf zunehmend gera-
den Bahnen durch die schwachen
intergalaktischen Magnetfelder be-
wegen, kann man oberhalb von
10'°® gV erwarten, dass die Ab-
lenkungen nur noch wenige Grad
betragen, und dass man die Quel-
len direkt auf einer Himmelskarte
identifizieren kann. Abb. 4 zeigt, wie
Karten der astronomisch bekann-
ten Materieverteilung in der simu-
lierten Beobachtung von Protonen
bei 10"®° eV und 10%°% eV ausse-
hen kénnten.

Vor diesem Hintergrund entwi-
ckeln, bauen und betreiben wir in
einer internationalen Kollaboration
von 17 Landern das Pierre-Auger-
Observatorium. Das 3000 km?
groBe Sid-Observatorium in der
argentinischen Provinz Mendoza
wird mit seiner Technik, ersten Er-
gebnissen sowie der teilchenphy-

sikalischen Modellierung von Luft-
schauern in mehreren Artikeln die-
ser Ausgabe der ,Nachrichten®
beschrieben. Das geplante Nord-
Observatorium soll ab 2009 mit
Hilfe einer auf 10.000 km? noch-
mals vergroBerten Messflache erst-
mals die ,,Proton-Astronomie* bei
voller Himmelsabdeckung ermdg-
lichen (Abb. 5).

Suche nach Dunkler
Materie

Die Struktur des Kosmos wird
durch die sichtbaren Objekte (Gas-
wolken, Sterne, Galaxien, Gala-
xienhaufen) nur unzureichend cha-
rakterisiert. Die Beobachtung von
Rotationsgeschwindigkeiten von
Galaxien, die Lichtablenkung in
den Gravitationslinsen groBer Ga-
laxienhaufen, und die Prazisions-
messungen der kosmischen Hin-
tergrundstrahlung zeigen, dass es
betrachtliche Mengen unsichtba-

rer Materie von noch unbekannter
Art geben muss, und dass daruber
hinaus sogar noch eine so ge-
nannte Dunkle Energie das Uni-
versum dominiert (Abb. 6). Die
Astroteilchenphysik hat die Suche
nach den Teilchen der Dunklen
Materie mit verschiedenen Me-
thoden aufgenommen. Empfindli-
che, gut abgeschirmte Detekto-
ren in tiefen Untergrundlaboren
versuchen, die schwachen und
seltenen RickstoBe zu finden, die
die Teilchen der Dunklen Materie
mit den Atomkernen des Detektors
bewirken. Alternativ suchen wir
nach der charakteristischen Strah-
lung, die bei der gegenseitigen
Vernichtung von solchen Teilchen
entstehen kdnnte. Die Teilchen-
physiker am CERN in Genf werden
dartber hinaus nach Signaturen
der Dunkle-Materie-Teilchen in den
Teilchenkollisionen suchen, die in
Kurze im LHC-Speicherring des
CERN stattfinden werden.

Abb. 5: Mit einem Nord-Observatorium in Siid-Ost-Colorado/USA

erreicht das Pierre-Auger-Projekt eine vollstandige Himmelsab-
deckung. Der MaBstab der beiden Landkarten ist ungefahr gleich.

Neutrinos:

MB:
0,1-3% ¢

0,01%

Baryonen:
5%

Kalte Dunkle Materie:
25 %

Dunkle Energie:
70%

Abb. 6: Masse-Energie-Budget des Univer-
sums. Nur etwa fiinf Prozent entfallen auf die
bekannten Teilchen (Baryonen), die sich zu
den astronomischen Objekten formiert ha-
ben [1].




Die Masse des Neutrinos

Koénnten Neutrinos die Dunkle Ma-
terie des Universums sein? Die im
Urknall entstandenen Neutrinos
haben heute eine Dichte von 336
Neutrinos pro Kubikzentimeter. So-
mit tragen sie in geringem MaBe zur
Dunklen Materie bei. Kosmologi-
sche Prazisionsbestimmungen er-
moglichen es, die Summe der Neu-
trinomassen auf indirektem Wege
stark einzuschranken. Sicher ist
man sich darin, dass die Massen
sehr klein sind. Damit missen sich
diese Teilchen im friilhen Universum
sehr schnell bewegt haben und
selbst ein kleiner Anteil von Neu-
trinos muss die kosmische Struk-
turbildung sichtbar anders beein-
flusst haben, als man es vom
Hauptanteil der Kalten Dunklen
Materie erwartet, deren Teilchen
langsam waren.

Die Elementarteilchenphysik ist
ebenso an einer Bestimmung der
Neutrinomassen interessiert: es
gibt keine Theorie, die die beob-
achteten Teilchenmassen erklart!

Quarks

2. Familie
3. Familie

Gravitation

Gibt es nur drei Familien von
Quarks und Leptonen wie in Abb.
7 gezeigt? Warum sind Neutrinos
so viel leichter als alle anderen Teil-
chen? Sind Neutrinos ihre eige-
nen Antiteilchen? Der Neutrino-
sektor gibt seit jeher dem Stan-
dardmodell der Teilchenphysik die
groBten Réatsel auf.

Es ist daher von gréBter Wichtig-
keit, die Absolutmassen der Neu-
trinos experimentell zu bestimmen
— ein extrem schwieriges Unter-
fangen. Das KATRIN-Experiment
ist das derzeit gréBte Einzelpro-
jekt des Forschungszentrums
Karlsruhe. Die Aufgabe erfordert in-
ternationale Zusammenarbeit an
unserem Hochtechnologie-Labor.
Hier kommen unterschiedlichste
Kompetenzen zusammen: Kryo-
technik und Tritiumhandhabung,
Elementarteilchen- und Neutrino-
physik, Detektorentwicklung, pré-
zise Hochspannungstechnik, Ul-
trahochvakuum, Prozesslberwa-
chung und Projektabwicklung ge-
hen Hand in Hand - ein Para-
debeispiel sowohl fir die Helm-

Leptonen

Cam o | Sange s et _v,

Schwache Wechselwirkung
Elektromagnetische Wechselwikung
Starke Wechselwikung

Abb. 7: Das Standardmodell der Teilchenphysik weist drei Fami-
lien von Quarks und Leptonen sowie vier fundamentale Krafte auf,
die jedoch vermutlich Niederenergiephdnomene einer einzigen,
einheitlichen Kraft sind. Die Zahl der Familien, die Teilchenmassen
und zahlreiche Aspekte der Wechselwirkungen sind noch unver-
standen [1].

holtz-Mission als auch fir die Leis-
tungsfahigkeit des ,Karlsruhe In-
stituts flr Technologie”, der ge-
meinsamen Plattform von For-
schungszentrum Karlsruhe und
Universitat Karlsruhe.

Zusammenfassung

Eine historisch bislang einmalige
Messung gelang am 23. Februar
1987, als rund zwanzig Neutrinos
von der Supernova 1987A auf der
Erde nachgewiesen werden konn-
ten. Heute, zwanzig Jahre spater
lieBe sich die nachste galaktische
Supernova nicht nur in der elek-
tromagnetischen Strahlung vom
Radio- bis zum Gammabereich
beobachten, sondern wahrschein-
lich auch mit Neutrinodetektoren
und vielleicht sogar mit Gravita-
tionswellen-Detektoren. In der Zwi-
schenzeit hat sich die Astroteil-
chenphysik zu einem ungeheuer
dynamischen Feld entwickelt, das
immer mehr Forscherinnen und
Forscher aus den benachbarten
Disziplinen anzieht. Das Helmholtz-
Programm Astroteilchenphysik mit
den Beitrdgen des Forschungs-
zentrums Karlsruhe und des Deut-
schen Elektronen-Synchrotrons
DESY ist in dieser Entwicklung bes-
tens aufgestellt.

[1] Kosmische Spurensuche — Astro-
teilchenphysik in Deutschland, Hrsg.
Komitee fir Astroteilchenphysik, Juli
2006;
http://www.astroteilchenphysik.de/

NASA-Internet:
http://adc.gsfc.nasa.gov/mw/

[38] H. Goenner,
Einfiihrung in die Kosmologie,
Spektrum Akademischer Verlag 1994

[2

[4

E. Armengeau,
Pierre Auger Collaboration, private
Mitteilung 2006




Explosives Ne/O-Brennen in Supernovae

I. Dillmann, C. Domingo-Pardo, F. Képpeler, R. Plag, S. Walter, IK

Entstehung der

Elemente vom Wasser-
stoff bis zum Eisen

Das Periodensystem der Elemen-
te umfasst zur Zeit 114 radioakti-
ve und stabile Elemente. Die ersten
94 davon (vom Wasserstoff bis
zum Plutonium) werden dabei in
Sternen und im interstellaren Me-
dium produziert, wahrend alle Ubri-
gen Elemente nur kiinstlich herge-
stellt werden kdénnen. Die natirli-
chen Elemente und ihre stabilen
und radioaktiven Isotope sind je-
doch nicht alle zur gleichen Zeit ent-
standen, sondern Produkte ver-
schiedener astrophysikalischer
Entstehungsprozesse, auch ,Nu-
kleosynthesen* genannt [1,2]. Die
leichtesten Kerne, Wasserstoff
(75 %), Helium (25 %) und Spuren
von Deuterium und Lithium, sind
wenige Minuten nach dem Urknall
(»,Big Bang") in der primordialen
Nukleosynthese vor ca. 14 Milliar-
den Jahren entstanden.

Die né&chst-schwereren Elemente
Beryllium und Bor sowie weiteres
Lithium kénnen nur dann produziert
werden, wenn durch vorherige Nu-
kleosyntheseprozesse bereits
schwerere Teilchen wie z. B. Koh-
lenstoff vorhanden sind, die durch
hochenergetische kosmische
Strahlung in leichtere Teilchen zer-
legt werden. Der Kohlenstoff selbst,
wie auch Stickstoff, Sauerstoff und
die Elemente bis hin zum Eisen
und Nickel, stammen aus der Ver-
schmelzung (,,Fusion®) leichterer
Kerne im Inneren von Sternen. Die-
se Fusionsreaktionen werden in
der Astrophysik als ,,Brennen” be-
zeichnet und laufen — abhangig
von der Masse des Sternes —in ver-
schiedenen Phasen und auf un-

Phase Dauer Temperatur [10° K]
Wasserstoff-Brennen 7 x 108 Jahre 0,06
Helium-Brennen 5 x 10° Jahre 0,23
Kohlenstoff-Brennen 600 Jahre 0,93
Neon-Brennen 1 Jahr 1,7
Sauerstoff-Brennen 6 Monate 2,3
Silizium-Brennen 1 Tag 4.1
Kernkollaps Sekunden 8,1
Schockwelle Millisekunden 34,8
Explosives Brennen 0,1-10 Sekunden 1,2-7,0

Tab. 1: Entwicklungsphasen eines Sterns mit 25 Sonnenmassen. Die
letzten drei Phasen finden wahrend Supernova-Typ lI-Explosionen

statt [1].

terschiedlichen Zeitskalen ab (sie-
he Tab. 1).

Der bekannteste Stern, unsere
Sonne, verbrennt beispielsweise
bei einer Innentemperatur von
ca. 15 Millionen Kelvin seit knapp
4,5 Milliarden Jahren Wasserstoff
zu Helium (,Wasserstoffbrennen®).
Nach weiteren knapp 5 Milliarden
Jahren wird der Wasserstoff nahezu
vollstandig konsumiert sein. Dann
wird sich die Sonne zusammen-
ziehen, da der thermische Druck
kurzzeitig nicht mehrim Gleichge-
wicht mit der Gravitation ist. Die-
se (adiabatische) Kompression be-
wirkt eine Druckerhéhung und
durch die freiwerdende Gravitati-
onsenergie auch eine drastische
Temperaturerhéhung, bis die zwei-
te Brennphase, das ,,Helium-Bren-
nen”, bei ca. 200 Millionen Kelvin
entziindet werden kann. In dieser
Phase verschmelzen drei Helium-
Atome im sogenannten , Triple-al-
pha-Prozess“ zu '?C. Ein Teil des
so entstehenden '°C reagiert wei-
ter zu '°0. Beide Reaktionen
gehoren zu den wichtigsten astro-

physikalischen Reaktionen Uber-
haupt, denn ihre Reaktionsge-
schwindigkeiten bestimmen das
Mengenverhéltnis der beiden le-
benswichtigsten Elemente Koh-
lenstoff und Sauerstoff.

Fiar alle Sterne, deren Masse ge-
ringer ist als die achtfache Son-
nenmasse, endet die Nukleosyn-
these mit dem Heliumbrennen. Der
Stern besteht nun im Inneren aus
einem ,,Kern“ aus Kohlenstoff und
Sauerstoff, sowie einer Hille mit
zwei Schalen aus Helium und Was-
serstoff, in denen weiterhin Kerne
fusionieren (,Schalenbrennen®).
Durch die Temperaturerh6hung
im Kern dehnt sich der Stern jedoch
auf ein Vielfaches seines ur-
springlichen Radius aus. Dabei
kuhlt sich die Hllle ab und der
Stern wird zum ,,Roten Riesen*.
Am Ende dieser Entwicklungs-
phase wird die gesamte Hulle als
sPlanetarischer Nebel“ abgesto-
Ben, so dass der kompakte C-O-
Kern mit einem Durchmesser
von wenigen tausend Kilometern
zurickbleibt. Aufgrund seiner
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hohen Oberflaichentemperatur
(T>10.000K) leuchtet er wei3 und
wird ,WeiBer Zwerg“ genannt.
WeiBe Zwerge kihlen langsam ab
und gehen nach einigen Milliarden
Jahrenin ,Schwarze Zwerge“ tiber.

Schwerere Sterne mit einer Aus-
gangsmasse von mehr als 8 Son-
nenmassen hingegen kénnen suk-
zessive weitere sogenannte ,,hy-
drodynamische® Brennphasen
zlinden, die nach dem konsumier-
ten Brennmaterial benannt wer-
den: ,,Kohlenstoff-Brennen”, ,,Ne-
on-Brennen®, ,Sauerstoff-Bren-
nen“, und schlieBlich das ,,Silizium-
Brennen” (siehe Tab. 1).

Entstehung der

schweren Elemente
bis zum Uran

Durch diese Prozessketten wer-
den Sterne mit einer zwiebelscha-
lendhnlichen Struktur aufgebaut
(Abb. 1), die nach dem Silizium-
Brennen einen Kern aus Eisen und
Nickel besitzen, umgeben von
Schalen mit unverbranntem Mate-
rial. Elemente jenseits des Nickels
werden nicht gebildet, da keine
Energie mehr durch Fusion ge-
wonnen werden kann. Sie muUs-
sen durch andere Reaktionsme-
chanismen entstehen.

Fur den GroBteil (etwa 99 %) die-
ser schweren Elemente, unter ih-
nen Silber, Gold und Uran, sind
Neutronen-Einfédnge an bereits vor-
handenen Saatkernen verant-
wortlich. Die eine Halfte dieser Ele-
mente wird in einem Szenario mit
sehr groBen Neutronendichten von
>10?°ncm®, wie an der Oberflache
des bei einer Supernova-Explosi-
on entstehenden Neutronensterns,
produziert. Hier werden Saatkerne
wie Eisen und Nickel innerhalb we-

niger Sekunden in sehr neutro-
nenreiche Kerne bis hin zum Uran
und Thorium umgewandelt. Da-
nach zerfallen diese radioaktive
Kerne Uber lange Beta-Zerfalls-
ketten zurlick zur Stabilitat. Dieser
Mechanismus wird ,,r-Prozess”
(,rapid neutron capture process”,
schneller Neutronen-Einfangspro-
zess) genannt.

Die andere Halfte der schwereren
Elemente oberhalb von Eisen bis
zum 2*°Bi wird ebenfalls durch Neu-
troneneinfange hergestellt, die je-
doch auf viel langeren Zeitskalen
stattfinden. Dieser Prozess wird
langsamer Prozess (slow, ,,s-Pro-
zess") genannt, weil fir den Einfang
eines Neutrons mehrere Monate
bis Jahre benétigt werden. Wird
ausgehend von einem stabilen Iso-
top ein radioaktiver Kern erzeugt,
so wird erin der Regel durch einen
Beta-Zerfall in einen stabilen Kern

umgewandelt, bevor der ndchste
Neutroneneinfang stattfinden kann.
Auf diese Weise folgt der Reakti-
onspfad des s-Prozesses dem
Stabilitatstal. Der s-Prozess findet
beim He-Brennen in Roten Riesen
statt [3]. Die benétigten Neutro-
nen werden jeweils ,,in situ” Gber die
Kernreaktionen #Ne(a,n)*Mg und
8C(a,n)'®0 produziert, und errei-
chen Neutronendichten von etwa
10%-10" ncm™.

Durch den s-und r-Prozess kénnen
jedoch nicht alle stabilen Isotope
oberhalb des Eisens hergestellt
werden. Fur 32 Nuklide zwischen
"Se und '*®Hg ist ein weiterer Pro-
zess, der sogenannte ,,p-Prozess”,
notwendig, der hohe Temperaturen
(T ~ 2-3 Milliarden Kelvin) und Dich-
ten (p ~ 10° g cm™®) bendtigt. Die-
se Bedingungen werden in Super-
nova-Explosionen erreicht. Su-
pernovae stellen die Endphase von

p Wasserstoff-Hiille
Wasserstoff-Brennen
Helium-Brennen
Kohlenstoff-Brennen
Sauerstoff-Brennen
Neon-Brennen
Silizium-Brennen

Eisen-Nickel-Kern

Abb. 1: Zwiebelschalen-Struktur eines massereichen Sterns kurz
vor der Supernova llI-Explosion. Der p-Prozess findet wahrend der
Explosion in den beiden Schalen des Sauerstoff- und Neon-Bren-

nens statt.




massereichen Sternen dar und
werden danach klassifiziert, ob ihr
Spektrum Wasserstofflinien auf-
weist (, Typ II“) oder nicht (, Typ I¥).
Supernovae vom Typ la finden in
Doppelsternsystemen statt, in de-
nen ein WeiBer Zwerg Material von
einem Roten Riesen bis zur kriti-
schen Masse von 1,44 solaren
Massen (,Chandrasekhar-Limit®)
akkretiert. Dann sind ebenfalls kri-
tische Werte fir die zentrale Tem-
peratur und Dichte erreicht, und ei-
ne thermonukleare Reaktion setzt
ein, durch die der WeiBe Zwerg
komplett zerrissen und dabei sei-
ne gesamte Materie ins interstellare
Medium geschleudert wird (,ther-
monukleare Supernova®).

Der p-Prozess wahrend
Supernova-Explosionen

Fdr den ,,p-Prozess” sind jedoch
Supernova-Explosionen vom Typ
Il (,Kernkollaps-Supernovae®)
wichtig, mit denen das Leben von
massereichen Sternen endet. Nach-
dem alle Brennphasen durchlaufen
sind, bildet sich ein zentraler Eisen-
Nickel-Kern aus. Sobald die Mas-
se dieses Kerns das Chandra-
sekhar-Limit Ubersteigt, gewinnt
die Gravitationskraft nun die Ober-
hand Uber den bis dahin stabili-
sierenden Druck der Strahlung und
des entarteten Elektronengases,
und der gesamte Zentralbereich
kollabiert. Dabei steigen Tempe-
ratur und Druck soweit an, dass die
meisten der bereits gebildeten Ei-
sen-und Nickel-Atome durch hoch-
energetische Photonen wieder in
Protonen und Neutronen zerlegt
werden. Die Protonen werden
durch Einfang von freien Elektronen
in weitere Neutronen umgewan-
delt (,inverser Beta-Zerfall”), wo-
durch sich der Elektronendruck

weiter verringert und der Kollaps
entsprechend beschleunigt wird.

Die beim Beta-Zerfall freiwerden-
den Neutrinos entkommen un-
gehindert und tragen 99% der
freigesetzten Energie weg. Der
gesamte Kollaps dauert nur we-
nige Millisekunden, bis die Dich-
te von Kernmaterie erreicht ist
(p~10"*gcm=bei T ~ 100 Milliar-
den Kelvin). Die &uBeren Schichten
des Kerns kollabieren jedoch wei-
ter und treffen schlieBlich auf die in-
kompressiblen inneren Schichten,
die mittlerweile fast vollstandig aus
Neutronen bestehen. Dadurch ent-
steht eine nach AuBen gerichtete
Schockwelle, die eine schlagarti-
ge Druck- und Temperaturerhd-
hung in den &uBeren Schalen be-
wirkt. FUr wenige Sekunden kann
nun ,explosives Schalenbrennen”
gezindet werden. Die fir den
p-Prozess benétigten Bedingun-
genvon T ~ 2-3 Milliarden Kelvin
und p ~ 10® g cm™ werden dabei nur

in der Sauerstoff- und Neon-Scha-
le erreicht (siehe Abb. 1). Abhangig
von der Masse des Ubrigbleiben-
den Kerns entsteht entweder ein
Neutronenstern oder ein ,,Schwar-
zes Loch” (>3 Sonnenmassen).

Beim explosiven Brennen der
O/Ne-Schale werden aus schwe-
ren Kernen, die vorher bereits im s-
oder r-Prozess gebildet wurden,
durch hochenergetische Photo-
nen a-Teilchen, Protonen und Neu-
tronen herausgeldst (,,Photodis-
soziation®). Der Reaktionsfluss ver-
lauft somit von schwereren Saat-
isotopen hin zu leichteren Kernen.
Der Name ,p-Prozess” ist histo-
risch bedingt, da man friiher dach-
te [2], dass diese Isotope durch
den Einfang von Protonen entste-
hen. Bis heute hat man den Begriff
»P-Prozess” beibehalten, der Re-
aktionsmechanismus wird durch
die wichtige Rolle der Photonen je-
doch ,,y-Prozess* genannt.

10’
= 10°1
(=]
A
2 10
£ 102
@ 4034 —— s-Prozess
—o— r-Prozess
10 —— p-Prozess
80 100 120 140 160 180 200
Massenzahl A

Abb. 2: Beobachtete solare Haufigkeiten nach Anders und Grevesse
[5]. Isotope aus dem p-Prozess weisen eine um 1-2 Gréssenord-
nungen verringerte Haufigkeit verglichen mit den entsprechenden

s- oder r-Prozess-Isotopen auf.




Die Haufigkeiten der
p-Prozess-Isotope

In Tab. 2 sind alle 32 stabilen Iso-
tope aufgelistet, die gréBtenteils
durch den p-Prozess produziert
werden. Alle Isotope in dieser Lis-
te liegen innerhalb ihrer Isotopen-
kette auf der linken, protonenrei-
chen Seite der Nuklidkarte, und
ihre relativen Isotopenhaufigkei-
ten sind zehn- bis hundertmal ge-
ringer als die der entsprechenden
r- und s-Prozess-Isotope (siehe
Abb. 2). Ausnahmen bilden ledig-
lich die fiinf Isotope %2%Mo, **®Ru
und '*Sm, die eine vollstandig oder
nahezu vollstdndig abgeschlosse-

Solare

Haufigkeit

[Si=10°]

Se-74 5,50 x 10™

Kr-78 1,53 x 107

Sr-84 1,32 x 10"

Mo-92 3,78 x10™
Mo-94 2,36 x 10
Ru-96 1,03 x 10

Ru-98 3,50 x 10

Pd-102 1,42 x 102
Cd-106 2,01 x 10
Cd-108 1,43 x 107
In-113 7,90 x10®
Sn-112 3,72 x10%?
Sn-114 2,52 x 102
Sn-115 1,29 x 102
Te-120 4,30 x10°®
Xe-124 5,71 x103

ne Neutronenschale besitzen. Bei
genauerem Hinsehen fallt zudem
auf, dass die p-Nuklide mit weni-
gen Ausnahmen ('®In, 1'°Sn, '*¥_a)
gerade Neutronen- und Protonen-
zahlen haben. Die bevorzugte Bil-
dung geradzahliger Kerne ist Fol-
ge des Paarungseffekts der Nu-
kleonen, der solche Kerne bei der
Entstehung der p-Prozess-Isotope
bevorzugt.

Simulation der solaren

p-Prozess-Haufigkeiten

Die beobachteten solaren Haufig-
keiten (Tab. 2 und Abb. 2) der p-Pro-
zess-Nuklide stellen jedoch ein

Isotopen-
haufigkeit
[%]
0,89 Xe-126
0,35 Ba-130
0,56 Ba-132
14,84 La-138
9,25 Ce-136
5,52 Ce-138
1,88 Sm-144
1,02 Dy-156
1,25 Dy-158
0,89 Er-162
4,3 Yb-168
0,97 Hf-174
0,65 W-180
0,34 Os-184
0,096 Pt-190
0,1 Hg-196

groBes Problem dar. Zur Zeit kann
keines der astrophysikalischen Mo-
delle die p-Prozess-Haufigkeiten
hinreichend beschreiben. Insbe-
sondere trifft dies auf die hufigsten
p-Isotope, ****Mo und *Ru, zu.
Wichtige Eingabe-Parameter fir
solche Modellrechnungen sind auf
kernphysikalischer Seite neben
den energieabhangigen Wirkungs-
querschnitten auch die Saatkern-
haufigkeiten durch vorhergehende
Nukleosyntheseprozesse. Von as-
trophysikalischer Seite kommen
dann Sternmassen, Explosions-
mechanismus (Dichte- und Tem-
peraturverlauf) und die astrophy-
sikalischen Szenarien hinzu. Um die

Solare Isotopen-

Haufigkeit haufigkeit
[Si=10°] [%]
5,09 x 10°® 0,09
4,76 x10® 0,106
4,53 x10® 0,101
4,09 x10* 0,0902
2,16 x10® 0,19
2,84 x10® 0,25
8,00 x 10°® 3,1
2,21 x10* 0,06
3,78 x10™ 0,1
3,51 x10* 0,14
3,22 x10™ 0,13
2,49 x10* 0,162
1,73 x10* 0,13
1,22 x10* 0,02
1,70 x 10 0,01
4,80 x 10 0,15

Tab. 2: Liste der 32 p-Isotope mit ihren solaren Haufigkeiten (relativ zu Silizium = 10°) [5] und ihren
Isotopenhéaufigkeiten (Summe der stabilen Isotope eines Elements = 100%).




Entwicklung der Haufigkeiten mit
Modellen beschreiben zu kdnnen,
werden Netzwerkrechnungen be-
notigt. Ein typisches Reaktions-
netzwerk flr den p-Prozess um-
fasst etwa 1800 Isotope und Uber
60.000 Reaktionen. Da der GroB-
teil dieser Reaktionen Uber proto-
nenreiche, radioaktive Nuklide ver-
[Auft, mUssen die Wirkungsquer-
schnitte durch Rechnungen ermit-
telt werden, da nur flr weniger als
ein Prozent der am Netzwerk be-
teiligten Reaktionen bisher expe-
rimentelle Daten vorliegen.

Abb. 3 zeigt das Resultat einer sol-
chen Modellrechnung in Form des
,normierten Uberproduktionsfak-
tors” [4], der die simulierte Haufig-
keit relativ zur solaren Haufigkeit

von Anders und Grevesse [5] (Tab.
2) zeigt. In dieser Simulation wur-
den alle Parameter auBBer der Aus-
gangs-Sternmasse konstant ge-
halten. Das Ergebnis zeigt, dass die
Produktion einiger Isotope sehr
stark von der Sternmasse abhangt,
wahrend andere Isotope nur sehr
gering beeinflusst werden. Diese
Abhéangigkeit der Ausbeute von
der Sternmasse ist wichtig, da die
solaren p-Prozess-Haufigkeiten ei-
ne Uberlappung vieler verschie-
dener Supernova Typ lI-Explosio-
nen darstellen. Das Modell des y-
Prozesses in Supernova Typ lI-Ex-
plosionen liefert fir die meisten p-
Isotope eine Ubereinstimmung in-
nerhalb eines Faktors von 3, wo-
bei jedoch die haufigsten Isotope
929%4Mo und ***®*Ru sowie '**La sehr

stark unterproduziert werden. Fir
den ungerade-ungerade Kern '*®La
ist bereits ein alternativer Nukleo-
syntheseweg Uber den Einfang von
Neutrinos postuliert worden [6].
Flr die Mo- und Ru-Isotope sind
bisher viele unterschiedliche astro-
physikalische Szenarien erfolglos
getestet worden. Vor kurzem ist
far diese leichten p-lsotope ein
neuer Entstehungsmechanismus
unter Mitwirkung von Neutrinos
postuliert worden. Im ,,vp-Prozess*
[7], der wéhrend Supernova Typ
[I-Explosionen stattfinden kdnnte,
werden radioaktive Vorlauferker-
ne auf der protonenreichen Seite
der Nuklidkarte bis etwa Masse
A ~ 120 gebildet, die dann zu den
leichten p-Prozess-Isotopen zer-
fallen. Dieser zusétzliche Prozess
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Abb. 3: Variationen des normalisierten Uberproduktionsfaktors fiir Supernova Typ lI-Modellrechnungen
von Sternen mit 13 bis 25 Sonnenmassen. Die gestrichelte Linie bei Wert 1 zeigt den Wert fiir die so-
laren Haufigkeiten [5]. Die Werte wurden aus [4] enthommen.




koénnte die fehlenden Héaufigkei-
ten der Mo- und Ru-Isotope kom-
pensieren, jedoch fehlt bisher noch
der astrophysikalische Beweis fiir
seine tatséchliche Existenz. Es ist
somit sehr wahrscheinlich, dass
die p-Prozess-Haufigkeiten durch
eine Superposition mehrerer astro-
physikalischer Prozesse entste-
hen.

Nichtsdestotrotz hangen die gro-
Ben Unsicherheiten von p-Prozess-
Simulationen von zwei Faktoren
ab. Die Unsicherheiten in den astro-
physikalischen Eingabeparame-
tern kdnnen nur durch die exak-
tere Beschreibung der astrophysi-
kalischen Produktionsmechanis-
men verringert werden, wahrend
die kernphysikalischen Unsicher-
heiten der theoretischen Vorher-
sagen durch das Fehlen entspre-
chender experimenteller Daten
bedingt ist.

Messung von Reaktions-

raten am Karlsruhe Van-
de-Graaff-Beschleuniger

Der GroBteil der Experimente flir
den p-Prozess wurde innerhalb
der letzten 20 Jahre durchgeftihrt
und ist bisher noch nicht in Reak-
tionsnetzwerke integriert. In einem
ersten Schritt wurden deshalb mehr
als 350 Neutroneneinfang-Reak-
tionen und ihre Umkehrreaktionen
mithilfe der Wirkungsquerschnitt-
Datenbank ,,KADoNiS* (Karlsruhe
Astrophysical Database of Nucleo-
synthesis in Stars) [8] auf den neu-
esten Stand gebracht. Der GroB-
teil dieser Neutronen-Einfangre-
aktionen wurde am 3.7-MV-Van-
de-Graaff-Beschleuniger im For-
schungszentrum Karlsruhe be-
stimmt [9]. Diese Messungen wur-
den bei Energien (bzw. Tempera-

turen) durchgefihrt, die fir den s-
Prozess von Bedeutung sind. Fur
p-Prozess-Rechnungen werden
jedoch viel héhere Neutronenen-
ergien bendtigt, die im Labor ex-
perimentell nur schwer zuganglich
sind. FUr die Extrapolation zu héhe-
ren Energien wurden deshalb theo-
retisch berechnete Abhangigkeiten
aus dem statistischen Modellcode
NON-SMOKER [10] benutzt, die
zuvor bei s-Prozess-Temperatu-
ren auf den experimentellen Wert
normiert wurden.

Mit diesen Daten wurde die Aus-
wirkung auf den normierten Uber-
produktionsfaktor fiir eine Super-
nova-Explosion vom Typ Il eines
Sterns mit 25 Sonnenmassen un-
tersucht[11]. Obwohl nur etwa ein
Prozent der Uber 60.000 beteilig-
ten Reaktionsraten an experimen-
telle Daten angepasst wurden,
zeigte sich bereits bei den meisten
p-lsotopen ein Einfluss auf den
normierten Uberproduktionsfak-
tor, der sich im Mittel um den Fak-
tor 0,93 verringerte. Der gesamte
Reaktionsfluss ist um den Faktor
zehn bis sechzig geringer als in Si-
mulationen mit den alten Neutro-
nen-Wirkungsquerschnitten. Ge-
nauere Betrachtungen haben ge-
zeigt, dass sich dieser Effekt auf
stark verringerte (n,y)-Querschnit-
te der Blei- und Wismut-Isotope
206,207.208ppy ynd 2°°Bj zurlickfiihren
I&sst. Diese vier Isotope nahe der
magischen N =82 Schale gehen mit
sehr groBen Saathdufigkeiten in
die p-Prozess-Simulation ein und
beeinflussen somit stark den Fluss
hin zu leichteren Nukliden.

Fdr Reaktionen mit geladenen Teil-
chen, beispielsweise (p,y) und (a,y),
stehen nur vereinzelt experimen-
telle Daten flr p-Prozess-Rech-
nungen zur Verfigung. Einen

Uberblick gibt die Erweiterung der
KADoNiS-Datenbank unter ,,http://
nuclear-astrophysics.fzk.de/
kadonis/pprocess”. Die Einbin-
dung dieser experimentellen Daten
in das Reaktionsnetzwerk istin Ar-
beit. Wahrend die bisher gemes-
senen ca. 20 (p,y) Querschnitte
recht gut mit der Theorie Uberein-
stimmen, sind die experimentel-
len (a,y) Querschnitte etwa ein bis
zwei GroéBenordnungen geringer
als vorhergesagt. Bestatigt sich
dieser bei bisher allen sechs (a,y)-
Messungen beobachtete Trend,
hatte das eine noch starkere Un-
terproduktion von p-Isotopen zur
Folge. Diese Diskrepanz zwischen
Theorie und Experiment liegt haupt-
sachlich daran, dass die existie-
renden Modellparameter fir (a,y)-
Reaktionen bei hdheren Energien
(E, > 30 MeV) angepasst wurden
und dadurch bei p-Prozess-Ener-
gien (E, < 20 MeV) teilweise stark
abweichen. Dieses Problem kann
nur behoben werden, wenn durch
eine Vielzahl weiterer Messungen
von (a,y)-Querschnitten neue Mo-
dellparameter gefunden werden,
die bei niedrigeren Energien gultig
sind.
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Rote Riesen im Labor - Neue Entwicklungen und

Ergebnisse

M. Heil, F. Kappeler, R. Plag, F. Voss, S. Walter, IK

Sterne, die ihre Energie aus dem
He-Brennen durch Verschmelzung
von drei Heliumkernen zu '2C be-
ziehen, werden wegen ihrer enorm
angewachsenen GroBe als Rote
Riesen bezeichnet. Da sie flr die
Produktion der Hélfte der schwe-
ren Elemente zwischen Eisen und
Wismut verantwortlich sind, hat
diese Sternpopulation die chemi-
sche Entwicklung des Universums
genauso stark beeinflusst wie die
im vorigen Beitrag behandelten
Supernovae. Laborexperimente
tragen entscheidend dazu bei,
dass die Elementsynthese in Ro-
ten Riesen quantitativ beschrie-
ben werden kann. Dabei fasziniert
besonders das unmittelbare Zu-
sammenspiel von experimentell
bestimmten Wirkungsquerschnit-
ten und astrophysikalischen Aus-
sagen, wie am Beispiel der mas-
sereichen Sterne ausgefihrt wird.

Beobachtungen an
Roten Riesen

Die Elementhaufigkeiten der Son-
ne, die als typischer Hauptreihen-
stern gilt, entsprechen in sehr gu-
ter Naherung dem Materie-Mix im
Universum. Von diesem Mittelwert
finden sich in der Atmosphére von
Roten Riesen starke Abweichun-
gen. So legt zum Beispiel das sig-
nifikante Auftreten des instabilen
Elements Technetium nahe, dass
im Innern dieser Sterne standig
schwere Elemente neu gebildet
werden. In der Tat wurde vor etwas
mehr als 50 Jahren aus dem gesi-
cherten Nachweis von Technetium
[1] geschlossen, dass die He-
Brennzonen dieser Sterne flr die
Elemententstehung verantwortlich
sind, und dass darlber hinaus ein

Mechanismus existiert, der eine
effektive Mischung aus der He-
Brennzone an die Oberflache ver-
mittelt [2].

Eine weitere wichtige Beobach-
tung betrifft die Tatsache, dass Ro-
te Riesen infolge starker Stern-
winde Massenverluste von mehr als
107 Sonnenmassen/Jahr erleiden.
Diese Massenverluste steigern sich
am Ende der Roten-Riesen-Phase
zu einem Superwind, der zum Ver-
lust der gesamten, restlichen Huil-
le in Form eines Planetarischen
Nebels flihrt. Der verbleibende Zen-
tralteil des Sterns, der sein Dasein
als weiBer Zwerg beschlieBt, l|asst
infolge seiner hohen Oberflachen-
temperatur den abgestoBenen Pla-
netarischen Nebel hell aufleuchten.
Dieser Vorgang gewahrleistet, dass

einmal prozessiertes Material nicht
in dem langsam erléschenden wei-
Ben Zwerg gefangen bleibt, son-
dern dass esim kosmischen Kreis-
lauf zu einer Anreicherung von
schweren Elementen sowohl im
interstellaren Medium als auch in
den spater daraus gebildeten jin-
geren Sternen fihrt.

Bereits in den Sternwinden kommt
es zur Bildung von Staubkérnchen,
wobei zunéchst die stabilsten Ver-
bindungen von haufigen Elemen-
ten, wie z. B. SiC oder Korund,
als Kondensationskeime dienen.
Diese Kérner von ca. 1 um Durch-
messer kdnnen in Meteoriten nach-
gewiesen und isoliert werden. Die
Analyse ihrer Zusammensetzung
zeigt typische Haufigkeitsmuster,
die detaillierte Aufschllisse Uber
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Abb. 1: Material, das von Roten Riesen mit schweren Elementen an-
gereichert und in Form von Sternwinden und Planetarischen Ne-
beln abgestoBen wird, kondensiert zusammen mit SiC oder Korund
in Form von ca. 1 um groBen Staubkdrnchen. Das Beispiel der Kryp-
ton-Isotope zeigt, dass die Haufigkeitsmuster der in verschiede-
nen Meteoriten gefundenen Kérner (schwarze Symbole) bemer-
kenswert gut mit den Vorhersagen eines Modells fiir den stellaren
s-Prozess libereinstimmen (offene Symbole). Die Streuung der
Werte fiir ®Kr ist ein Hinweis darauf, dass sie bei ihrer Entstehung
verschiedenen stellaren Neutronenfliissen ausgesetzt waren.
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die Situation beim He-Brennenim
Mutterstern liefern. In der Abb. 1
werden die Haufigkeiten der Kryp-
ton-Isotope in solchen SiC-Koér-
nern mit den Vorhersagen eines
Modells fir die stellare Nukleo-
synthese durch Neutroneneinfang
(s-Prozess) verglichen, wobei die
Streuung der Werte fir 8K fiir die
Eingrenzung der dabei auftreten-
den Neutronenflisse besonders
aufschlussreich ist.

Stellare
Elementsynthese

Sterne werden durch den Gravita-
tionskollaps interstellarer Materie
geboren und beginnen ihre Ent-
wicklung durch Fusion von Was-
serstoff. In diesem Zeitabschnitt
beschrénkt sich die Produktion
neuer Elemente neben dem in der
Fusion gebildeten Helium im We-
sentlichen auf *N. Nachdem der
Wasserstoffvorrat erschépft und
Temperatur und Dichte im Zen-
trum weiter angestiegen sind, setzt
bei etwa 100 Millionen Grad die Tri-
pel-a-Reaktion ein, in der He zu "*C
und "®0 verbrannt wird.

Gleichzeitig mit der Fusion von Heli-
um zu Kohlenstoff und Sauerstoff
wird durch a-Einfange an dem zuvor
produzierten "N tiber die Reaktions-
kette "“N(a,y)"®F(B+V)'®O(a,y)**Ne hin-
reichend viel ?Ne erzeugt, das sei-
nerseits durch (a,n)-Reaktionen
zur Erzeugung der fiir die Synthe-
se der schweren Elemente erfor-
derlichen freien Neutronen fihrt. In
sonnenadhnlichen Sternen gibt es
daneben noch eine zweite Quel-
le stellarer Neutronen durch die
8C(a,n)-Reaktion, wobei das Aus-
gangsmaterial an der Grenzschicht
zwischen H- und He-brennender

Zone durch die Reaktionssequenz
2C(p,y) *N(B+v)*C entsteht.

Neutroneneinfang, ergibt sich ein
Ubersichtlicher Reaktionspfad
(Abb. 2), an dem Uberwiegend sta-
bile Kerne beteiligt sind. Die firr ei-
ne Beschreibung notwendigen Re-
aktionsraten kénnen deshalb in
Laborexperimenten vermessen
werden. Der mit dem He-Brennen
verknlpfte s-Prozess ist fur etwa
die Halfte der beobachteten Iso-
topenhaufigkeiten zwischen Fe und
Bi verantwortlich, wobei der Verlauf
und die relativen Beitrage der er-
wéahnten Neutronenquellen ent-
scheidend von der jeweiligen Stern-
masse abhangen.

Die so erzeugten Neutronen kon-
nen wegen der fehlenden Cou-
lomb-AbstoBung von den in Ster-
nen der zweiten Generation relativ
haufigen Kernen der Eisengruppe
eingefangen werden. Multiple Ein-
fange auf einer Zeitskala von Mo-
naten oder Jahren ergeben den
slow neutron capture process (s-
Prozess). Da die 3-Halbwertszeiten
von neu gebildeten instabilen Ker-
nen in der Regel sehr viel kirzer
sind als die Zeit bis zum n&chsten
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Rb |85 | »86] |87
Kr 80 > 81 |82 | > 88 [» 8 [ EH | 86
v ERE EDON NN N
st —> 18| >{79 >80 -Prozess
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Abb. 2: Der s-Prozess im Bereich der Kr-Rb-Sr-Isotope. Der Aus-
schnitt aus der Nuklidkarte zeigt den durch Neutroneneinfédnge und
B-Zerfille bedingten Reaktionsfluss und die resultierenden Ver-
zweigungen bei A = 79 und 85. Man beachte, dass die Starke der
Verzweigung im ersten Fall durch die relativen Haufigkeiten von ®°Kr
und #Kr und im zweiten Fall durch ®®Sr festgelegt ist, die als reine
s-Kerne durch stabile Isobare gegen die -Zerfalle aus der r-Pro-
zess-Region (gestrichelte Pfeile) abgeschirmt sind. Mit zuneh-
mendem Neutronenfluss wird offensichtlichimmer weniger %°Kr und
86Sr gebildet. Durch Vergleich mit dem tatséchlichen Isotopenver-
haltnis ergibt sich so die Méglichkeit, den stellaren Neutronenfluss
im s-Prozess einzugrenzen. Als Voraussetzung dafiir miissen die
Querschnitte fiir Neutroneneinfang genau bekannt sein. Die Ana-
lyse wird durch kernphysikalische Besonderheiten kompliziert.
Dazu gehért die Temperaturabhiéngigkeit der Zerfallsrate von °Se
[7]und die Rolle des Isomers im ®°Kr, die entsprechend beriicksichtigt
werden missen.




Dies gilt auch fur die auf das He-
Brennen nachfolgenden Entwick-
lungsphasen. Kleinere Sterne wie
die Sonne verlieren durch den star-
ken Sternwind bereits wahrend
des He-Brennens einen Grofteil
ihrer AuBeren Hulle und enden als
weiBe Zwerge. Massereichere Ster-
ne kénnen nach Verbrauch des
Heliums im Zentrum durch weite-
re Kontraktion ihre Zentraltempe-
ratur so weit erhéhen, dass mit
dem Kohlenstoff-, Neon/Sauer-
stoff- und schlieBlich mit dem Si-
lizium-Brennen weitere Brennpha-
sen gezindet werden. Speziell
beim Kohlenstoff-Brennen ergibt
sich — neben der Anreicherung
der Fusionsprodukte Ne und Mg -
eine zweite s-Prozess-Phase,
wobei Neutronen ebenfalls Uber
22Ne(a,n)-Reaktionen erzeugt wer-
den.

Die noch ausstehende zweite Half-
te der Isotopenhaufigkeiten zwi-
schen Fe und Bi einschlieBlich der
Aktiniden werden dem rapid neu-
tron capture process (r-Prozess)
zugeschrieben, der in der nach-
folgenden Supernova-Explosion
stattfindet. Dieser r-Prozess un-
terscheidet sich von dem ver-
gleichsweise ruhig verlaufenden
s-Prozess durch extrem hohe Neu-
tronenfllisse und Temperaturen.
Da unter diesen Bedingungen Neu-
troneneinfdnge sehr viel wahr-
scheinlicher sind als die 3-Zerfal-
le der gebildeten Kerne, entwickelt
sich ein komplexes Reaktions-
netzwerk, das mehrals Tausend, in
der Regel sehr kurzlebige Kerne
umfasst. Dementsprechend ist die
Beschreibung derim r-Prozess ge-
bildeten Haufigkeiten sowohl durch
unsichere theoretische Vorhersa-
gen derrelevanten Reaktions- und
Zerfallsraten, als auch durch die

Uberaus schwierige Behandlung
der Explosion selbst noch mit vie-
len offenen Fragen behaftet.

Der s-Prozess in Roten
Riesen

Unter Neutronenbestrahlung an-
dert sich im s-Prozess die Haufig-
keit eines Isotops N, entspre-
chend seiner Erzeugungs- und Um-
wandlungsraten,

dN
d—tS(A) = )\n(A—1) Ns(A—1)

— (A Apm)Ns gy - (1)

In diesem Ausdruck wurde ange-
nommen, dass der Vorgangerkern
der Masse A-1 stabil ist, der Kern
A jedoch sowohl durch Neutro-
neneinfang als auch durch B-Zer-
fallumgewandelt werden kann. Die
B-Zerfallsrate A, = In2/t,,, mussim-
mer dann berlcksichtigt werden,
wenn sie von derselben GroBen-
ordnung ist wie die Einfangrate,
A, = n, [60v;, die durch die Neu-
tronendichte n,, die mittlere ther-
mische Geschwindigkeit der Neu-
tronen v; und den stellaren Ein-
fangquerschnitt [G[bestimmt wird.
In einem solchen Fall wird ein Ver-
zweigungsverhaltnis
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definiert, das Uber A, explizit von
der Neutronendichte, eventuell
Uber die stellare Zerfallsrate aber
auch von der Temperatur und der
Dichte beim s-Prozess abhéangt.
In Abb. 2 ist als Beispiel die Ver-
zweigung im Bereich der Kr-Rb-Sr-
Isotope skizziert, auf die im fol-
genden Abschnitt Bezug genom-
men wird.

Fur die Gesamtheit aller Kerne bis
zum Wismut ergibt sich ein System
von gekoppelten Differentialglei-
chungen, wobei im allgemeinen
Fall die Koeffizienten noch von der
Zeit, sowie von Temperatur und
Druck in der Synthesezone ab-
hangen kénnen. Diese Abhéngig-
keiten werden durch detaillierte
Sternmodelle beschrieben. Da-
durch ergeben sich aus den be-
rechneten Haufigkeiten wichtige
Ruckschlisse auf die Qualitat der
verwendeten Sternmodelle.

Experimente und Stern-

modelle fiir das He-
Brennen in Roten Riesen

Derzeit werden zwei s-Prozess-
Szenarien diskutiert, mit denen so-
wohl die solaren s-Haufigkeiten,
als auch die durch den s-Prozess
bedingten beobachteten Uberhiu-
figkeiten in den Atmosphéren von
Roten Riesen beschrieben werden
kénnen. Dabei handelt es sich zum
einen um das He- und C-Brennen
in schweren Sternen von acht bis
dreiig Sonnenmassen, sowie das
Heliumschalenbrennenin leichten
Sternen von ein bis drei Sonnen-
massen. Massereiche Sterne ha-
ben vergleichsweise hohe Zen-
traltemperaturen, so dass die
#2Ne(a,n)*Mg-Reaktion ablaufen
kann, die fur die Dauer des He-
Brennens eine relativ geringe Neu-
tronendichte von ca. 10 cm™ lie-
fert. Mit den noch héheren Tem-
peraturen beim C-Brennen steigt
auch die Rate der (a,n)-Reaktionen
an, so dass kurzzeitig maximale
Neutronendichten von 10 cm™
erreicht werden. Allerdings reicht
derintegrale Fluss, den diese Ster-
ne produzieren, lediglich aus, umden
Synthesepfad bis zur ersten ma-
gischen Neutronenzahl bei N = 50




voranzutreiben. Mit dieser soge-
nannten schwachen Komponente
lassen sich die s-Haufigkeiten im
Massenbereich von Eisen bis Yit-
rium beschreiben.

Die Hauptkomponente der s-Hau-
figkeiten, die im Wesentlichen den
Bereich zwischen Zr und Bi be-
trifft, erfordert einen deutlich héhe-
ren integralen Fluss. Von astrono-
mischen Beobachtungen weiB
man, dass Rote Riesen von weni-
gen Sonnenmassen in ihren At-
mospharen entsprechende An-
reicherungen schwerer Elemente
zeigen. Das Fehlen nennenswer-
ter Magnesiumanteile belegt je-
doch, dass in diesem Fall die
2Ne(a,n)**Mg-Reaktion allenfalls
eine untergeordnete Rolle spielt,
was wegen der niedrigeren Tem-
peraturen in diesen Sternen auch
plausibel erscheint. Hier wird
deshalb die Neutronenproduktion
durch die "*C(a,n)'®*O-Reaktion do-
miniert. Insgesamt ist der s-Prozess
in diesen Sternen erheblich kom-
plizierter als in massiven Roten
Riesen [3,4].

Die aus dem schwachen integra-
len Fluss resultierende Besonder-
heit des s-Prozesses in masserei-
chen Sternen besteht darin, dass
der Neutroneneinfangquerschnitt
einzelner Isotope in der N&he der
Eisensaat erhebliche Auswirkun-
gen auf die gesamte Haufigkeits-
verteilung hat [5]. Dies istin Abb. 3
am Beispiel der Querschnitte von
8Cu und %Cu gezeigt, die kiirzlich
am 3.7-MV-Beschleuniger des In-
stituts fir Kernphysik mit zwei- bis
dreifach verbesserter Genauigkeit
vermessen wurden. In beiden Fal-
len stellte sich heraus, dass diese
Querschnitte in friheren Messun-
gen um 30 bis 40 % Uberschétzt
wurden. Dieses Beispiel illustriert

die Bedeutung zuverlassiger La-
borexperimente fir die quantitati-
ve Beschreibung der Elementpro-
duktion im s-Prozess.

Aufgrund dieser Ergebnisse wur-
de am IK eine Serie von Quer-
schnittsmessungen an insgesamt
10 Isotopen zwischen Fe und Rb
durchgeflhrt, fur die zum Teil mit
der hochempfindlichen Beschleu-
niger-Massenspektrometrie eine
fur dieses Gebiet neue Technik ein-
gesetzt wurde [6]. Das Ziel dieser
Untersuchungen ist es, die kern-
physikalischen Grundlagen zur Be-
rechnung der s-Prozess-Haufig-
keiten so weit zu verbessern, dass
der Vergleich mit den beobachte-
ten Haufigkeiten in Roten Riesen
fur Rickschlusse auf die kritischen
Aspekte von Sternmodellen er-
mdglicht. Solche Tests sind be-

sonders wichtig, da die theore-
tische Behandlung wegen der Kom-
plexitat der Sternmodelle auf gro-
be Naherungen angewiesen ist.
Vor allem die Erfassung der Durch-
mischungsvorgange und die Be-
schreibung der Konvektion und
der Sternwinde, fUr die es derzeit
nur schematische Ansétze gibt,
bereiten enorme Schwierigkeiten.

In diesem Zusammenhang sind
die in Meteoriten gefundenen stel-
laren Staubkdérner von zunehmen-
dem Interesse. Die verbesserte
Empfindlichkeit der Analysenme-
thoden ermdglicht inzwischen auch
Untersuchungen im Massenbe-
reich des s-Prozesses, wie das
Beispiel der Kryptonisotope in Abb.
1 zeigt. Die gemessenen Haufig-
keiten in den prasolaren SiC-Kor-
nern werden durch das Sternmo-
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Abb. 3: Das Verhiltnis der s-Haufigkeiten im Massenbereich 60 < A < 100 auf
der Grundlage fritherer Querschnitte fiir Neutroneneinfang [7] und nach Ein-
setzen der neuen Daten fiir **Cu und ®*Cu. Der starke Einfluss einzelner Quer-
schnitte auf die gesamte Verteilung erfordert eine konsequente Verbesserung
der Kenntnisse der stellaren Querschnitte fiir Neutroneneinfang.




dell sehr gut beschrieben. Die ein-
zige Ausnahme bildet %°Kr, dessen
Bildung wegen der Verzweigung
des Reaktionspfads beim 8Kr stark
von den jeweiligen Neutronenflis-
sen abhangt. Unter der Annahme,
dass die untersuchten Kérner von
verschiedenen Quellen stammen,
bedeutet die Streuung der Mess-
werte offensichtlich, dass der Neu-
tronenfluss — wie eingangs skiz-
ziert — tatsachlich je nach s-Pro-
zess-Szenarium variiert. Entspre-
chend ist die Streuung der Werte
fiir 88Kr fir die Eingrenzung der da-
bei auftretenden Neutronenfliisse
besonders aufschlussreich.

Zusammenfassung und

Ausblick

Das Verstandnis der Nukleosyn-
these in Roten Riesen hat durch
das Zusammenspiel von astrono-
mischer Beobachtung, Laborex-
perimenten und der Entwicklung
detaillierter Sternmodelle deutli-
che Fortschritte gemacht. Es bleibt
aber in allen Bereichen noch eine
Reihe von wichtigen Fragen offen.
Dies gilt ganz besonders fir die
Neutroneneinfang-Querschnitte,
denen bei der Interpretation der
Beobachtungen und fiir die quan-
titative Formulierung expliziter

Sternmodelle eine Schllisselrolle
zukommt.

Im Zusammenhang gesehen be-
deutet die Mdglichkeit einer zu-
verldssigen Behandlung der Nu-
kleosynthese im s-Prozess die
Mdglichkeit zum Test und zur Ver-
besserung der Sternmodelle, und
damit einen verbesserten Zugang
zur Beschreibung der chemischen
Entwicklung von Galaxien und der
zeitlichen Entwicklung des Uni-
versums.
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Das KASCADE-Grande-Experiment

H. Ulrich, A. Haungs, J. Wochele, IK;
J. R. Horandel, Institut flr Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

Der Fluss der kosmischen Strah-
lung nimmt mit zunehmender
Energie der Teilchen sehr stark ab
und folgt in guter N&herung einem
Potenzgesetz (Abb. 1). Oberhalb
einer Energie von 10° GeV andert
sich plétzlich der gleichmaBige Ab-
fall dieses Spektrums, es wird stei-
ler. Diese Anderung wird als das
»,Knie“ der kosmischen Strahlung
bezeichnet. Obwohl es seit fast
50 Jahren bekannt ist, ist sein Ur-
sprung noch immer ungeklart.

Vorherrschende theoretische Mo-
delle sehen das Knie als energe-
tische Obergrenze der Teilchen-
beschleunigung in Supernova-
Schockfronten. Alternativ ist aber
auch eine Anderung des Trans-
portmechanismus von den Quellen
bis zum Nachweis denkbar. Hier-
bei entspricht der Kniebereich ei-
ner notwendigen Minimalenergie,
ab der die Teilchen nicht mehr in
der Galaxis gehalten werden kon-
nen und beginnen, aus der Milch-
straBe zu entweichen. Da der be-
trachtete Energiebereich Energi-
en entspricht, die oberhalb beste-
hender Beschleunigerexperimen-
te liegen, wird auch eine Ande-
rung der Wechselwirkungen zur
Erklarung des Knies vorgeschla-
gen. Beim Teilchennachweis durch
Luftschauermessungen (siehe un-
ten) treten neue Prozesse auf,
durch die Energie ,ungesehen®
verloren geht. Die Teilchen wiir-
den zu niederenergetisch rekon-
struiert, und ein Abknicken im Ener-
giespektrum vorgetduscht.

Alle Modelle sagen eine Variation
der Massenzusammensetzung der
kosmischen Strahlung voraus. Un-
terhalb des Knies dominieren leich-
te Elemente die Zusammenset-

Intensitét der kosmischen Strahlung
. (32 Dekaden im Fluss; 12 Dekaden in der Energie)
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Abb. 1: Energiespektrum der kosmischen Strahlung oberhalb 100 MeV.
Die Daten stammen von verschiedenen Experimenten. Zahlen an
der Kurve geben integrale Teilchenfliisse oberhalb der markierten
Energie an (nach S. Swordy, Univ. Chicago).

zung. Uber den Kniebereich er-
wartet man jetzt einen Wechsel
hin zu einer schwereren Zusam-
mensetzung. Ferner kdnnten aus
der Form der Energiespektren ein-
zelner Elementgruppen weitere
Ruckschlisse zur Unterscheidung
zwischen den Modellen gewon-
nen werden.

Ausgedehnte
Luftschauer

Fur Energien oberhalb 10° GeV ist
die Intensitat der kosmischen
Strahlung soweit abgefallen, dass
eine direkte Messung durch Bal-

lone oder Satelliten nicht mehr
praktikabel ist. Als einzige M&g-
lichkeit verbleibt der indirekte
Nachweis mittels des Phdnomens
der ,ausgedehnten Luftschauer”.

Tritt ein Teilchen der kosmischen
Strahlung in die Erdatmosphéare
ein, stoBt es in einer H6he von 10
bis 30 km mit dem Kern eines
Luftmolekils zusammen. Bei die-
sem ZusammenstofB wird der Kern
zertrimmert, und eine Vielzahl an
neuen Teilchen entsteht. Erhalten
die entstehenden Reaktionspro-
dukte (hauptsachlich Pionen) genl-
gend Energie, erzeugen sie ihrer-
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seits bei StéBen mit Kernen der
Luft weitere Sekundéarteilchen.
Durch standige Wiederholung die-
ses Prozesses bildet sich in einer
Art Kettenreaktion eine Teilchen-
lawine, die sich durch die Atmo-
sphére zum Erdboden hin bewegt.
Es hat sich ein ,Luftschauer” ge-
bildet. Erst wenn die mittlere Ener-
gie der entstandenen Teilchen ei-
nen kritischen Wert unterschrei-
tet, Uberwiegt Absorption in der
Atmosphére gegenlber der Teil-
chenproduktion, und die Teilchen-
zahlim Schauer beginnt abzuneh-
men. Aufgrund ihres Transversal-
impulses bei der Entstehung und
vielfacher Streuprozesse beim Weg
durch die Atmosphéare entfernen
sich die Schauerteilchen immer
mehr von der Schauerachse (die
gedachte Flugbahn des urspriing-
lichen Primarteilchens), wodurch
der Luftschauer an Ausdehnung
gewinnt. Es bildet sich eine leicht
gekrimmte Teilchenscheibe von

Detektorfeld
n " f S n " n n

wenigen Metern Dicke, aber einer
seitlichen Ausdehnung von bis zu
mehreren Hundert Metern aus. Er-
reicht der Schauer den Erdboden,
kann er je nach Energie des Primér-
teilchens aus mehreren Millionen
niederenergetischer Sekundarteil-
chen bestehen und eine Flache
von mehreren Hundert Quadrat-
metern abdecken. Eine stichpro-
benartige Messung der Teilchen-
dichten ermdglicht es dann, so-
wohl die Gesamtzahl der Teilchen
innerhalb der Schauerfront, als
auch deren Ausdehnung und Form
zu bestimmen (Abb. 2).

Etwa 85 % der am Boden ankom-
menden Teilchen sind Elektronen
und Positronen, knapp 10 % Myo-
nen. Den kleinsten Anteil (ca. 2 %)
machen hochenergetische Hadro-
nen aus. Neben der Gesamtteil-
chenzahl ist das Verhéltnis von
Elektronen zu Myonen von beson-
derem Interesse, da es sensitiv auf

Ausgedehnte Luftschauer

Teilchenkomposition
auf Meeresniveau
(nach 25 X;, 1A 1)

~ 80 % Photonen
~18 % Elektr. / Positr.
~1,7% Myonen
~0,3 % Hadronen

~10° Sekundarteilchen
von 10 eV Proton

ca. 100-200 m

Abb. 2: Schematische Ansicht eines Luftschauers und seiner Messung.

die Masse des eigentlichen Priméar-
teilchens ist. Die Myonenzahl al-
leine dient hingegen als guter
»~Schatzer” fur die urspriingliche
Primarenergie.

Das KASCADE-
Experiment

Der Aufbau des KASCADE-Expe-
riments wurde in friiheren Ausga-
ben der Nachrichten beschrieben,
so dass hier nur eine kurze Uber-
sicht folgt.

Die Vermessung der Luftschauer-
front erfolgt durch das 200 x 200 m?
groBe Detektorfeld. Es besteht aus
252 Stationen mit einem Abstand
von 13 m zueinander mit Szintil-
lationsdetektoren fiir den Nach-
weis von Elektronen und Myonen.
Im Zentrum des Feldes befindet
sich der Zentraldetektor. Herzstlick
ist das 20 x 16 m? groBe Eisen-
Sampling-Kalorimeter. Unterhalb
des Kalorimeters sind zwei Ebenen
aus Vieldraht-Proportionalkammern
und eine Lage aus Streamertube-
Detektoren installiert. Dieses Sys-
tem ist zur Vermessung von Ha-
dronen und Myonen im Zentrum ei-
nes Luftschauers gedacht. Nérd-
lich des Zentraldetektors werden
im 50 m langen Myonspurdetektor
die Flugbahnen einzelner Myonen
in drei horizontalen und einer ver-
tikalen Ebene aus Streamertube-
Detektoren vermessen.

Weltweit verfligen nur sehr wenige
Experimente Gber solch komplexe
Detektoranordnungen. KASCADE
konnte dadurch als erstes Experi-
ment das Knie in allen drei Schau-
erkomponenten (Elektronen, Myo-
nen, Hadronen) nachweisen. Im
Folgenden werden exemplarisch
Ergebnisse des Kalorimeters und
des Detektorfeldes vorgestellt.




Ergebnisse des
KASCADE-Kalorimeters g« KASCADE Hadronen
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detaillierten Simulationsrechnun-
gen vorhergesagte Korrelationen
verschiedener Beobachtungsgré-
Ben mit Messdaten verglichen.
Hierbei haben sich teilweise Ab-
weichungen zwischen Vorhersage
und Messung ergeben. Bestimm-
te Modelle konnten hierdurch fal-
sifiziert werden. Die Analysen er-
lauben auch eine quantitative Be-
urteilung der Qualitat der Beschrei-
bung von Wechselwirkungen in
den Modellen. Abweichungen zwi-
schen Messungen und Modell-
vorhersagen liegen im Bereich von
10 bis 15%.

Durch Korrelation von verschie-
denen hadronischen Observablen
(wie Hadronzahl oder Hadron-
energie) mit der gemessenen Myo-
nenzahl konnte die mittlere Masse
der kosmischen Strahlung als
Funktion der Energie im Bereich
10° bis 107 GeV abgeleitet werden.
Hierbei zeigt sich, dass die mittle-
re Masse im Bereich des Knies im
Gesamtspektrum mit der Energie
ansteigt. Wie erwahnt, ist dies ei-
ne wesentliche Information zum
Verstédndnis des Knieursprungs.

Abb. 3: Fluss von Protonen in der kosmischen Strahlung als Funk-
tion der Energie. Die KASCADE Daten (rot) werden mit Ergebnis-
sen direkter Messungen oberhalb der Atmosphére (schwarz) ver-

glichen.

Die gemessene Rate von einzelnen
Hadronen am Erdboden ist eng
mit dem Fluss primarer Protonen
oberhalb der Atmosphare korreliert.
Aus den Messungen wurde das
Spektrum primérer Protonen im
Energiebereich 100 bis 10° GeV be-
stimmt. Ergebnisse sind in Abb. 3
dargestellt. Die gefundene Inten-
sitat stimmt gut mit direkten Mes-
sungen von Ballon- und Satelliten-
experimenten oberhalb der Atmo-
sphéare Uberein. Die Messwerte
lassen sich Uber 4 Dekaden in der
Energie durch ein einzelnes Po-
tenzgesetz beschreiben.

Ergebnisse des
KASCADE-Detektorfelds

HauptmessgroBen des KASCADE-
Detektorfelds sind Ankunftsrich-
tung des Primarteilchens sowie
Anzahl der Elektronen und Myonen
im Schauer. Observable wie Ener-

gie und Masse des Primérteilchens
mussen aus Vergleichen mit Luft-
schauersimulationen bestimmt
werden. Ergebnisse solcher Ana-
lysen hangen allerdings teilweise
in hohem MaBe von den Eigen-
schaften der Simulationsrechnun-
gen ab (siehe Beitrag von R. Engel
et al.).

Die Suche nach Anisotropien bzw.
bevorzugten Ankunftsrichtungen
ist von Simulationsrechnungen
praktisch unabhangig. Aufgrund
der Magnetfelder innerhalb der
MilchstraBe werden die geladenen
Teilchen der kosmischen Strah-
lung vielfach abgelenkt und ver-
lieren jede Information Uber ihre
Herkunft. Abweichungen von einer
erwarteten Gleichverteilung der
Ankunftsrichtungen wéren ein In-
diz fur sehr nah gelegene Be-
schleuniger, oder wiirden unter der
Annahme von neutralen Primar-
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Abb. 4: Verteilung der Signifikanzen fiir die Abweichung der ge-
messenen Luftschauerhaufigkeit von der Erwartung einer Gleich-
verteilung der Ankunftsrichtungen. Die Linie stellt den Verlauf der

galaktischen Ebene dar.

teilchen (z. B. hochenergetische
Gammaquanten) direkt auf die
Quellen zeigen. Abb. 4 zeigt die Er-
gebnisse einer solchen Himmels-
durchmusterung. Abweichungen
zwischen gemessener und erwar-
teter Schauerzahl sind farblich ko-
diert dargestellt. Zahl und GréBe
auftretender Abweichungen be-
finden sich im Einklang mit statis-
tischen Fluktuationen, sodass im
Rahmen der experimentellen Ge-
nauigkeit die erwartete Gleichver-
teilung der Ankunftsrichtungen be-
stéatigt wird.

Hauptfragestellung von KASCADE
ist die Bestimmung von Energie-
spektren einzelner Massengrup-
pen. Hierzu wird unter Einsatz von
Entfaltungsmethoden die Haufig-
keit gemessener Schauer mit be-
stimmten Werten von Elektronen-
und Myonenzahl in die Haufigkeit
von priméaren Teilchen einer be-
stimmten Energie und Masse Uber-
setzt. Dabei werden sowohl Kor-

relationen zwischen den Messgro-
Ben als auch Fluktuationen in der
Schauerentwicklung berlcksich-

tigt. Die bendtigten Zusammen-
hange zwischen Energie und Mas-
se sowie Elektronen- und Myo-
nenzahl werden durch Simulations-
rechnungen bestimmt, wodurch
das Ergebnis von den verwende-
ten Modellen abhéngig wird. Abb.
5 zeigt die rekonstruierten Ener-
giespektren flir Protonen, Helium-
kerne und alle Kerne schwerer als
Helium sowie das resultierende
Gesamtspektrum. Die Rechnun-
gen verwendeten dabei das Modell
QGSJet. Zur Verdeutlichung auf-
tretender Strukturen ist die Ordi-
nate mit dem Faktor E*° skaliert.
Die Spektren der Protonen und
Heliumkerne zeigen eine deutliche
Kniestruktur, wobei flr Helium die
Knieposition zu héherer Energie
hin verschoben ist. Diese Knie in
den Spektren der leichten Elemen-
te sind damit fiir das Auftreten des
Knies im Gesamtspektrum verant-
wortlich. Gleichzeitig stimmen die
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Abb. 5: Mit KASCADE gemessene Energiespektren fiir Protonen,
Heliumkerne und Kerne schwerer als Helium, sowie das resultie-
rende Energiespektrum aller Teilchen der kosmischen Strahlung.
Zur Verdeutlichung von Strukturen sind die Flusswerte mit E>°

skaliert.




Intensitaten der einzelnen Massen-
gruppen gut mit Extrapolationen di-
rekter Messungen bei niedrigeren
Energien Uberein. Es bleibt aber zu
betonen, dass die in Simulationen
verwendeten Wechselwirkungs-
modelle nicht den gesamten Da-
tenbereich konsistent beschreiben
kénnen.

Die ,,Grande*“-
Erweiterung

Aus den Ergebnissen des origina-
len KASCADE-Experiments erge-
ben sich weitere astrophysikali-
sche Fragestellungen beziiglich
des Spektrums der kosmischen
Strahlung. Folgt man der Abhén-
gigkeit der Knieposition fiir die ver-
schiedenen Massengruppen, la-
ge ein zu erwartendes Eisenknie
bei ca. 10° GeV. Darliber hinaus
prognostizieren astrophysikalische

Modelle fir Energien oberhalb die-
ses Eisenknies den Ubergang von
kosmischer Strahlung galaktischen
Ursprungs zu einer extragalakti-
schen Strahlung. Dieser Ubergang
wiirde ebenfalls zu einer Anderung
der Elementzusammensetzung
fuhren. Beide erwarteten Struktu-
ren konnten bisher nicht nachge-
wiesen werden.

Um diesen hdheren Energiebe-
reich zugénglich zu machen, wur-
de das Experiment KASCADE um
37 neue Detektorstationen zu
KASCADE-Grande erweitert. Luft-
schauer hdherer Primarenergie
sind in ihrer Ausdehnung gréBer, in
ihrer Haufigkeit aber seltener. Ein
Detektorfeld muss daher eine gro-
Bere Flache abdecken, wodurch
eine Ausdehnung fast Uber das
gesamte Forschungszentrums-
geldnde notwendig wird (Abb. 6).

Das , Grande“-Feld deckt nun
eine Flache von 700 x 700 m? ab.
Jede der neuen Stationen bein-
haltet 10 m? an Szintillationsde-
tektoren, die die geladenen Schau-
erteilchen messen. Grande besitzt
eine eigene Datenaufnahme, ist
aber so konzipiert, dass fir jeden
Luftschauer alle Komponenten des
urspriinglichen KASCADE Experi-
ments ausgelesen werden.

Abb. 7 zeigt die gemessenen Teil-
chendichten eines einzelnen Schau-
ers. Durch die Kombination der
Dichtemessungen der Grande-De-
tektoren mit denen des KASCA-
DE-Feldes wird die Rekonstruktion
von Luftschauern bis zu Primér-
energien von 10° GeV in dhnlicher
Quialitét wie bei KASCADE mdglich.
Mit der zusatzlichen Information
aller KASCADE-Komponenten kdn-
nen die in den Analysen benutzten

Abb. 6: Das Detektorfeld von KASCADE-Grande im Forschungszentrum Karlsruhe mit Blick in eine
der 37 Stationen. KASCADE-Grande besteht aus dem urspriinglichen KASCADE-Experiment, den tiber
das Zentrumsgeldnde verteilten Grande-Stationen, einer Datenaufnahmestation (DAQ) und einem
schnellen Triggerarray (Piccolo).
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Abb. 7: Mit den verschiedenen

Detektorkomponenten des KAS-

CADE-Grande-Experiments gemessene Teilchendichten eines ein-
zelnen Schauers in Abhéngigkeit vom Abstand zum Schauerzen-

trum.

Wechselwirkungsmodelle nun bei
hoheren Energien und groBeren Ab-
stdnden zum Schauerzentrum ge-
testet werden. Im néachsten Schritt

wird sich eine Entfaltungsanalyse
(analog zu der des KASCADE-Fel-
des) flr den erweiterten Energie-
bereich anschlieen.

KASCADE-Grande wird voraus-
sichtlich bis Ende 2008 weiter mes-
sen. Dies bedeutet Uber zwolf Jah-
re Messzeit fur die KASCADE-De-
tektoren und fUnf Jahre Messzeit
far die Grande-Erweiterung. Bis
dahin wird fir die héchsten Ener-
gien genlgend Statistik gesam-
melt sein, um detaillierte Analysen
durchzufiihren zu kénnen. Damit
werden wir zur Lésung der wichti-
gen astrophysikalischen Frage-
stellung nach dem Ursprung der
kosmischen Strahlung einen wich-
tigen Beitrag leisten.
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LOPES - Hellstes Leuchten aus dunklen Quellen:
Kosmische Radioblitze in der Atmosphare
T. Huege, A. Haungs, IK; O. Krémer, IPE

Luftschauer hochenergetischer
kosmischer Strahlung werden heu-
te Uberwiegend mit zwei etablier-
ten Beobachtungstechniken ge-
messen. Zum einen werden Teil-
chen, die als Fragmente des Schau-
ers den Boden erreichen in Arrays
von Partikeldetektoren registriert,
z. B.im KASCADE-Grande-Expe-
riment auf dem Gelédnde des For-
schungszentrums Karlsruhe. Zum
anderen regt ein Teilchenschauer
beim Durchtritt durch die Atmo-
sphare Stickstoffmolekille zum
Leuchten im Ultraviolettbereich an.
Diese ,Fluoreszenz“ kann unter
guten Beobachtungsbedingungen
mit optischen Teleskopen gemes-
sen werden.

Die beiden Beobachtungstechni-
ken liefern sehr unterschiedliche,
geradezu komplementéare Infor-
mationen Uber die Teilchenschau-
er. Eine Kombination beider Tech-
niken zu ,hybriden“ Messungen
einzelner Schauer, wie z. B. im
Pierre-Auger-Observatoriumin Ar-
gentinien, stellt daher ein wesent-
lich machtigeres Werkzeug dar als
jede der Techniken fiir sich.

Schon vor Uber 40 Jahren war be-
kannt, dass Luftschauer auch mit-
tels einer dritten Technik beob-
achtet werden kénnen. Die Schau-
er emittieren Radiostrahlung im
Frequenzbereich unter ~ 100 MHz,
welche sich mit Radioantennen
messen lasst. Die Signale sind
stark, aber jeweils nur von wenigen
Nanosekunden Dauer — eine zu
groBe Herausforderung flr die Ana-
logtechnik der 1960er Jahre.

Mit der Verfligbarkeit leistungs-
fahiger Digitaltechnik riickte die
Radiodetektion von Luftschauern

vor wenigen Jahren jedoch erneut
ins Blickfeld aktueller Forschung.
Die Radiosignale liefern, &hnlich
dem Fluoreszenzlicht, komple-
mentére Informationen zu den am
Boden befindlichen Teilchende-
tektoren. Die Tatsache, dass mit
Radiomessungen im Gegensatz
zu Fluoreszenzmessungen jedoch
24 Stunden am Tag beobachtet
werden kann, und dies selbst in
schwierigen Beobachtungsumge-
bungen, préadestiniert die Radio-
technik geradezu flr ,hybride“
Messungen.

Das Potenzial der Radiotechnik
war seit jeher gro3, doch musste ih-
re praktische Anwendbarkeit zu-
nachst nachgewiesen werden. Zu
diesem Zweck wurde auf dem
Gelénde des Forschungszentrums
Karlsruhe das LOPES-Experiment
(LOFAR Prototype Station, basie-
rend auf Hardware des ,Low Fre-
quency Array*®, einem in den Nie-
derlanden im Aufbau befindlichen
Radioastronomie-Experiment) in-

itiiert. Diese experimentellen Akti-
vitaten werden zudem von theore-
tischen Untersuchungen der Her-
kunft der Radioemissionen be-
gleitet.

Eigenschaften der
Radioemissionen

Die vom LOPES-Experiment nach-
gewiesene Radiostrahlung ent-
steht nach aktuellem Stand der
Forschung durch Ablenkung derim
Luftschauer vorhandenen Elektro-
nen und Positronen im Erdma-
gnetfeld als so genannte ,Geo-
synchrotron-Strahlung® [1]. Die ab-
gestrahlten Signale sind aufgrund
der hochrelativistischen Energien
der Teilchen stark in Richtung der
Teilchenflugbahnen fokussiert und
in Pulsen von nur wenigen Nano-
sekunden Dauer konzentriert.

Abb. 1 illustriert die Eigenschaften
eines simulierten Luftschauer-Ra-
diopulses im fir LOPES zugangli-
chen Energiebereich. Berechnun-
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Abb. 1: Exemplarischer Radiopuls, simuliert im Modell der Geo-
synchrotron-Strahlung. Bei Beobachtung mit der Bandbreite von
LOPES (40-80 MHz) werden die Pulse bipolar, verbreitert und ge-

dampft.
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gen derartiger Pulse erfordern auf-
wandige Monte-Carlo-Simulatio-
nen, die insbesondere eine detail-
lierte Beschreibung der hochkom-
plexen Luftschauer benétigen [2, 3].
Bei Messung eines solchen Pulses
mit der 40 bis 80 MHz Beobach-
tungsbandbreite des LOPES-Ex-
periments wird der Puls in der Zeit
verbreitert. Das Herausfiltern des
Gleichstromanteils verwandelt den
unipolaren Puls in ein bipolares
Signal, das aufgrund der Unter-
driickung eines groBen Teils des
Frequenzspektrums zudem deut-
lich gedampft ist.

Diese Zusammenhéange illustrie-
ren die in Abb. 2 gezeigten Fre-
quenzspektren simulierter Radio-
pulse. Die extrem kurzen Pulse be-
sitzen ein sehr breitbandiges Spek-
trum, das jedoch zu hohen Fre-
quenzen steil abféllt. Beobach-
tungen sollten daher bevorzugt
bei niedrigen Frequenzen stattfin-
den. Dort ist die Wellenlange der
Strahlung groBer als die typische
Ausdehnung des Luftschauers,
und die Emissionen der einzelnen

10

—r
ptragh M

e
—
rinl

0,014

Spektrale Feldstirke [V m™ MHz™"]

0,001

10

Beobachtungsfrequenz [MHz]

T
100

Abb. 2: Simulierte Frequenzspektren der Radiopulse aus einem ver-
tikalen Luftschauer fiir Beobachter in verschiedenen Abstanden von
der Schauerachse. Aufgrund des steilen Verlaufs sollten Messun-
gen bevorzugt bei niedrigen Frequenzen erfolgen.

Teilchen summieren sich kohdrent
auf. Die LOPES-Bandbreite von
40 bis 80 MHz stellt einen guten
Kompromiss zwischen diesen prin-
zipiellen Signaleigenschaften und
technischen Limitationen dar.

Abb. 3: Drei LOPES-Radioantennen zwischen Teilchendetektoren

von KASCADE-Grande auf dem Gelédnde des Forschungszentrums

Karlsruhe.

Das LOPES-Experiment

Das LOPES-Experiment bestand
in seiner ersten Ausbaustufe,
LOPES-10, aus zehn Radioanten-
nen, dhnlich denen, die auch in ge-
wohnlichen Radioempfangern zum
Einsatz kommen. Die A-férmigen
Dipolantennen (sie befinden sichin
zwei gegenlberliegenden Armen
des pyramidenférmigen Aufbaus, s.
Abb. 3) waren fiir alle Pyramiden in
Ost-West Richtung ausgerichtet.
Damit wurde nur die Ost-West-
Polarisation des Radiosignals ge-
messen. Die Antennen sind im
KASCADE-Grande-Detektorfeld
installiert und nehmen in Koinzi-
denz mit den Teilchendetektorsta-
tionen Daten im Frequenzbereich
von 40 bis 80 MHz auf. Sie speisen
einen breitbandigen Empfanger,
der eine Vielzahl unterschiedli-
cher Frequenzen gleichzeitig ver-
arbeitet und die Signale in digitaler




Form speichert. Bei jedem durch
KASCADE-Grande registrierten
hochenergetischen Ereignis wer-
den 0,8 ms Radiodaten aufgezeich-
net. Durch digitale Verarbeitung der
Daten werden Storquellen heraus-
gefiltert und das Antennenfeld mit-
tels des sogenannten ,,Beamfor-
mings*“ auf die mit KASCADE-
Grande gemessene Ankunftsrich-
tung des Luftschauers fokussiert.
Abb. 4 zeigt die in den einzelnen An-
tennen gemessenen Radiopulse ei-
nes Schauerereignisses, welche sich
im Gegensatz zu Rauschanteilen
und Storsignalen nach dem ,,Beam-
forming“ koharent tiberlagern.

Das Antennenfeld in Karlsruhe wur-
de mittlerweile von 10 auf 30 An-
tennen erweitert (Abb. 5), um zum
einen mit groBerer Statistik insbe-
sondere bei hdheren Energien das
Radiosignal im Detail auch auf Ein-
zelschauer- und Einzelantennen-
basis zu studieren, und zum ande-
ren auch die Méglichkeit zu haben,
Polarisationsmessungen des Ra-
diosignals durchzuflihren. Diese
sind durch einfaches Drehen eini-
ger Antennen um 90° innerhalb der
Pyramiden méglich. Bei LOPES-30
wird besonderer Wert auf eine ab-
solute Kalibration der Antennen ge-
legt, um das gemessene Signal ei-
ner Feldstarke in der Atmosphére
zuordnen zu kénnen, was unab-
dingbar ist fir einen direkten Ver-
gleich mit theoretischen Berech-
nungen des Emissionsmechanis-
mus. Zusétzlich werden Umge-
bungsvariablen wie Temperatur,
Druck, und elektrisches Feld der At-
mosphére aufgezeichnet, da diese
einen Einfluss auf die Signalstarke
haben kénnen. Durch diese MaB-
nahmen wird LOPES-30 Schauer-
datenim Radiofrequenzbereich mit
sehr hoher Qualitat liefern.
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Abb. 4: Von 10 Antennen aufgenommenes Radiosignal eines ein-
zelnen detektierten Luftschauers. Dargestellt ist die elektrische Feld-
starke geteilt durch die Beobachtungsbandbreite von LOPES. Das
koharente Signal ist deutlich gegen den Untergrund abgegrenzt.
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fangerstationen auf dem Gelénde des Forschungszentrums.

Erste wissenschaftliche
Erfolge

Mit LOPES wurden zum ersten Mal
zweifelsfrei Radiosignale aus der
Schauerentwicklung gemessen.
Das groB3e Interesse der Physiker-
gemeinschaft an dieser wiederent-
deckten Messtechnik hochener-
getischer kosmischer Strahlung
kommt darin zum Ausdruck, dass

das ,,Proof-of-Principle* schon mit
den ersten gemessenen Ereignis-
sen 2005 in der Fachzeitschrift Na-
ture verdffentlicht werden konnte
[4]. Dass es sich bei den gemes-
senen Signalen tatsachlich um
Emissionen aus der Schauerent-
wicklung in der Atmosphére han-
delt, konnte durch ein unabhangi-
ges Beamforming ohne Nutzung
der KASCADE-RIichtungsinforma-




tionen gezeigt werden, indem das
Summensignal an jedem Punkt
des Himmels gebildet und das Ma-
ximum gesucht wurde (,Skymap-
ping“, Abb. 6): Die gefundenen Ra-
dio-Hotspots am Himmel zeigen in
dieselben Richtungen wie die von
KASCADE-Grande rekonstruier-
ten Schauerachsen.

Ein wichtiges Ergebnis der Analy-
se der mit LOPES-10 gemesse-
nen, aus Luftschauern emittierten,
Radioblitze ist die starke Korrelation
der gemessenen Signalstarke mit
der von KASCADE-Grande rekon-
struierten Energie des kosmischen
Teilchens (Abb. 7). Diese Korrelation
l&sst sich mit einem Potenzgesetz
mit einem Index nahe 1 beschrei-
ben, d. h. die emittierte Leistung
wéchst sogar quadratisch mit der
priméren Energie an [5, 6]. Diese Ei-
genschaftist sehr vielversprechend
flr eine effiziente Anwendung der
Messtechnik auf Schauer ultraho-
her Energie. Weiterhin konnten mit
den detektierten Ereignissen klare
Korrelationen der Signalstérke mit
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Abb. 6: Mit LOPES rekonstruierte Radiokarte fiir einen einzelnen Luft-
schauer. Die Position des Spots zeigt die Richtung des einfallen-
den Schauers, die Intensitéat korreliert mit der Energie des Primar-

teilchens.

dem Abstand der Antennen zur
Schauerachse und mit der Ein-
fallsrichtung des Schauers gezeigt
werden, wobei der Winkel zwischen
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Abb. 7: Mittlere, mit LOPES gemessene Radio-Pulsstarke der detektierten Er-
eignisse, aufgetragen liber der von KASCADE-Grande rekonstruierten Ener-
gie der kosmischen Strahlung. Deutlich ist die starke Korrelation zu erkennen.

der Schauerachse und der Richtung
des Erdmagnetfeldes die entschei-
dende Rolle spielt. Ein weiteres Re-
sultat aus der Analyse der LOPES-
10-Daten ist die Erkenntnis, dass
wahrend eines Gewitters verstark-
te Radioemissionen gemessen
werden. Dies kann auf das starke
elektrische Feld in der Atmospha-
re wahrend solch extremer Wetter-
bedingungen zuriickgeflihrt wer-
den [7].

Diese ersten experimentellen Re-
sultate sind im guten Einklang mit
dem theoretischen Bild des Geo-
synchrotron-Effektes. Mitden aus
KASCADE-Grande bekannten
Schauerobservablen ist es mdglich,
die Radioemission in Schauern zu
kalibrieren und damit den Weg fur
eine groBflachige Anwendung die-
ser neuen Messtechnik fir hdchst-
energetische Teilchen vorzuberei-
ten.
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Eine solche groBskalige Anwen-
dung der Radiotechnik bei ultra-
hohen Energien, z. B. im Pierre-
Auger-Observatorium, erfordert
jedoch ein geandertes Detektor-
konzept. Im Hinblick auf die-
se geanderten Anforderungen
wird LOPES®™" entwickelt [8].
LOPESS™® arbeitet ebenfalls im
Frequenzbereich von 40 MHz bis
80 MHz und entstand aus der kon-
sequenten Weiterentwicklung der
LOPES-Technik. Insbesondere ver-
fligt es Uber einen Selbsttrigger, mit
dem kosmische Schauer allein
durch ihre Radioemission, d. h.
ohne zusatzliche externe Trigger-
signale detektiert werden sollen
(™R = Self Triggered Array of Ra-
diodetectors).

Eine Schlisselkomponente von
LOPESS™ st die verwendete An-
tenne. lhre Eigenschaften sollten
mdglichst unbeeinflusst durch
Wechselwirkungen mit der Umge-
bung konstant bleiben, so dass
die Antenne auch im Feld ihre im
Labor vermessenen Eckdaten bei-
behalt. Der Frequenzumfang des
Empféngers von einer Oktave er-
fordert zusatzlich, dass die An-
tenne sehr gute Breitbandeigen-
schaften besitzt.

Logarithmisch-periodische Dipol-
antennen (LPDAs) erfillen diese
Anforderungen in idealer Weise.
Sie kdnnen nahezu mit beliebiger
Bandbreite realisiert werden und
weisen innerhalb dieser weitge-
hend konstante elektrische Eigen-
schaften auf. Da LPDAs mit den fur
LOPESS™® notwendigen Eckdaten
kommerziell nicht verfigbar wa-
ren, wurden diese speziell im Rah-
men von LOPES entwickelt. Die
Richtcharakteristik der Antennen

zeigt eine breite Hauptkeule, die
den vom Erdboden aus sichtbaren
Halbraum fast vollstéandig belegt, so
dass Radioemissionen kosmischer
Schauer mit beliebiger Einfalls-
richtung empfangen werden kon-
nen. Die weitgehend nebenkeu-
lenfreie Strahlungscharakteristik
mit hoher Unterdrtickung in hori-
zontaler Richtung eliminiert einen
GroBteil der vom Menschen verur-
sachten Stérungen. Zur Untersu-
chung des Emissionsmechanis-
mus mit Polarisationsmessungen
wurden zwei identische LPDAs or-
thogonal zu einer kreuzpolarisierten
Struktur zusammengefasst (Abb. 8).

Die Realisierung des gewinsch-
ten Selbsttriggers fir Radiosigna-
le von Luftschauern ist nicht trivi-
al, denn auBer dem Nutzsignal ge-
langen auch &uBere Rausch- und
Stérsignale Uber die Antenne in
den Empfanger. Diese kbnnen so-
wohl Falschtrigger auslosen als
auch das Nutzsignal maskieren, so
dass die Radioemission eines
Schauers nicht erkannt wird. Eine
spezielle Signalverarbeitung des

s 1'..-“.5. e
Abb. 8: Kreuzpolarisierte logarithmisch-periodische Dipolantennen
der LOPESS™R-Empfingerstationen.
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LOPESS™?-Selbsttriggers nutzt ge-
zielt die unterschiedlichen Signal-
eigenschaften von Radiopulsen
und Stérungen, um diese zu un-
terscheiden und den Signal/St6r-
abstand zu erhéhen. Erreicht wird
dies durch eine Demodulation der
Hochfrequenzsignale zur Bildung
der Einhtullenden und anschlie-
Bende Hochpassfilterung. Das
Hochpassfilter unterdriickt langsa-
me Anderungen der Hilllkurve und
entfernt so viele industrielle Stérun-
gen sowie Rundfunksignale mit nie-
derfrequenter Modulation. Radio-
pulse kosmischer Schauer haben
eine schnelle, transiente Einhil-
lende und kénnen daher das Hoch-
passfilter passieren. Eine weitere
Steigerung der Triggereffizienz ge-
schieht durch Auswertung der Ko-
inzidenz von jeweils mehreren An-
tennen, die bei LOPESS™® mit Ab-
stdnden von ca. 60 Meternim Mess-
feld angeordnet sind. Nach derzei-
tigem Kenntnisstand sind damit in
ruhigen landlichen Gebieten kos-
mische Schauer oberhalb einer
Primarenergie von etwa 5 - 10" eV
selbsttriggernd detektierbar.




Innerhalb des KASCADE-Grande-
Detektorfeldes wurden bisher drei
LOPESS™R-Stationen errichtet, die
im Parallelbetrieb mit LOPES-30
arbeiten (Abb. 5). Die Stationen
sind vollstdndig kalibriert, erfas-
sen beide Polarisationsrichtungen
der Radioemission und liefern da-
mit die Grundlage flr deren exak-
te quantitative Analyse. Mit die-
sem Aufbau konnten mittlerweile
erste Radiosignale, die mit kos-
mischen Schauern koinzidieren,
detektiert werden. Zur weiteren
Optimierung der Technik wurde im
Herbst 2006 eine weitere LO-
PESS™R-Station in Argentinien auf
dem Gelénde des Pierre-Auger-
Observatoriums aufgebaut.

Mit dem Nachweis der Machbar-
keit von Radiomessungen kosmi-
scher Strahlung hat LOPES einen
wichtigen Beitrag zur Etablierung
der Radiotechnik geleistet. In den
kommenden Jahren wird LOPES
mit prazisen Messungen und Si-
mulationsrechnungen dazu bei-
tragen, die Emissionsmechanis-
men in der Atmosphére im Detail
zu verstehen und damit den Weg
flr eine verbesserte Messung der
héchstenergetischen kosmischen
Strahlung zu ebnen. Dies kdnnte
helfen, eines der groBen Ratsel un-
seres Universums zu entschlis-
seln.
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Die kosmische Strahlung bei hochsten Energien

R.Engel, M. Roth, IK

In der kosmischen Strahlung exis-
tieren extrem hochenergetische
Teilchen. Ihre Entdeckung in den
sechziger Jahren des vorigen Jahr-
hunderts war eine groBe Uberra-
schung. Sowonhl die Art der Teil-
chen als auch ihre Quellen sind
bislang unverstanden. Extraga-
laktische Objekte wie aktive Gala-
xien werden ebenso diskutiert wie
neue physikalische Erscheinun-
gen. So genannte Top-Down-Sze-
narien gehen beispielsweise da-
von aus, dass die beobachteten
Teilchen in der Umgebung der
MilchstraBe bereits mit hoher En-
ergie beim Zerfall unbekannter Teil-
chen (mdglicherweise der Dunklen
Materie) entstehen [1,2]. Der Nach-
weis der Teilchen ist sehr aufwan-
dig, weil sie sehr selten sind: Bei
diesen Energien erwartet man un-
geféahr ein Teilchen pro Quadrat-
kilometer und Jahrhundert. Daher
sind riesige Detektorflachen nétig,
um ausreichend viele dieser Teil-
chen zu finden. Dies geschieht in-
direkt Uber die von ihnen in der
Erdatmosphére ausgeldsten Kas-
kaden von Sekundérteilchen, den
Luftschauern. Hochstenergetische
Luftschauer oder abkirzend ein-
fach nur Schauer enthalten viele
Milliarden Sekundérteilchen, die
am Erdboden eine Flache von mehr
als 50 km? Uberdecken kénnen.
Das Pierre-Auger-Observatorium
hat die Untersuchung dieser héchst-
energetischen kosmischen Strah-
lung zum Ziel. Das Observatorium
wird daher aus je einer 3000 km?
groBen Detektoranlage auf der
Nord- und Sudhalbkugel beste-
hen. Das gewaltige AusmaB des
Pierre-Auger-Observatoriums ist
ndtig, um genug der héchstener-
getischen Teilchen zu studieren —

denn sie sind so selten, dass sich
im Schnitt nur eines pro Jahrhun-
dert auf einer Flache von einem
Quadratkilometer nachweisen
lasst. Das Pierre-Auger-Observa-
torium dUrfte also etwa 30 pro Jahr
aufspulren — fast doppelt so viele
wie die 17, die alle friiheren Anla-
gen seit den Sechzigerjahren zu-
sammen gefunden haben. Wenn
die Gelder bewilligt werden, be-
ginnt auBerdem 2009 der Bau des
Nord-Observatoriums in Colora-
do, das zusammen mit dem ar-
gentinischen Pendant den ge-
samten Himmel Gberwachen soll.
Erste Resultate wurden bereits ver-
offentlicht und sollen hier naher
beleuchtet werden.

Das Ratsel der

héchstenergetischen
Strahlung

10% Elektronvolt (eV) hatten die
energiereichsten Teilchen, die im
Laufe der letzten 40 Jahre in der
kosmischen Strahlung aufgespurt

wurden. Zum Vergleich: 0,03 eV
betragt die Bewegungsenergie von
Luftmolekilen bei Raumtempera-
tur. 10®° eV — das ist eine makro-
skopische GréBenordnung bei ei-
nem mikroskopischen Objekt! So
etwas dUrfte es nach konservativen
physikalischen Abschatzungen gar
nicht geben, weil man keine tber-
zeugenden Quellen in unserer kos-
mischen Nachbarschaft kennt, und
weil die Teilchen aus allen Rich-
tungen mit ungefahr der gleichen
Haufigkeit zu kommen scheinen,
was fur sehr weit entfernte Quellen
spricht. Hierzu gibt es zwar diver-
se Kandidaten — doch aus so gro-
Ben Distanzen durften die Teilchen
gar nicht mit den gemessenen
10%eV zu uns gelangen. Das ver-
bietet eine physikalische Grenze,
der GZK-cutoff (Abb. 1).

GZKist die Abklirzung der Namen
dreier Physiker, die 1966 diese Gren-
ze berechneten: K. Greisen (USA)
sowie unabhéngig G. T. Zatsepin
und V. A. Kuz’min (UDSSR).
Weil Protonen mit Energien Gber

10%
= 107
%’ 10
=
1019
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Abb. 1: Der GZK-Effekt als Protonenbremse: Protonen unterschiedlicher An-
fangsenergien werden nach etwa 100 Megaparsec (326 Millionen Lichtjahren)
durch die Kosmische Hintergrundstrahlung auf Energien unter 10%eV ,,abge-
bremst“ [3]. Ratselhafter Weise wurden energiereichere Teilchen beobachtet.
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5 x 10" eV sehr effektiv mit Pho-
tonen der Kosmischen Hinter-
grundstrahlung wechselwirken,
dem Restleuchten des Urknalls,
verlieren sie einen Teil ihrer Ener-
gie. Denn die Hintergrundstrah-
lung ist zwar niederenergetisch
(in unserem Bezugsystem eine
Mikrowellenstrahlung mit nur
0,0007 eV), aber auf die nahezu
lichtschnellen kosmischen Proto-
nen wirkt sie wie Gammastrah-
lung. Dadurch wird jedes dieser
Protonen angeregt. Man spricht
von einer Delta(1232)-Resonanz.
Letztlich wird ein neutrales Pion
erzeugt, das selbst wieder in hoch-
energetische Photonen zerfallt:

. A(1232)
—p+T1
Spty+y

P + Yak

Dieser Prozess flihrt ungefahr 20
Prozent der Proton-Energie ab und
kann sich mehrfach wiederholen.
Gleichwahrscheinlich ist auch eine
Umwandlung eines Protons in ein
Neutron unter Abstrahlung eines
geladenen Pions, wobei das Neu-
tron sich spater wieder in ein ener-
giedrmeres Proton umwandelt:

P+ Ve — A(1232)
S>n+ Tt
—p+€+V,+e +V,
+V,+ Y,

Die Energieverluste sind der Grund
fur die GZK-Grenze: Ein Proton
mit 8 x 10'°eV hat nur eine Chan-
ce von 10 % weiter als 100 Mpc
(Megaparsec) zu kommen, und ei-
nes mit 3 x 10*° eV - der bisherige
Rekordhalter — gar nur eine von
0,1 %, mehr als 50 Mpc zuriick-
zulegen. Das bedeutet, dass die
Hélfte der Teilchen mit 102°eV aus
einem Gebiet im Umkreis von

20 Mpc stammen sollte. Wéaren
die Teilchen nicht Protonen son-
dern Eisenkerne, so lage ihre GZK-
Grenze etwas weiter entfernt. Doch
auch so sind in dieser — nach kos-
mologischen MaBstaben beurteilt
- relativ geringen Entfernung kei-
ne Quellen bekannt. Wenn die Teil-
chen der Kosmischen Strahlung
aber aus allen Richtungen mit der
gleichen Haufigkeit eintreffen, stam-
men sie wahrscheinlich aus ex-
trem groBen Distanzen, denn ein-
zelne Quellen in raumlicher Nahe
sollten sich durch eine Haufung
der Teilchen an bestimmten Stel-
len des Himmels bemerkbar ma-
chen. Allerdings gilt dies nur far
Teilchen mit Energien um 10%°eV,
da niederenergetischere geladene
Teilchen durch galaktische und ex-

tragalaktische Magnetfelder stark
abgelegt wirden.

Wenn die GZK-Grenze wirklich
Uberschritten wird, dirften revolu-
tionare Erkenntnisse bevorstehen:

1. Entweder stammen die Teilchen
nicht aus kosmologischen Ent-
fernungen, sondern werden in
der Néhe erzeugt, etwa im ga-
laktischen Halo, der die Milch-
straBenscheibe kugelférmig um-
schlieBt. Dort kdnnten bislang
unbekannte Teilchen zerfallen,
die vielleicht noch aus der Zeit des
Urknalls stammen. Dann muiss-
te das Standardmodell der Ele-
mentarteilchenphysik erweitert
werden. Aber dagegen spricht
die Isotropie der Strahlung.
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Abb. 2: Das Hillas-Diagramm: Das Diagramm zeigt, wie die Leis-
tungsfahigkeit verschiedener Beschleunigungsquellen im All von
der GréBe und der dort herrschenden oder vermuteten Magnet-
feldstarke abhangt [4]. Als Vergleich dient der LHC - der starkste
Teilchenbeschleuniger auf der Erde. Unterhalb der gestrichelten
Linie kdnnen keine Protonen (z = 1) auf Energien gréBer 3 x 10® eV
beschleunigt werden. 1 Parsec (pc) entspricht 3,26 Lichtjahren.




2. Oder die GZK-Grenze wird
durch einen unbekannten phy-
sikalischen Effekt umgangen -
vielleicht durch Verletzung der so
genannten Lorentz-Invarianz,
eines Grundpfeilers der Spezi-
ellen Relativitatstheorie, was
letztlich das Dogma einer stets
gleich bleibenden Vakuum-
Lichtgeschwindigkeit zu Fall
bringen wirde. Aber dann wa-
re weiterhin unklar wie die hohe
Bewegungsenergie der Teilchen
zustande kommt. Kandidaten
hierflir sind beispielsweise su-
permassive schwarze Lécher
im Zentrum der Galaxien. Wenn
sie Materie verschlingen, wer-
den dabei Teilchen heraus ge-
schleudert. Weil das ,groB3e
Fressen® aber Uberwiegend in
der Friihzeit des Alls stattfand,
gibt es nur wenige dieser aktiven
Galaxien in relativer Nahe — in-
nerhalb der GZK-Grenze. Das-
selbe gilt fir andere Beschleu-

nigungsmechanismen: Kollisio-
nen von Galaxien, Supernovae
und Sternwinde in Starburst-
Galaxien, Gammastrahlungs-
ausbrliche sowie hochenergeti-
sche Teilchenstrome (Jets), die
in intergalaktische Gaswolken
schieBen. Unabhéngig von der
Entfernung und Art der Quellen
ist die maximal erreichbare En-
ergie E. .. beschleunigter Teil-
chen mit einer Ladung z, durch
das vorherrschende Magnetfeld
B und die GréBe der Quelle L be-
stimmt: E, . ~ Bs-z- B - L. Der
Faktor 3, = v,/c berlcksichtigt
die Ausbreitungsgeschwindig-
keit v, der beschleunigenden
Schockwellen relativ zur Licht-
geschwindigkeit c (siehe das
nach M. Hillas benannte Dia-
gramm in Abb. 2). Neben diesen
Quellen, die Teilchen beschleu-
nigen kdnnen, gibt es weitere
Szenarien, so genannte ,,Nicht-
Beschleuniger-Modelle®, bei de-

nen Protonen ihre Energie nicht
durch Beschleunigung sondern
durch den Zerfall noch hdher-
energetischer Teilchen erhal-
ten —also als niederenergetische
Zerfallsprodukte — etwa durch
zerfallende topologische De-
fekte (Uberbleibsel des Urknalls
in riesigen Entfernungen) oder
unter anderem durch den Zerfall
von Z°-Bosonen, den Vermittlern
der schwachen Kernkraft, die
bei der Kollision hochenerge-
tischer Neutrinos mit Relikt-Neu-
trinos des Urknalls entstehen
kénnten.

Erste Resultate

Die Messungen des Pierre-Auger-
Detektors mit seinen insgesamt
1600 Wassertanks werden ver-
wendet, um mit der groBen An-
zahl nachgewiesener Ereignisse
deren Energieverteilung —das En-
ergiespektrum der kosmischen
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Abb. 3: a) Der FuBabdruck, nAmlich das zweidimensionale Abbild des Luftschauers auf dem Erdboden, istin den
Tanks (farbige Kreise) nachweisbar. Der Farbverlauf und der rote Pfeil deuten die Ankunftsrichtung des Luftschauers
aus Siidosten kommend an. Leere Kreise entsprechen Tanks ohne Signal. Zusatzlich zeigt der rote Pfeil das Zen-

trum des Luftschauers.

b) Die Signale als Funktion des Abstandes zur Achse der Ankunftsrichtung des urspriinglichen Teilchens zeigen
eine vom Zentrum abfallende Verteilung. Die Signale in den Wassertanks werden in relativen Einheiten des Sig-
nals eines einzelnen Myons angegeben (VEM: vertical equivalent muon).




Strahlung — zu bestimmen. Die Tat-
sache, dass der Luftschauer nur
durch einen zweidimensionalen
~FuBabdruck” (Abb. 3a) des Luft-
schauers auf dem Erdboden regi-
striert wird, macht es unmdglich
ohne Modellierung der physikali-
schen Prozesse oder durch eine
weitere unabhangige Messung die
Energie des urspringlichen Teil-
chens zu bestimmen. Weitere De-
tails insbesondere zum Luft-
schauernachweis und zu den zwei
unterschiedlichen Detektortypen,
namlich das Detektorfelds aus
Wassertanks und den vier am Ran-
de des Detektorfelds installierten
Fluoreszenzteleskopstationen, fin-
den sich im Beitrag von H. O. Kla-
ges et al. auf S. 43 in diesem Heft.

Die Modellierung eines Luft-
schauers ist groBen Unsicherhei-
ten unterworfen, da die physikali-
schen Prozesse bei solch hohen
Energien nur unzureichend be-
kannt sind. Hier kommt die groBe

Energie Ig(E/1 EeV)

_012 T T
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12 14 16 18 2 22
Signal gemessen im Abstand von 1000m lg(S;./1 VEM)

Abb. 4: Korrelation zwischen der kalorimetrischen Energiemessung
durch die Fluoreszenzmessung und dem Energieschétzer S,;. des

Detektorfeldes.

Starke des ,Hybridexperiments*“
Pierre Auger zum Tragen. Der zeit-
gleiche Nachweis desselben Luft-
schauers durch Fluoreszenztele-

-1

Fluss J(E) [km 2 yr~"sr"eV]

10"
105 « Pierre Auger 2005
© A HiRes|
107" i
A » HiRes Il
1074 ° . . e AGASA
107 “he
¢
10°7°- i3 2, AE/E =+50 %
> ‘A
07 AEE=:30% i3,
_: 022 o
10 . . ‘4: P
10_ . $ * 1 ;
102 ¢
1072+
5
10 18 19 )
10 10 10

Energie [eV/Teilchen]

Abb. 5: Das vorlaufige Energiespektrum des Pierre-Auger-Observatoriums, wie
es auf Konferenzen seit 2005 prasentiert wird, im Vergleich zu weiteren verof-
fentlichten Daten der Experimente HiRes und AGASA [6].

skope ermdglicht ein quasi drei-
dimensionales Abbild des Luft-
schauers. Der Fluoreszenznach-
weis ist eine kalorimetrische Mes-
sung und gibt direkten Aufschluss
Uber die Energie des Teilchens. Da
die Teleskope nur bei klaren mond-
losen Nachten Schauer detektieren
kdnnen, reduziert sich die Messzeit
allerdings auf 15 % pro Jahr. Nun
macht man sich zunutze, dass die
Energie sehr stark mit dem ge-
messenen Signal in den Wasser-
tanks korreliert ist. Die MessgroBe
S(1000m), die wie in Abb. 3b zu se-
hen durch das Detektorfeld be-
stimmt wird, ist ein geeignetes Maf3
flr die Schatzung der Energie. Sie
wird auf einen Einfallswinkel von
38° relativ zum Zenit umgerechnet
und so ergibt sich die GroBe Sy als
winkelunabhangige GroBe (Abb. 4).

Das sich hieraus ergebende Ener-
giespektrum [5] zeigt Abb. 5. Die
Resultate aus 2005 sind mit bis-
herigen Messungen verglichen.




Wéhrend durch das HiRes-Expe-
riment ein GZK-Effekt angedeu-
tet wird, scheinen die Daten des
AGASA-Experiments keinen sol-
chen zu unterstiitzen [6]. Erst durch
eine lange Messperiode des Pierre-
Auger-Observatoriums bei dem
die Messunsicherheiten, z. B.
durch noch unzureichende Kali-
bration der Detektoren verursacht,
deutlich reduziert werden, kann ei-
ne definitive Aussage Uber die Exis-
tenz des Effekts getroffen werden.

Ein wesentliches Resultat stellt
auch die gemessene Obergrenze
nachweisbarer Photonen dar (ge-
zeigt in Abb. 6). Die Grenze istins-
besondere deshalb interessant, da
viele der oben genannten ,Nicht-
Beschleuniger“-Modelle einen
groBen Anteil an Photonen in der
kosmischen Strahlung vorhersa-
gen. Durch eine Untersuchung des
Schauermaximums konnte die
Obergrenze vorhandener Photo-
nen bei einer Energie von 10" eV
auf weniger als 16 % bestimmt
werden [7]. Diese Messung stoBt
erstmals in Bereiche von Vorher-
sagen vor. Durch zunehmende An-
zahl gemessener Luftschauer kann
die Grenze verbessert und somit
kénnen Modelle ausgeschlossen
werden (siehe Abb. 6). Da beim
GZK-Effekt ebenso Photonen ent-
stehen, ist dies auch ein Test fir
dessen Existenz.

In einer ersten Durchmusterung
des Himmels konnte keine Abwei-
chung der Ankunftsrichtung kos-
mischer Strahlung von einer gleich-
maBigen Verteilung beobachtet
werden. Exemplarisch zeigt Abb. 7
Abweichungen von der mittleren
Anzahl an Teilchen im Zentrum un-
serer Galaxie (GZ). Die Kreise deu-
ten die Regionen nahe des Zen-
trums an, innerhalb derer die Ex-

Photonanteil [%] fiir E > E,
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go-| Obergrenzen mit 95 % Konfidenzintervall
80
4 28
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Abb. 6: Gezeigt ist die Obergrenze des Photonanteils in der kosmischen Strah-
lung bei einer Energie oberhalb von 10 eV im Vergleich mit einer Zusam-
menstellung bereits gemessener Obergrenzen und Vorhersagen von ,Nicht-
Beschleuniger“-Modellen (ZB = Z-Burst-Modell; SHDM = Super-Heavy-Dark-
Matter-Modell; TD = Topological-Defect-Modell; HP = Obergrenzen des Ha-
verah-Park-Experiments; A1, A2 = Obergrenzen des AGASA-Experiments; vgl.

die Zusammenstellung in [6]).

Abb. 7: Farbkodiert ist die Signifikanz der Abweichung des Mittel-
wertes fiir Ereignisse im Energiebereich von 1-2,5 x 10'®eV dar-
gestellt. Der Himmelsauschnitt zeigt an keiner Stelle eine Abwei-
chung liber den zu erwartenden statistischen Schwankungen.

perimente AGASA [8] und SUGAR
[9] statistisch signifikante Abwei-
chungen gesehen haben. Unter-
suchungen der Pierre-Auger-Daten
konnten diese Abweichungen nicht

bestétigen, und dadurch konnten
einige Modelle, die das galakti-
sche Zentrum als Quelle der Kos-
mischen Strahlung annehmen,
ausgeschlossen werden.




Das Pierre-Auger-Observatorium
befindet sich zwar noch im Aufbau,
liefert allerdings bereits vielver-
sprechende Ergebnisse die auch
schon publiziert wurden. Eine Viel-
zahl weiterer Untersuchungen, z. B.
zur Haufigkeit verschiedener Ele-
mente in der Kosmischen Strah-

lung, zum Nachweis von Neutrinos
und weitere Analysen zur Ani-
sotropie zur Identifizierung mogli-
cher Quellen, lassen hochst inter-
essante Ergebnisse erwarten. Al-
lerdings wird erst die Komplettie-
rung mit dem Nord-Observatorium
eine vollstdndige Himmelsdurch-
musterung ermdglichen. Die span-
nende Phase des im Aufbau be-

findlichen Pierre-Auger-Projekts
bringt schon eine erste reichhaltige
Ernte physikalischer Resultate, die
Antworten auf die drangendsten
Fragen der Astroteilchenphysik lie-
fern.
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Das Pierre-Auger-Observatorium in Argentinien

H. O. Klages, IK; M. Kleifges, IPE

Die Pierre-Auger-Kollaboration be-
steht aus etwa 350 Wissenschaft-
lern, die 83 Institutionen in 17 Lan-
dern angehdren. Sie hat sich die
Untersuchung der kosmischen
Strahlung zum Ziel gesetzt, die die
allerhéchsten Energien im Univer-
sum (oberhalb von 10" eV) auf-
weist. Dazu sind auf Grund des
sehr geringen Teilchenflusses von
weniger als einem Teilchen pro
Jahrhundert und Quadratkilometer
sehr groBflachige Experimente und
lange Messzeiten erforderlich [1].

Zur vollstédndigen Himmelsdurch-
musterung ist je ein Detektorfeld
auf der Nord- und auf der Sid-
halbkugel der Erde geplant. Fur
das Nordexperiment des Pierre-
Auger-Observatoriums (PAO), das
ab 2009 installiert werden soll, ist
ein Standort in Colorado, USA,
vorgesehen.

Das Stidexperiment des PAO wird
nach extensiven Prototyptests der
Detektorkomponenten seit Anfang
2008 in der argentinischen Pampa
nahe der Stadt Malargute aufge-
baut, die etwa 1000 km westlich
von Buenos Aires direkt am FuBe
der Anden liegt [2].

Seit Anfang 2004 werden mit den
jeweils fertig gestellten Detekto-
ren und Teleskopen kontinuierlich
Daten von hochenergetischen Luft-
schauern registriert. Erste Ergeb-
nisse dieser Messungen wurden
bereits publiziert und diese sowie
neuere Resultate sind in einem se-
paraten Beitrag von M. Roth in
diesem Heft der ,Nachrichten® er

|autert.

Wegen wirtschaftlicher Probleme
einiger sidamerikanischer Mit-
gliedslander und schwieriger Ver-

tragsverhandlungen mit Land-
eigentlmern hat sich der Aufbau in
Argentinien verzégert. Die voll-
sténdige Inbetriebnahme des Sid-
experiments wird flr das Jahres-
ende 2007 erwartet.

Das PAO Hybrid-

experiment
in Argentinien

Die Messung von hdchstenerge-
tischen Teilchen der kosmischen
Strahlung erfolgt indirekt durch
Nachweis der von ihnen in der Erd-
atmosphéare ausgeldsten Sekun-
darteilchenlawinen, der ,ausge-
dehnten Luftschauer”. Dabei kom-
men zwei Methoden zum Einsatz:
Erstens die stichprobenartige Mes-
sung der Sekundarteilchen durch
weitverteilte Detektoren am Erd-
boden und zweitens die Beob-

achtung des Fluoreszenzlichtes,
das die bis zu 100 Milliarden Se-
kundarteilchen durch Wechselwir-
kung mit Stickstoffmolekilen im
Luftraum Uber dem Detektorfeld
erzeugen. Beide Methoden haben
Stérken und Schwachen, erganzen
sich aber vorzlglich. Die Daten,
die von den Teilchendetektoren
Uber die Sekundarteilchen in den
Schauern geliefert werden, mus-
sen aber noch mit sehr komplexen
Ereignis-Simulationen verglichen
werden, woraus sich schlieBlich
die gesuchten Parameter des Pri-
marteilchens ergeben. Wesent-
lich unabhéngiger von Modellan-
nahmen sind Ergebnisse, die aus
den Daten der Fluoreszenztelesko-
pe ableitbar sind. Allerdings koén-
nen die Teleskope nur nachts bei
klarem Himmel erfolgreich mes-
sen.
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Abb. 1: Das Detektor-Array nahe Malargiie mit den vier Teleskop-
gebauden. Die 1600 Punkte zeigen die geplanten Positionen der Was-
sertanks. Bei den Teleskopgebauden sind die Gesichtsfelder der

einzelnen Fluoreszenzteleskope a

ngedeutet.
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Das Detektorfeld des PAO in Argen-
tinien vereint diese beiden Mess-
techniken in einem Hybridansatz.
1600 Wassertanks mit jeweils
1,5 km Abstand bilden ein drei-
eckiges Gitter, das eine Flache von
etwa 3000 km? Giberdeckt, groBer
als das Gebiet des Saarlands.

24 Fluoreszenzteleskope in vier
Geb&uden am Rande des Areals
messen nachts die Leuchtspuren
der Schauer Uber dem Detektor-
feld. In seinem Endzustand wird
das Stdexperiment des PAO in
Argentinien tber 30 mal mehr Ak-
zeptanz haben als das bisher welt-
weit gréBte Luftschauerexperiment
AGASA [3] in Japan.

Die simultane Beobachtung einer-
seits der rdumlichen und zeitlichen
Verteilungen der Sekundérteilchen
am Erdboden und andererseits der
Schauerentwicklung, die sich als
Leuchtspur am Himmel zeigt, er-
laubt flr einen signifikanten Teil

aller Luftschauer eine Energiekali-
brierung. Mit Hilfe der Hybridtech-
nik werden bei Teilchenenergien,
die weit oberhalb derer irdischer
Beschleuniger liegen, systemati-
sche Unsicherheiten der Messun-
gen erheblich reduziert.

Das Detektorfeld

Das Detektor-Array besteht aus
1600 Wassertanks, die eine Grund-
flache von je 10 m? haben. Jeder
Tank ist mit 12 Tonnen ultrareinem
Wasser geflllt. Energiereiche Se-
kundéarteilchen, die aus den Luft-
schauern stammen, I6sen im Was-
ser kurze Lichtblitze aus. Grund
dafir ist der sogenannte Cheren-
kov-Effekt.

Er beruht darauf, dass eine typi-
sche elektromagnetische Strah-
lung entsteht, wenn sich geladene
Teilchen durch ein Medium mit ei-
ner gréBeren Geschwindigkeit be-
wegen, als die Lichtgeschwindig-

Abb. 2: Der Pierre Auger Central Campus in Malargiie enthalt die
zentrale Datenerfassung sowie Biirordume. Im Hintergrund der Turm
fiir die Kommunikation mit den vier Teleskopgebauden und den 1600
Wassertanks.

keit im betreffenden Medium be-
tragt (im Wasser: 2/3 der Licht-
geschwindigkeit im Vakuum). Drei
empfindliche Photosensoren pro
Tank registrieren die Lichtblitze
und die angeschlossene Elektronik
digitalisiert die Daten mit einer Ab-
tastrate von 40 MHz.

Die Detektortanks sind vollstan-
dig autonome Stationen mit eige-
ner Energieversorgung Uber So-
larzellen und Autobatterien. Die
Kommunikation mit der Daten-
erfassungszentrale im ,Central
Campus*” in Malargue erfolgt Gber
Mikrowellen-Funkstrecken.

Die Kalibration der Detektordaten
erfolgt Uber bekannte Werte von
Signalen, die durch sehr haufig
vorkommende unkorrelierte My-
onen der kosmischen Strahlung in
den Tanks erzeugt werden. Hoch-
energetische ausgedehnte Luft-
schauer werden am rdumlich und
zeitlich koinzidenten Auftreten in
mehreren Tanks erkannt. Die Iden-
tifikation erfolgt Uber eine von GPS-
Signalen gesteuerte Uhr in jedem
Detektor. Registriert die zentrale
Datenerfassung eine Koinzidenz
mehrerer benachbarter Detekto-
ren, wird die Auslese der Daten
eingeleitet. Die zeitliche Abfolge
der Detektorsignale ermdglicht die
Rekonstruktion der Ankunftsrich-
tung der Schauer. Die Berechnung
der Position des Schauerzentrums
am Erdboden erfolgt aus der Ver-
teilung der gemessenen Teilchen-
dichten.

Durch die gute Zeitauflésung der
Detektorsignale kann auch der
zeitliche Verlauf des Luftschauers
als Funktion des Abstands von der
Schauerachse studiert werden.
Dies erlaubt bis zu einem gewissen
Grade die Identifizierung von My-




onen, die gleichzeitig mit einer viel-
fachen Menge von Elektronen im
Luftschauer gebildet werden. Das
Verhaltnis von Myonen zu Elektro-
nen ist ein Indikator fir die Masse
des Priméarteilchens. Da erste Ana-
lysen gezeigt haben, dass Uber
90 % aller Priméarteilchen Atom-
kerne sind, wird zunachst nur sehr
grob in leichte Teilchen (Protonen)
und schwere Teilchen (Eisenkerne)
klassifiziert. Ein von einem Eisen-
kern als Priméarteilchen ausgelds-
ter Schauer enthalt am Erdboden
mehr Myonen als ein von einem
Proton gleicher Energie ausgelds-
ter Schauer.

Das Detektorfeld des Pierre-Auger-
Observatoriums in Argentinien re-
gistriert Ereignisse fir Zenitwinkel
von 0 Grad (senkrecht) bis 90 Grad
(horizontal). Das fUhrt dazu, dass
die Sekundarteilchen der Luft-
schauer in sehr unterschiedlichen
Entwicklungsstadien der Schauer
gemessen werden: Bei senkrech-
tem Einfall muss die Teilchenlawi-
ne eine Luftschichtdicke (ausge-
driickt als Masse pro Flachenein-
heit) von etwa 850 g/cm? durch-
dringen, wahrend bei 60 Grad Ze-
nitwinkel bereits die doppelte
Schichtdicke und bei horizonta-
len Schauern sogar die 30-fache
Schichtdicke durchdrungen wer-
den muss. Systematische Unsi-
cherheiten in der Berechnung der
Schauerentwicklung wirken sich
fur Schauer mit groBen Zenitwin-
keln daher wesentlich starker aus.
Daher werden bei der Rekon-
struktion und Datenanalyse nur Er-
eignisse bis 60 Grad routinemaBig
verarbeitet, wéhrend die ,flache-
ren“ oder gar fast horizontalen
Schauer mit speziellen Program-
men separat analysiert werden.

Abb. 3: Ein mit zwolf Tonnen ultrareinem Wasser gefiillter Detektor-
tank. Im Hintergrund auf dem Hiigel das erste Teleskopgebaude
»Los Leones*.

Die Fluoreszenz-
teleskope

In vier Gebauden auf Hlgeln am
Rande des Detektorfeldes beob-
achten jeweils sechs Fluoreszenz-
teleskope in klaren Nachten (10 %
bis 15 % der Messzeit) den Himmel
Uber dem gesamten Detektorfeld.

Diese Teleskope haben eine
Schmidt-Optik mit einer effektiven
Offnung von ca. 3 m?, einer ring-

Abb. 4: Blick auf eine Pixelkamera mit 440 PMTs und die ringféormige

férmigen Korrekturlinse und einem
14 m? groBen spharischen Spiegel
mit 3,4 m Radius. Dieses Design
zeichnet sich durch ein groBes Ge-
sichtsfeld von 30 x 30 Grad pro Te-
leskop aus mit einer hinreichend
guten optischen Abbildungsqua-
litat.

Ein Pixel-Array mit 440 Photosen-
soren (PMTs) registriert die Leucht-
spuren der Schauer mit einer Bild-
folgefrequenz von 10 Millionen Bil-

Korrekturlinse. Die Riickseite der Kamera spiegelt sich in der UV-

Filterscheibe.




der pro Sekunde. Ein Eintrittsfen-
ster aus UV-transparentem Filter-
glas verbessert das Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis durch Redu-
zierung des langwelligen Streu-
lichts von Sternen und kiinstlichen
Lichtquellen.

Die Pixelmuster der PMT-Kameras
werden mit Hilfe einer schnellen
Triggerelektronik online nach typi-
schen Schauerspuren durchsucht
und beim Vorliegen von eindeuti-
gen Schauerereignissen ausgele-
sen. Die Daten der Teleskope wer-
den nach schneller (Online-)Vor-
auswertung an die Zentrale Uber-
tragen und dort mit den Daten der
Wassertanks korreliert. Dazu ist
es notwendig, auch in den Tele-
skopgebé&uden die gleichen GPS-
Empfanger wie bei den Wasser-
tanks zu verwenden und den Mess-

Abb. 5: Die PMT-Kameras stehen in der
Brennebene der sphéarischen Spiegel. An
der Riickseite und am FuBB der Kamera ist die
Elektronik zur schnellen Bildverarbeitung
zu sehen.

daten die entsprechenden Zeit-
marken zu geben. Die allermeisten
von den Teleskopen aufgenom-
menen hochenergetischen Schau-
er werden auch im Detektorfeld
registriert (Hybrid-Ereignisse).

Die hohe Empfindlichkeit der Flu-
oreszenzteleskope ermdglicht die
prazise Messung hochenerge-
tischer Luftschauer bis zu einer
Entfernung von mehr als 40 km.
Dadurch kénnen mit zwei oder
mehr Teleskopen in den jeweils
ca. 45 km von einander entfern-
ten Fluoreszenz-Stationen diese
Schauerereignisse im ,,Stereo-Mo-
dus” beobachtet werden. Dieser
ermoglicht eine genauere Festle-
gung der Schauergeometrie und ei-
ne Uberpriifung der in der Ereignis-
Rekonstruktion angenommenen
Transparenz der Atmosphare.

Zur Kalibration der Fluoreszenz-
teleskope werden regelmaBig UV-
Laserpulse bekannter Intensitat
von einer zentralen Stelle im De-
tektorfeld in den Nachthimmel ge-
schossen und das gestreute La-
serlicht in den Teleskopen nach-
gewiesen. Die direkte Messung
der Empfindlichkeit der Teleskope
erfolgt im Teleskopgebaude selbst
durch eine groBflachige, homoge-
ne und isotrope, absolut geeichte
Lichtquelle, die in regelméaBigen
Zeitabstanden auf die Eintrittsoff-
nung der Teleskope aufgesetzt
wird, wodurch die PMT-Kamera
kalibriert wird.

Zwischen diesen Absoluteichun-
gen wird die relative Anderung der
Kameraempfindlichkeit taglich mit
gepulsten UV-Lichtquellen im Zen-
trum der Spiegel gemessen. Die
Stabilitat dieser Lichtquellen wird
von kalibrierten Photodioden Uber-
wacht.

Wegen der groBen Entfernungen
zu den vier Teleskopgebauden und
den damit verbundenen sehr lan-
gen Anfahrtszeiten von der Zentrale
in MalargUe erfolgt der Betrieb der
Teleskope nahezu vollautomatisch,
mit einer sehr sicheren Methode
ferngesteuert und Uberwacht.

Dazu dient ein Slow-Control-Sys-
tem auf Profibus-Basis, wie es welt-
weit auch zur Steuerung und Uber-
wachung von Industrieanlagen ein-
gesetzt wird. Es ermdglicht die Zu-
standsdiagnose und den Betrieb
der Teleskope sowie die Uberwa-
chung vieler Parameter der ge-
samten Messanordnungen und ih-
rer Umgebung wie Wetterdaten,
Lichtpegel, etc. Uber das Internet.

Da in dieser Region Argentiniens
Stromausfalle nicht selten sind,
muss z. B. sichergestellt sein, dass
alle Systeme dabei ordnungs-
gemaB ihren Betrieb beenden und
nach dem Ausfall auch selbst-
sténdig wieder in normalen Be-
trieb Ubergehen.

Die Atmosphare Uiber
Malargiie

Vergleicht man die Untersuchung
der héchstenergetischen kosmi-
schen Strahlung durch den Nach-
weis von ausgedehnten Luftschau-
ern mit einem Experiment an ei-
nem Beschleuniger, so wird deut-
lich, dass die Atmosphéare ein wich-
tiger Bestandteil des Experiments
ist. Anders als an einem Beschleu-
niger zeigt dieses ,, Target” starke
Dichtevariationen zum Beispiel im
Tagesgang und im jahreszeitlichen
Verlauf. Diese beeinflussen die Ent-
wicklung der Luftschauer sowie
die Streuung und rdumliche Ver-
teilung der Sekundérteilchen. Auch
kurzzeitige Wetterereignisse ver-




andern sowohl die Dichte der Luft
als auch ihre Transparenz fir das
Fluoreszenzlicht. Um die Eigen-
schaften der Primérstrahlung mit
hoher Genauigkeit rekonstruieren
zu kénnen, muss neben den De-
tektoren auch der Zustand der At-
mosphére vor Ort zu jeder Zeit gut
bekannt sein.

Zu diesem Zweck betreibt die
Pierre-Auger-Kollaboration eine
Vielzahl von Messgeraten. Wol-
kenkameras auf jedem Teleskop-
gebaude Uberwachen den Him-
mel im Infrarotbereich. Sternmo-
nitore (Weitwinkel-CCD-Kameras)
messen die Lichtintensitat vieler
bekannter Sterne und schlieBen
daraus auf die Klarheit der At-
mosphére in vertikaler Richtung.
Annliche Zwecke verfolgen hori-
zontale Monitore, die Uber Strecken
von etwa 50 km bei mehreren Wel-
lenlédngen die Lichtabschwéchung
messen. Die Dichte und Art von
Aerosolen in der bodennahen At-
mosphéare werden durch Messung
der winkelabhéangigen Streuung
von UV-Licht bestimmt. Die auf-
wandigste und leistungsféhigste
Methode zur Messung der opti-
schen Eigenschaften der Atmos-
phére ist der Einsatz von LIDAR-
Systemen bei jedem Teleskop-
gebaude. Dabei wird ein gepulster
Laserstrahl in eine bestimmte Rich-
tung emittiert und das in der At-
mosphéare zurtickgestreute Licht
zeitaufgeldst mit einem kleinen
Spiegelteleskop gemessen. Durch
die gezielte Winkelsteuerung des
LIDAR-Strahls ist es méglich, nach
einem von den Fluoreszenztele-
skopen aufgenommenen Schauer-
ereignis genau den Bereich der At-
mosphére optisch zu vermessen,
in dem der Schauer sich entwickelt
hat.

Los Leones

Los Morados

Abb. 6: Ein mit drei Kameras in zwei Teleskopgebduden und den Detektortanks
gemessenes Stereo-Hybrid-Ereignis mit einer Energie von ca. 2 x 10" eV.

Die roten Linien zeigen die rekonstruierten Schauer-Trajektorien.

Alle diese Methoden liefern jedoch
die fur das Experiment wichtigen
Dichte- und Temperaturprofile der
lokalen Atmosphére nur auf indi-
rektem Weg. Daher werden Uber
dem Detektorfeld regelmaBig Auf-
stiege von Wetterballonen durch-
gefuhrt, die mit Radiosonden be-
stiickt sind. Diese messen Druck,
Temperatur und Feuchte unmittel-
bar als Funktion der Hohe; aus der
Abdrift der Sonden, die mit GPS
gemessen werden kann, l&sst sich
auch die Windgeschwindigkeit be-
stimmen. Mit einer Vielzahl sol-
cher gemessener Profile kénnen
mittlere monatliche Atmosphéaren-
profile fir den Ort des Experiments
konstruiert werden, die naher an
der Realitat sind als die allgemein
verwendete Standardatmospha-
re. Die Fluktuationen der realen
Atmosphare sind aber so groB,
dass in der Kollaboration erwogen
wird, nach jedem der sehr seltenen
hdchstenergetischen Ereignisse
mdglichst bald eine Radiosondie-

rung vorzunehmen, um die Rekon-
struktion der Luftschauer zu opti-
mieren.

Der weitere Aufbau des Observa-
toriums wird kontinuierlich fortge-
setzt. Anfang Méarz 2007 waren
bereits ca. 1300 Wassertanks in-
stalliert. Etwa 1100 davon waren in
die Datenaufnahme integriert. Die-
se Zahlen erhdhen sich von Woche
zu Woche. Wegen der groB3en Ent-
fernungen und schwierigen Zu-
fahrten zu den Standorten ist die
Anzahl der Detektoren, die instal-
liert und mit hochreinem Wasser
gefllt werden kénnen, auf etwa 10
Tanks pro Woche beschrankt. Da-
her wird das Detektorfeld erst im
Spéatjahr 2007 vollstandig bestuickt
und in Betrieb sein.

Drei der Teleskopgebdude mit 18
Teleskopen sind bereits seit meh-
reren Jahren voll in das Experi-
ment integriert. Das vierte Gebau-




de wurde im September 2006 fer-
tig gestellt und anschlieBend mit
Teleskopen ausgertstet. Die In-
stallationsarbeiten zur Experi-
mentkontrolle wurden im Februar
2007 erfolgreich abgeschlossen.
Seither nehmen diese 6 Teleskope
ebenfalls an der Datenaufnahme
teil.

Die Pierre-Auger-Kollaboration hat
beschlossen, das PAO-Sudexpe-
riment in den nachsten Jahren
um ein verdichtetes Detektorfeld
(25 km?) auszubauen, das mit
weiteren, neuartigen Myonen-De-
tektoren ausgestattet wird. Drei
zusatzliche spezielle Fluoreszenz-
teleskope sollen dieses Messfeld

beobachten. Mit diesem Aus-
bau soll im Energiebereich zwi-
schen 10" und 10" eV ein weiter
Uberlapp zum Messbereich des
KASCADE-Grande-Experiments
[4] erreicht werden, um den Uber-
gang von galaktischer zu extraga-
laktischer kosmischer Strahlung
mit unerreichter Prézision unter-
suchen zu kénnen.

Im Jahr 2007 wird die Pierre-Auger-
Kollaboration einen Design-Report
und ein Proposal fiir das in den
USA (Colorado) geplante Nord-
Observatorium vorlegen, basie-
rend auf den technischen Erfah-
rungen und den hervorragenden
Daten des Sud-Experiments.

Die ersten wissenschaftlichen Er-
gebnisse des PAO in Argentinien
werden in einem separaten Bei-
trag von M. Roth in dieser Ausga-
be der ,Nachrichten” vorgestellt.

[1] J. Blumer,
J. Phys. G 29 (2003) 867

[2] J. Abraham et al.,
Nucl. Instr. Meth. A523 (2004) 50

[8] M. Nagano, A.A. Watson,
Rev. Mod. Phys. 72 (2000) 689

[4] A.Haungs,
Forschungszentrum Karlsruhe —
Nachrichten, diese Ausgabe




Modellierung gigantischer Luftschauer mit CORSIKA und
CONEX - Von mikroskopischen Teilchenerzeugungsprozessen zu
makroskopischen Teilchenkaskaden

R. Engel, D. Heck, T. Pierog, IK;

S. Ostapchenko, Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

Wenn hochenergetische Teilchen
der Kosmischen Strahlung in die
Erdatmosphére eindringen, kolli-
dieren sie mit den Atomkernen der
Luftbestandteile. Die in diesen Kol-
lisionen erzeugten Sekundérteil-
chen sind meist kurzlebige Ha-
dronen. Ein Teil der Sekundarteil-
chen hat eine so hohe Energie,
dass wiederum neue Teilchen
durch Kollisionen mit Luftbe-
standteilen erzeugt werden, an-
dere zerfallen aufgrund ihrer kurzen
Lebensdauer. Die Prozesse der
Teilchenerzeugung fihren zu ei-
ner Teilchenkaskade, die sich in
der Atmosphére zu gréBeren Tie-
fen hin fortsetzt, bis die Teilchen so
viel Energie verloren haben, dass
Zerfallsprozesse und Energiever-
luste durch lonisierung der Atome
der Luft gegentber neuer Teil-
chenerzeugung dominieren. Die
Teilchenkaskade eines typischen
Luftschauers ist in Abb.1 gezeigt.
Die einzelnen Linien stellen die
Teilchenbahnen in einem durch ein
Proton mit 10'® eV erzeugten, ver-
tikalen Schauer dar.

Die Berechnung hochenergetischer
Luftschauer ist sehr aufwandig und
die Ergebnisse weisen erhebliche
Unsicherheiten auf. Die sehr groBe
Zahl von Teilchen in einem Luft-
schauer, welche von mehreren Mil-
lionen bis Uber 100 Milliarden rei-
chen kann, macht eine direkte Be-
rechnung der Schauereigenschaf-
ten sehr schwierig, da insbeson-
dere der stochastische Charakter
der Teilchenerzeugungs- und Zer-
fallsprozesse zu starken Fluktua-
tionen der Schauereigenschaften
bei gleichem Priméarteilchen fuhrt.
Hinzu kommt, dass die Eigen-
schaften der Wechselwirkung und
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Abb. 1: Teilchenbahnen eines typischen Luftschauers [1] (blau und
griin: Hadronen, rot: Elektronen und Positronen, grau: Myonen, Ent-

fernungen in km).

Erzeugung von Teilchen bei den
hohen Energien der Kosmischen
Strahlung, welche die an Be-
schleunigern erreichbaren aquiva-
lenten Energien um mehr als einen
Faktor 100 Ubersteigen, gegen-
wartig nicht theoretisch berech-
net werden kénnen und phano-
menologische Modelle zu Hilfe ge-
nommen werden muissen.

Moderne Lésungsanséatze fur die
Berechnung von Luftschauern ba-

sieren auf der Monte-Carlo-Me-
thode, die es erlaubt, auch sehr
komplexe Vorgange mit vielen Frei-
heitsgraden und groBen Fluktua-
tionen realistisch zu simulieren.
Ein typisches Programmpaket die-
ser Art ist CORSIKA [2], das seit
1987 am Forschungszentrum
Karlsruhe und an der Universitat
Karlsruhe entwickelt wird und heu-
te weltweit in fast allen Experi-
menten zur Kosmischen Strahlung
fur die Interpretation der Daten An-
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wendung findet. Einen weiteren
Lésungsansatz zur effizienten Be-
rechnung von Luftschauern stellt
das Hybridsimulationsverfahren
dar, welches seit 2002 in Karlsru-
he verfolgt wird und zur Entwick-
lung des Programms CONEX [3]
gefuhrt hat.

Im Folgenden werden die wichtig-
sten Eigenschaften hochenerge-
tischer Luftschauer vorgestellt und
die zwei Verfahren fur ihre Be-
rechnung kurz diskutiert. Als Aus-
gangspunkt dient hierfur die Si-
mulation von Luftschauern mittels
CORSIKA.

Teilchenerzeugungs-
prozesse

Den Kern eines typischen Luft-
schauers bildet eine hadronische
Kaskade. Ein Atomkern der Kos-
mischen Strahlung, typischerwei-
se mit einer Kernladungszahl zwi-
schen 1 (Wasserstoff) und 26 (Ei-
sen), erzeugt in einer Kollision in der
oberen Atmosphére bis zu mehre-
re Hundert neue Teilchen. Dies sind
hauptséchlich Pionen (80 %) und
Kaonen (15 %), aber auch Proton-
Antiproton- oder andere Baryon-
Antibaryon-Paare kdnnen entste-
hen. Neutrale Pionen haben eine
sehr kurze Lebensdauer und zer-
fallen unmittelbar nach ihrer Er-
zeugung in zwei Photonen. Die Le-
bensdauer von geladenen Pionen
hingegen ist lang genug, sodass
sie bei Energien oberhalb von
ca.10" eV erneut in Kollisionen
neue Teilchen erzeugen. Unterhalb
dieser Energieschwelle zerfallen
geladenen Pionen meist in Myonen
und Myonneutrinos. Die Situation
ist &hnlich fur Kaonen mit einer ty-
pischen Energieschwelle von
6x10" eV.
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Abb. 2: Longitudinale Schauerprofile fiir simulierte Proton- und Ei-
senschauer. Die Messpunkte zeigen einen mit dem Pierre-Auger-
Experiment gemessenen Schauer [4].

Der hadronische Kern eines Luft-
schauers erzeugt hochenergeti-
sche Photonen, Myonen und Neu-
trinos. Durch ihre groBe Masse und
geringe Wechselwirkungswahr-

scheinlichkeit durchqueren die
meisten der hochenergetischen
Myonen die Atmosphére und er-
reichen die Erdoberflache. Hoch-
energetische Photonen erzeugen




in den elektrischen Feldern der
Elektronenhillen und Kerne der
Luft Elektron-Positron-Paare. Die-
se emittieren ihrerseits Photonen
durch Bremsstrahlungsprozesse
und verlieren Energie durch loni-
sation der Atome entlang ihrer Teil-
chenbahn. Schon nach den ersten
Wechselwirkungen bilden Photo-
nen, Elektronen und Positronen
die Mehrzahl der Schauerteilchen.

Aus den Wechselwirkungseigen-
schaften des Priméarteilchens er-
geben sich unterschiedliche Schau-
ercharakteristiken. Abb. 2 zeigt je-
weils zehn mit CONEX berechne-
te Schauerprofile fir Proton und Ei-
sen als Primérteilchen und ein mit
den Auger-Fluoreszenzteleskopen
gemessenes Schauerprofil. Pro-
ton-induzierte Schauer weisen
deutlich gréBere Fluktuationen als
die von Eisenkernen auf und er-
reichen ihre maximale Teilchen-
zahl tiefer in der Atmosphére.

Schauersimulation mit
CORSIKA

Das in Karlsruhe entwickelte Si-
mulationsprogramm CORSIKA
(Cosmic Ray Simulation for KAS-
CADE) ist das derzeit am weitesten
entwickelte Programmpaket zur
Berechnung von ausgedehnten
Luftschauern. Es berechnet die
Trajektorien der Luftschauerteil-
chen unter Bertcksichtigung von
Energieverlusten und der Ablen-
kung durch das Erdmagnetfeld
und bestimmt die Orte fir Wech-
selwirkungen bzw. simuliert den
Teilchenzerfall mit Hilfe der Monte-
Carlo-Methode. Die Wechselwir-
kung von Hadronen und Kernen
wird mit Hilfe von externen Monte-
Carlo-Simulationsprogrammen be-
rechnet.

FUr die Simulation der Teilchener-
zeugung in Kollision mit hoher En-
ergie (typischerweise mehr als
2 x 10" eV) stehen die Programme
DPMJET [5], EPOS [6], QGSJET [7]
und SIBYLL [8] zur Verfligung. Die
Grundlage dieser Programme bil-
den Annahmen zur Analytizitat von
Streuamplituden, die zur so ge-
nannten Gribov-Regge-Theorie
fihren, und die stérungstheoreti-
sche Berechnung der Erzeugung
von Hadronen innerhalb der Quan-
tenchromodynamik (QCD). Da nur
ein kleiner Teil der fur Luftschauer

wichtigen Hadronerzeugungspro-
zesse im Rahmen der QCD be-
rechnet werden kann, mussen Ver-
einfachungen und phanomenolo-
gische Modellannahmen gemacht
werden, um eine moglichst voll-
standige Simulation der Kollisionen
von Hadronen zu ermdglichen. Je-
des der oben genannten Modelle
hat eine gewisse Zahl freier Para-
meter, die durch Vergleich mit Mes-
sungen der Teilchenerzeugung an
Beschleunigern bestimmt werden.
Allerdings ist die Extrapolation der
Vorhersagen zu hohen Energien
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Abb. 3: Verteilung der Anzahl geladener Teilchen, die in Proton-Antiproton-Kol-
lisionen erzeugt werden. Modellrechnungen werden mit Messpunkten vom SPS-
Beschleuniger am CERN verglichen [9] (a). Vorhersagen fiir den Large Hadron
Collider (LHC) sind im unteren Teil (b) gezeigt.




und in unvermessene Phasenraum-
bereiche der Sekundarteilchen dem-
entsprechend modellabhéngig. Zur
lllustration ist in Abb. 3 (a) die Ver-
teilung der Zahl von geladenen Se-
kundérteilchen gezeigt, wie sie in
Proton-Antiproton-Kollisionen bei
einer Schwerpunktsenergie von 900
GeV am CERN SPS Speicherring
in Genf gemessen wurde. Diese
Schwerpunktsenergie entspricht der
in einer Kollision von einem Proton
der Kosmischen Strahlung von
4 x 10 eV mit einem Kern der Luft
freigesetzten Energie. Die groBe
Modellunsicherheit der Extrapolati-
on zu héheren Energien ist exem-
plarisch in Abb. 3 (b) gezeigt, in der
die Modellvorhersagen fur die
Schwerpunktsenergie des sich im
Bau befindlichen LHC-Beschleuni-
gerrings des CERN, welche etwa
Protonen der Kosmischen Strah-
lung mit 10" eV entspricht, ge-
genubergestellt sind.

Aufgrund der gréBeren Zahl von
Beschleunigermessungen sind die
Unsicherheiten bei der Simula-
tion niederenergetischer Wechsel-
wirkungen deutlich geringer. In
CORSIKA stehen hierfiir die Pro-
gramme FLUKA [10], GHEISHA
[11] und UrQMD [12] zur Verfu-
gung.

Fur die Beschreibung der Wech-
selwirkung von Photonen, Elek-
tronen und Positronen wird die
Quantenelektrodynamik genutzt,
die es erlaubt, die fir Luftschau-
er relevanten Prozesse stérungs-
theoretisch zu berechnen. In
CORSIKA werden elektromagne-
tische Wechselwirkungen mit Hil-
fe des Programms EGS 4 [13] si-
muliert, welches zu héheren Ener-
gien erweitert und um weitere
Wechselwirkungsprozesse erganzt
wurde.

Simulation sehr groBer
Teilchenzahlen

Ein wesentliches Problem bei der
Simulation von Schauern ist die
sehr groBe Zahl von Teilchen, die
flr jeden Schauer berechnet wer-
den muss. Derzeit werden welt-
weit zwei Lésungsansatze verfolgt.
Zum einen kann die Zahl der zu ver-
folgenden Teilchen reduziert wer-
den, indem nur ein kleiner, repré-
sentativer Teil aller Schauerteil-
chen explizit simuliert wird und
dann von dieser Untermenge auf
die Schauereigenschaften ge-
schlossen wird. Dieses auf der Me-
thode des statistischen Ausdiin-
nens basierende Verfahren ist in
CORSIKA implementiert. Es er-
laubt die Simulation von Schauern
mit einer Energie von 10%° eV mit
vertretbarem Zeitaufwand (ca. 20
Stunden pro Schauer). Allerdings
werden durch diese Methode die
Fluktuationen der Schauer nicht
realistisch beschrieben, da einzel-
ne Teilchen in der Simulation typi-
scher Weise 10° bis 10* echte Teil-
chen reprasentieren.

Einen anderen L&sungsansatz stellt
die Hybridsimulation dar, welche
z.B. im Programm CONEX imple-
mentiert ist. In CONEX wird aus-
genutzt, dass Fluktuationen in ul-
tra-hochenergetischen Luftschau-
ern hauptséachlich durch die Fluk-
tuationen der ersten, hochenerge-
tischen Wechselwirkungen verur-
sacht werden. Es ist also ausrei-
chend, nur die ersten Wechsel-
wirkungen in einem Luftschauer
explizit mit dem Monte-Carlo-Ver-
fahren zu simulieren. Die Sekun-
darteilchen dieser Wechselwir-
kungen bilden eine Anfangsvertei-
lung von Schauerteilchen, deren
weitere Entwicklung mit Hilfe eines

Integro-Differentialgleichungssys-
tems berechnet werden kann. Die-
ses Verfahren bietet sich beson-
ders an, wenn nur das longitudinale
Schauerprofil oder totale Teil-
chenzahlen berechnet werden sol-
len und somit die Simulation der
Teilchen entlang der Schauerach-
se ausreichend ist. Auf diese Wei-
se kann die Schauersimulation
bei 10?° eV um den Faktor 100 be-
schleunigt werden. Detalillierte Ver-
gleiche der mit CORSIKA und CO-
NEX gewonnenen Vorhersagen fur
Luftschauer bestétigen die An-
wendbarkeit von Hybridsimulatio-
nen.

Schauereigenschaften

Im Folgenden werden zwei typische
Schauercharakteristiken diskutiert,
die fur die Bestimmung der Ele-
mentzusammensetzung in den Ex-
perimenten KASCADE-Grande und
Pierre Auger ausgenutzt werden.

Die mittlere Tiefe des Teilchenzahl-
maximums von Proton- und Eisen-
schauern ist in Abb. 4 in Abh&n-
gigkeit von der Energie des Primar-
teilchens dargestellt. Die Modell-
vorhersagen wurden mit CORSI-
KA und CONEX berechnet. Die bis-
her verfigbaren Luftschauermes-
sungen der mittleren Tiefe des
Schauermaximums sind als Da-
tenpunkte eingetragen. Obwohl die
Interpretation der Daten vom zu-
grunde gelegten Wechselwir-
kungsmodell abhéngt, kann fest-
gestellt werden, dass die Ele-
mentszusammensetzung der Kos-
mischen Strahlung im Bereich un-
mittelbar oberhalb des Knies
(3 x 10™ eV) sich zu schwereren
Kernen verschiebt und bei hdherer
Energie wieder leichtere Elemente
dominieren.
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punkten verschiedener Experimente gezeigt [14].
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Abb. 5: Korrelation zwischen der erwarteten Anzahl von gela-
denen Teilchen und Myonen in einem senkrechten Luftschauer auf
Meeresniveau. Fiir jedes Modell sind jeweils die Vorhersagen fiir
Eisen- (obere Ellipsen) und Protonschauer (untere Ellipsen) ein-

gezeichnet.

Die Korrelation zwischen der Zahl
der Elektronen/Positronen und
Myonen in Luftschauern ist eine
weitere GroBe, aus der sich Er-
kenntnisse Uber die Elementzu-
sammensetzung der Kosmischen
Strahlen gewinnen lassen. Die
theoretischen Vorhersagen fur die-
se Korrelation sind in Abb. 5 flr drei
Wechselwirkungsmodelle zusam-
mengestellt. Die Zahl der Myonen
in Eisenschauern ist etwa 1,4-mal
groBer als in Protonschauern. Sie
steht in unmittelbarem Zusam-
menhang mit der Modellierung der
hadronischen Vielteilchenproduk-
tion, weshalb die Vorhersagen ei-
ne sehr starke Modellabhangig-
keit zeigen.

Gegenwartig wird CORSIKA durch
die Implementierung von Teilchen
mit Charm-Quarks, die z. B. fir
die Simulation von neutrino-in-
duzierten Luftschauern benétigt
werden, weiterentwickelt. Das Hy-
bridsimulationsprogramm CONEX,
das bisher auf die eindimensiona-
le Berechung der Teilchenzahlen
entlang der Schauerachse be-
schrankt ist, wird fir dreidimen-
sionale Schauersimulationen er-
weitert und langerfristig mit COR-
SIKA verbunden werden. Ein wei-
terer Schwerpunkt der Arbeiten
am Forschungszentrum und der
Universitat Karlsruhe ist die konti-
nuierliche Weiterentwicklung und
Uberprifung von Wechselwir-
kungsmodellen. Dies erfolgt im
Rahmen einer Reihe von Aktivita-
ten, die von der engen Zusam-
menarbeit mit anderen Arbeits-
gruppen bis zur direkten Beteili-
gung an Beschleunigerexperi-
menten reichen.
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Suche nach Dunkler Materie in unserer Galaxie

K. Eitel, IK; W. de Boer, Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

Dunkle Materie, was ist
das?

Die Masse unseres Zentralgestirns,
der Sonne, kdnnen wir nach New-
ton einfach aus der Umlaufge-
schwindigkeit der Erde und ihres
Abstandes zur Sonne bestimmen.
Dieses Prinzip lasst sich auch auf
groBe astronomische Objekte an-
wenden, um die Masse innerhalb
der Umlaufbahn von Sternen oder
selbst ganzen Galaxien zu bestim-
men. Aus solchen Bewegungen
von Galaxien stellte der schweiz-
amerikanische Physiker und Astro-
nom Fritz Zwicky bereits in den
1930er Jahren fest, dass es viel
mehr gravitativ wirkende Masse
als die uns sichtbare Masse geben
muss. Dies gilt ebenso fur unsere
Galaxie, die MilchstraBe, bei der
Sterne so schnell um das galakti-
sche Zentrum rotieren, dass sich
mehr als nur sichtbare Materie in
unserer Galaxie befinden muss.

Auch aus Beobachtungen des
frhen Universums kénnen wir auf
Dunkle Materie (DM) schlieBen: So
zeigen Messungen der Tempera-
turschwankungen in der kosmi-
schen Hintergrundstrahlung (fur
die es 2006 den Physik-Nobel-
preis gab), dass nur 5 % der Ener-
gie des Universums aus uns be-
kannter Materie wie Protonen,
Neutronen und Elektronen besteht,
der Rest aus einer uns unbekann-
ten Energieform [1]. Diese nicht
direkt sichtbare Energie macht sich
bemerkbar durch Gravitationsef-
fekte. Erstaunlicherweise zeigen

die genannten Messungen, dass
die unbekannte Energie in zwei
Formen existiert: einer mit der uns
bekannten anziehenden Gravita-
tion wie bei gewdhnlicher Materie,
die daher Dunkle Materie genannt
wird, und aus einer Form, die eine
abstoBende Gravitationskraft er-
zeugt, wie man es z. B. bei Va-
kuumenergie — oder allgemeiner
einer kosmologischen Konstante —
erwartet. Diese ,,Dunkle Energie”
macht dabei 72 %, die DM 23 %,
die uns bekannte Materie aber nur
5 % der Gesamtenergie des Uni-
versums aus. Die Natur der DM
und der Dunklen Energie zu ent-
schlisseln ist eine der zentralen
Aufgaben in der Kosmologie, der
Teilchen- und Astroteilchenphysik.

Aus der Verteilung der Galaxien
und Galaxienhaufen, der so ge-
nannten Strukturbildung im Uni-
versum, folgert man, dass diese
DM aus nicht-relativistischen, also
schweren Teilchen besteht. Die
DM ist dabei groBraumiger als die
sichtbare Materie, in so genannten
Galaxien-Halos, verteilt, d. h. DM-
Teilchen kénnen hdchstens die
schwache Wechselwirkung spuren,
da sie sich andernfalls durch die
starke oder elektromagnetische
Wechselwirkung genauso im Zen-
trum einer Galaxie ansammeln
wUrden wie normale Materie. Folg-
lich werden diese Teilchen ,Weak-
ly Interacting Massive Particles®,
WIMPs, genannt, was im engli-
schen flir schwach wechselwir-
kende massive Teilchen, aber auch
fur Schwachlinge steht.”

Obwohl die Natur eines WIMPs
unbekannt ist, kennen wir doch
einige Eigenschaften: Diese Teil-
chen sind neutral (sonst wirden
wir sie sofort beobachten) und
schwach wechselwirkend (wie
oben erwahnt). In der bevorzugten
Erweiterung des Standardmodells
der Elementarteilchenphysik, der
Supersymmetrie?, ist das WIMP
das leichteste supersymmetrische
Teilchen [2], das ahnliche Eigen-
schaften wie ein Photon besitzt: es
ist sein eigenes Antiteilchen und
kann bei Kollision mit sich selbst
vernichtet oder ,,annihiliert” werden
[3]. Aus dem genannten DM-Anteil
an der Gesamt-Dichte von 23 %
findet man eine thermisch gemit-
telte Annihilations-Rate, die in der
Tat einer Rate oder physikalisch
praziser einem Wirkungsquer-
schnitt der schwachen Wechsel-
wirkung entspricht.

Bei der WIMP-Annihilation entste-
hen u. a. Gammastrahlen, Anti-
protonen und Positronen. Die Gam-
mastrahlen spielen eine entschei-
dende Rolle, da sie im Gegensatz
zu den geladenen Teilchen nicht
durch die interstellaren Magnet-
felder abgelenkt werden und daher
zur Quelle zeigen. Deshalb kén-
nen sogar Gammastrahlen der ge-
genilberliegenden Seite unserer
Galaxie beobachtet werden, aller-
dings mit Satelliten im Weltraum,
da die Gammastrahlen in der Erd-
atmosphare absorbiert werden.

Darliber hinaus sollte Uber die
schwache Wechselwirkung, wenn
auch sehr selten, ein StoB eines

") Neutrinos gehéren auch zur Dunklen Materie. Sie kénnen trotz ihrer geringen Masse aufgrund ihrer groBen Haufigkeit — es gibt mehr
als 1 Milliarde Neutrinos pro Proton im Universum — deutlich mehr zur Gesamtmasse des Universums beitragen als alle normale Ma-
terie. Die Bestimmung ihrer Masse mit dem KATRIN-Experiment ist deshalb von groBer Bedeutung fur die Kosmologie. Sie sind al-
lerdings als Elementarteilchen viel zu leicht, um die beobachtete Strukturbildung im Universum zu erklaren.

2) Supersymmetrie ist eine Symmetrie zwischen Fermionen und Bosonen, d. h. zwischen Teilchen mit halbzahligem und ganzzahligem
Eigendrehimpuls (Spin). WIMPs sind in dieser Theorie praktisch die supersymmetrischen Partner der Photonen der kosmischen

Hintergrundstrahlung.

NACHRICHTEN - Forschungszentrum Karlsruhe Jahrg. 39 1/2007 S. 55-62



WIMPs aus der galaktischen DM-
Wolke mit einem irdischen Detek-
tor zu beobachten sein. Dabei ge-
hen wir davon aus, dass die Son-
ne (und somit auch unsere Erde)
mit einer mittleren Geschwindigkeit
von 232 km/s um das galaktische
Zentrum rotiert. Jeder Detektor auf
der Erde bewegt sich dement-
sprechend gegen eine Wolke aus
WIMPs, deren Eigenbewegung kei-
ne Vorzugsrichtung hat. Es gibt al-
so grundsatzlich zwei Methoden
zur Suche nach DM: die Suche
nach den Zerfallsprodukten der
WIMPs, die als indirekte Suche
bekannt ist, da die WIMPs nicht di-
rekt beobachtet werden, sowie die
direkte Suche, bei der die WIMPs
durch elastische StéBe in einem
Detektor direkt beobachtet wer-
den. Die direkten Suchen miissen
tief unterirdisch durchgefiihrt wer-
den, um den Untergrund der kos-
mischen Strahlung zu reduzieren,
wahrend die indirekten Suchen im
Weltall durchgeflhrt werden, um
die Absorption der Sekundarteil-
chen durch die Erdatmosphére zu
verhindern.

Im Weiteren werden wir zun&chst
auf die indirekte Suche eingehen
und danach die direkte Suche dis-
kutieren. An der indirekten Suche
ist das KIT unter Leitung von W. de
Boer mit einer Auswertung der
EGRET-(Energetic Gamma Ray
Emission Telescope)-Satelliten-
daten und mit dem AMS-(Alpha
Magnetic Spectrometer)-Detektor
beteiligt, der 2008 auf der Interna-
tionalen Raumstation ISS instal-
liert werden soll. Unter Leitung von
K. Eitel sucht das KIT mit dem
EDELWEISS-(Expérience pour
Detecter Les Wimps en Site Sou-
terrain)-Experiment auch direkt

nach DM. Dieses Experiment
nimmt seit 2006 Daten auf.

Indirekte Suche nach
Dunkler Materie

Wie oben erwahnt erlauben Gam-
mastrahlen, den Halo aus DM un-
serer Galaxie zu rekonstruieren.
DM-Annihilation (DMA) zeichnet
sich aus durch einen diffusen Fluss
von Gammastrahlen, die in allen
Himmelsrichtungen das gleiche
Spektrum, jedoch mit unterschied-
lichen Intensitaten, aufweisen. Ei-
ne erste ausfihrliche Beobach-
tung der Gammastrahlen in allen
Himmelsrichtungen wurde von
EGRET durchgefiihrt, einem der
vier Instrumente auf dem Satelliten
Compton Gamma Ray Observa-
tory (CGRO) der NASA, der von
1991 bis 2000 Daten sammelte.
Bereits 1997 war ein Uberschuss
an hochenergetischen (>1 GeV)
Gammastrahlen gegenlber der

Erwartung herkémmlicher Hinter-
grundquellen beobachtet worden
[4]. Die meisten Gammastrahlen
im Bereich von einigen GeV wer-
den durch inelastische Streuung
der kosmischen Strahlung an der
interstellaren Materie erzeugt. Dies
sind vornehmlich Proton-Proton-
Kollisionen, deren Gammaspek-
tren an Teilchen-Beschleunigern
gut vermessen wurde. Fur Elek-
tronen sind die Energieverluste
durch Bremsstrahlung und lonisa-
tion sehr viel h6her und unsicherer,
aber diese liefern nur einen relativ
geringen Beitrag zum Gamma-
Fluss. Dies ist dargestellt in Abb. 1
far den Fluss zum galaktischen
Zentrum hin [5]. Der Gesamtfluss
des Untergrundes wird durch die
gelbe Flache dargestellt mit den
einzelnen Komponenten als ge-
strichelte Linien. Man sieht, dass
die Daten oberhalb 1 GeV einen
weiteren Beitrag brauchen, der
sehr gut beschrieben werden kann
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Abb. 1: Die diffuse Gammastrahlung in Richtung des Galaktischen
Zentrums mit dem Beitrag des Untergrundes (gelb) und der Anni-
hilation der Dunklen Materie (rot). Der blaue Streifen entspricht der
Unsicherheit der Untergrund-Vorhersage, deren einzelne Beitrdge

gestrichelt eingezeichnet sind.




mit einen Beitrag der Annihilation
eines WIMPs mit einer Masse von
60 GeV/c? (rote Flache nach Addi-
tion der gestrichelten Beitrag zum
Untergrund). Die Normierung von
Untergrund und Signal wurde aus
einem 2-Parameter-Fit der spek-
tralen Formen von Untergrund und
DMA bestimmt, wobei die Form
des DMA-Spektrums aus Experi-
menten zur Elektron-Positron-An-
nihilation wohl bekannt, der Beitrag
der DM a priori aber unbekannt
ist. Daher gibt es zwei wesentliche
Messungen: die mittlere Energie
des Gammastrahlungs-Uberschus-
ses und die Intensitat des Uber-
schusses in den unterschiedlichen
Himmelsrichtungen. Aus der Ener-
gie kann man die WIMP-Masse
abschétzen, die dannin allen Him-
melsrichtungen gleich sein muss,
wahrend aus der Intensitéatsvertei-
lung die Verteilung der DM in der
Galaxie bestimmt werden kann.
Wenn man sowohl die Verteilung

der sichtbaren als auch die der
Dunklen Materie kennt, kann man
das Graviationspotential bestim-
men und damit die Umlaufge-
schwindigkeiten der Sterne, d. h.
die Rotationskurve bestimmen.

Der Uberschuss an Gammastrah-
lung wurde in 180 verschiedenen
Himmelsrichtungen beobachtet.
In jeder Richtung lieBen sich die
Daten mit einer WIMP-Masse von
60 GeV/c? ausgezeichnet — mit
ahnlicher Qualitat wie in Abb. 1 -
reproduzieren. Die Verteilung des
Uberschusses in den unterschied-
lichen Himmelsrichtungen stimmt
tatsachlich mit der Rotationskurve
Uberein, wie in Abb. 2 gezeigt wird.
Sogar der negative Beitrag zur Ro-
tationskurve, der durch eine Art
Torus von Dunkler Materie verur-
sacht wird, wird von den EGRET-
Daten korrekt beschrieben. Es wird
vermutet, dass diese Substruktur
der DM durch das Auseinander-
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Abb. 2: Die Rotationskurve unserer Galaxie mit den Beitragen der
sichtbaren und Dunklen Materie (Halo plus Ringe) als gestrichelte
Linien. Die Form der Beitrdge der DM wurde aus der diffusen Gam-

mastrahlung ermittelt.

reiBen der Zwerggalaxie Canis
Major mittels Gezeitenkrafte ent-
standen ist [6]. Unsere Interpreta-
tion des EGRET-Gamma-Uber-
schusses legt den Schluss nahe,
dass die Dunkle Materie zumin-
dest im Gammalicht wesentlich
besser ,,sichtbar” ist als noch vor
kurzem vermutet. Es bleibt zu hof-
fen, dass sich das WIMP auch in
der direkten Suche manifestiert
und in den neuen teilchenphysi-
kalischen Experimenten am CERN
nachweisen lasst [7].

Das AMS-Experiment

Die indirekte Suche nach der DM
wird energisch fortgesetzt, weil es
die einzige Methode ist, unmittel-
bar etwas Uber die erwarteten
Annihilationseigenschaften der
WIMPs zu erfahren und gleichzei-
tig ihre Verteilung in der Galaxie zu
bestimmen. Das geplante AMS-
Experiment auf der ISS wird so-
wohl geladene als auch neutrale
Teilchen vermessen [8]. Um die er-
wartete Antimaterie aus der DMA
von den vielen Protonen und Elek-
tronen der kosmischen Strahlung
zu trennen, braucht man eine ge-
waltige Unterdrickung des galak-
tischen Untergrunds. Als Beispiel
werden in Abb. 3 die Detektoren
des AMS-02-Detektors gezeigt.
Tatsachlich ist die Anzahl der De-
tektoren fUr die Teilchenidentifika-
tion gréBer als fir jeden bisher ge-
bauten oder geplanten Detektor
an einem Beschleuniger: Der De-
tektor besteht aus einem Silizium-
Tracker, einem Flugzeit-Detektor
(TOF), einem Ring-abbildenden
Cerenkov-Zahler (RICH), einem
elektromagnetischen Kalorimeter
(ECAL), einem Amica Star Tracker
(AST), Antikoinzidenz-Z&hlern
(ACC) und einem Ubergangs-Strah-
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Abb. 3: Das AMS-02-Experiment: links schematisch, rechts Modellzeichnung nach Integration auf der ISS. Der
Detektor ist ca. drei Meter hoch.

lungsdetektor (TRD). AMS-02 wird
dann in der Lage sein, individuel-
le Elemente im Spektrum der kos-
mischen Strahlung bis zu einer La-
dungszahl von Z = 26 (Eisen) auf-
zuldsen. Die Universitat Karlsruhe
hat dabei die Verantwortung fir
die raumfahrtqualifizierte Auslese-
Elektronik des Ubergangs-Strah-
lungsdetektors Gbernommen.

Direkte Suche nach

Dunkler Materie

Wie in der Einleitung erwahnt, kann
man WIMPs aus der galaktischen
Wolke nachweisen durch die elas-
tische Streuung eines WIMPs an ei-
nem Atomkern, dhnlich dem StoB
zweier Billardkugeln. Wahrend die
Kinematik des StoBes vollstédndig
durch die Massen und Impulse der
StoBpartner beschrieben werden
kann, ist die Wahrscheinlichkeit
flr einen solchen Prozess, der so
genannte Wirkungsquerschnitt o,
noch unbekannt. Vorhersagen aus
dem supersymmetrischen Elemen-

tarteilchenmodell lassen Werte von
o = 10™ cm? oder noch Kleiner
vermuten, was einer erwarteten
Ereignisrate von nur einem Rick-
stoB pro Jahr und kg Detektorma-
terial entspricht! Um dennoch nach
diesen seltenen, niederenergeti-
schen Ereignissen zu suchen, wer-
den hochreine kryogene Detekto-
ren eingesetzt [9]. Dabei handelt es

sich z. B. um Germanium-Kristal-
le, die bei Temperaturen nahe dem
absoluten Nullpunkt, bei 0,017 Kel-
vin, betrieben werden. Abb. 4 be-
schreibt das Messprinzip fir den
Nachweis eines WIMP-StofR3es. Ein
320 g schwerer Germanium-Kristall
ist mit 100 nm dicken Aluminium-
Elektroden zur Auslese von loni-
sationssignalen bedampft, an einer

Thermometer

Ge-Kristall
bei T=0,017 K

Warmesignal

Elektroden zur
Ladungssammlung

WIMP

Ladungssignal

Abb. 4: Messprinzip eines Halbleiter-Bolometers. Kommt es zu ei-
nem elastischen StoB eines WIMP-Teilchens mit einem Atomkern
des Kiristalls, filhrt der Kern-RiickstoB zu einer Temperaturer-
héhung, die liber ein Thermometer registriert wird. Gleichzeitig io-
nisiert der Ge-Kern seine Umgebung, was zu einem Ladungssig-
nal fuhrt, das an den Elektroden ausgelesen wird.




Oberflache ist ein Spezial-Sensor
aufgeklebt, der die Temperatur des
Kristalls misst. Kommt es zu einem
Kern-RuckstoB, so fuhrt dies zu
einem Temperaturanstieg, der der
freigesetzten Energie entspricht.
Gleichzeitig ionisiert der Ge-Kern
das Material in seiner Umgebung,
was zu einem Ladungssignal fihrt,
das an den Oberflachenelektro-
den ausgelesen wird.

Durch das charakteristische Ver-
haltnis von lonisations- und War-
me-Signal kann ein Kern-Rlck-
stoB von RickstdBen eines Elek-
trons, die bei radioaktiven Pro-
zessen entstehen, separiert und
somit radioaktiver Untergrund
massiv unterdriickt werden. Abb.
5 zeigt Messdaten einer Kalibration
eines Ge-Kristalls [10]. Dabei wur-
de der Detektor einer 22Cf-Quel-
le ausgesetzt, die sowohl y-Quan-
ten als auch Neutronen emittiert.
Wahrend erstere an Elektronen
des Kristalls streuen, stoBen Neu-
tronen an den Atomkernen. Deut-
lich sind die getrennten Ereignis-
Typen zu erkennen: Kern-Rick-
stdéBe zeichnen sich durch deutlich
weniger lonisation im Vergleich
zur Gesamt-RUckstoBenergie aus
(Q-Werte von ca. 0,3 oder 30 %
des Wertes flir Elektronen). Das rot
markierte Band ist somit die Re-
gion, in der bei der Suche nach
Dunkler Materie WIMP-Ereignisse
zu erwarten sind.

Um weiteren Untergrund durch Re-
aktionen der kosmischen Strah-
lung in der Erdatmosphére zu ver-
hindern, wird die direkte Suche
nach DM in Untergrundlabors
durchgeflihrt, in denen dicke Ge-
steinsschichten vor kosmischer
Strahlung schiitzen.

Das EDELWEISS-Ex-

periment im Untergrund-
labor von Modane

Das Institut fir Kernphysik des For-
schungszentrums Karlsruhe sowie
das Institut fur Experimentelle Kern-
physik der Universitat Karlsruhe
(TH) sind seit 2003 am EDELWEISS-
Experiment [11] beteiligt. Es befin-
det sich im Laboratoire Souterrain
de Modane im franzésisch-italie-
nischen Fréjus-Tunnel. Dort schirmt
die 1780 Meter machtige Ge-
steinsschicht der Alpen das Ex-
periment gegen stérende kosmi-
sche Strahlung ab. Abb. 6 zeigt ein
Schema des experimentellen Auf-
baus, wie erim Jahre 2005 als kom-
plett neue Konfiguration (EDEL-
WEISS-2) realisiert wurde. Bis zu
110 Detektoren kénnen im Kryosta-
ten bei 0,017 Kelvin betrieben wer-

den (Abb. 7). Umgeben ist der zen-
trale Kryostat von mehreren Lagen
von Abschirmmaterialien gegen
Umgebungs-Radioaktivitat.

Diese passive Abschirmung wird
nahezu hermetisch von einem
100 m? groBen System aus Szin-
tillator-Modulen umschlossen, das
die Karlsruher Gruppe entworfen
und aufgebaut hat. Dessen Auf-
gabe ist es, Myonen der kosmi-
schen Strahlung in der Umgebung
der Detektoren zu erkennen. Die-
se hochenergetischen Myonen
produzieren in tief-inelastischen
StéBen mit Materie hochenergeti-
sche Neutronen, die in die Ger-
manium-Detektoren eindringen
kénnen. Dort stoBBen sie dann an
Atomkernen und erzeugen analog
zur Kalibration wie in Abb. 5 Er-
eignisse im WIMP-Signalband. Un-
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Abb. 5: Kalibration eines Ge-Bolometers durch Bestrahlung mit ei-
ner 22Cf-Neutronenquelle: Deutlich erkennbar sind zwei Ereignis-
populationen, die durch das Verhaltnis von lonisations- zu Riick-
stoB-Energie separiert werden kénnen. Die auf das lonisationssignal
angelegte Energieschwelle (griine Kurve) entspricht einer Riick-
stoBenergie von 3,5 keV. Die Bander beschreiben die Bereiche, in
denen 90 % der Elektron- bzw. Kern-RiickstoBe liegen.
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Abb. 6: Schema des Experiment-Aufbaus von EDELWEISS. Die
Germanium-Bolometer befinden sich im Kryostaten, der gegen
mechanische Vibrationen gesichert auf pneumatischen StoBdamp-
fern ruht. Die Abschirmung aus Blei und Polyethylen sowie die Myon-
zahler sind im oberen Bereich mobil, um Zugang zum Kryostaten
zu gewabhrleisten. Die gesamte Abschirmung ist von einem Myon-
Vetosystem aus Plastikszintillatoren umgeben.
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Abb.7: Der EDELWEISS-Kryostat
mit der inneren Bleiabschir-
mung, Kabeldurchfiihrung, der
Halterung fiir die Einzelkristalle
sowie einigen Detektoren in ih-
rer Kupfer-Halterung.

erkannte Myonen wéren damit in
der Lage, einen Neutronenfluss zu
erzeugen, der die Sensitivitat des
Experiments fir WIMPs massiv re-
duzieren wirde. Die Signale der
Myon-Vetozahler werden in einem
autarken Datenaufnahmesystem
registriert und Uber eine zentrale
Experiment-Uhr mit den Germani-
um-Detektordaten synchronisiert.
Vorlaufige Analysen der Veto-Da-
ten ergeben einen Myonenfluss im
Untergrundlabor von Modane von
®(u) = 3,7 = 0,5 Myonen pro Tag
und m?, der mit dem erwarteten
Fluss von ca. 4 Myonen pro Tag
und m? gut Ubereinstimmt.

In Abb. 8 sind die aktuellen expe-
rimentellen Resultate und zukiinf-
tigen Erwartungen der Suche nach
Dunkler Materie als physikalische
Parameter zusammengefasst. Gibt

es in einem Experiment keinen Hin-
weis auf ein WIMP-Signal, so kann
eine bestimmte Ereignisrate pro
Expositionszeit (typischerweise
kg-Tage) ausgeschlossen werden.
Da diese Rate aufgrund der StoB3-
Kinematik und der experimentellen
Energieschwelle von der WIMP-
Masse und dem Wirkungsquer-
schnitt abhéngt, ergibt sich somit
eine Kurve, oberhalb derer diese
Parameter ausgeschlossen sind.
Gibt es dagegen Indizien fir ein
WIMP-Signal, so fihrt dies zu ge-
schlossenen Parameterbereichen.
Das EDELWEISS-Experiment in
seiner ersten Ausbaustufe in einer
Messphase von 2000 bis 2003 hat
keine Hinweise auf WIMPs ge-
messen, was zu der braunen Aus-
schlusskurve in Abb. 8 fihrt [12,
13]. Somit schlieBt EDELWEISS
wie auch andere Experimente das
Resultat eines alteren italienischen
Experiments, DAMA [14], aus. Mit
der nun anvisierten Expositionszeit
von einigen kg-Jahren (gestrichel-
te Linie) wird EDELWEISS wie auch
CDMS [15] und CRESST [16] in
Parameterbereiche vorstoBen, die
in supersymmetrischen Modellen
der Elementarteilchenphysik als
favorisiert gelten. AuBerdem kann
der Hinweis aus der indirekten
WIMP-Suche der EGRET-Satelli-
ten-Daten Uberprift werden. Pa-
rallel zum Ausbau der bestehenden
Experimente wird momentan in
der gemeinsamen europdischen
Studie EURECA (European Un-
derground Rare Event Calorimeter
Array) untersucht, wie auf der Ba-
sis der bewahrten Detektortech-
nologie die Sensitivitat fir Dunkle
Materie um einen weiteren Faktor
100 erhéht werden kann [17]. Da-
zu wéren dann Detektoren mit ei-
ner Gesamtmasse von 1 Tonne er-
forderlich.
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Abb. 8: Parameterbereich fiir die WIMP-Masse und die Starke der
Wechselwirkung von Dunkler Materie mit normaler Materie, des so
genannten spin-unabhangigen Wirkungsquerschnitt eines WIMPs
mit einem Atomkern, bezogen auf einen Kernbaustein (Nukleon).
Parameterbereiche oberhalb der experimentellen Kurven sind aus-
geschlossen, Hinweise von DAMA und EGRET fiihren zu den far-
bigen Parameterbereichen, von supersymmetrischen Modellen fa-
vorisierte Parameter sind ebenfalls als Farbbereiche bzw. bench-

mark-Punkte eingezeichnet.

Zusammenfassung

Die indirekte Suche nach DM mit
Gammastrahlen hat einen inter-
essanten Hinweis auf die Natur
der DM gegeben. Der von EGRET
beobachtete Uberschuss an Gam-
mastrahlen entspricht einer WIMP-
Masse von ca. 60 GeV/c?, wobei
mit der Verteilung des Uberschus-
ses die Rotationskurve in unserer

Galaxis rekonstruiert werden konn-
te. Diese spannenden Ergebnisse
werden bald durch neue detail-
lierte Satellitenexperimente Uber-
prift. Parallel dazu erzielen wir mit
der neuen Generation an Experi-
menten zur direkten Suche nach
Dunkler Materie in den nachsten
Jahren eine bisher unerreichte
Empfindlichkeit und stoBen erst-
malig deutlich in Bereiche vor, in

denen supersymmetrische Theo-
rie-Modelle WIMPs vorhersagen.
Im Weltraum wie auch tief unter
der Erde kbénnten wir damit einem
der groBen Rétsel der Kosmologie
auf die Spur kommen und die Na-
tur der Dunklen Materie auf-
decken. Wenn gleichzeitig an
Beschleunigeranlagen neue Ele-
mentarteilchen gefunden werden,
vor allem am Large Hadron Colli-
der (LHC) am CERN in Genf, und
man durch das Studium ihrer Ei-
genschaften feststellen wiirde,
dass auch die beobachteten
WIMPs zur Familie dieser neuen
Teilchen gehoéren, ware nicht nur
das Rétsel der Dunklen Materie
geldst. Daruber hinaus wére ein-
mal mehr eine Verbindung zwi-
schen der Physik des Allerkleins-
ten und der Astrophysik und Kos-
mologie aufgezeigt.

Unser Dank gilt dem HGF Impuls-
und Vernetzungsfonds flir die For-
derung des EDELWEISS-Experi-
ments im Rahmen des Virtuellen
Instituts fir Dunkle Materie und
Neutrinos, VIDMAN. Wir danken
auBerdem dem Centrum fir Ele-
mentarteilchenphysik und Astro-
teilchenphysik, CETA, der Univer-
sitat Karlsruhe fir die Unterstit-
zung wahrend der Aufbauarbeiten
im Untergrundlabor von Modane
und dem Deutschen Zentrum fir
Luft- und Raumfahrt (DLR) fur die
Unterstiitzung beim Bau des AMS-
Detektors.
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KATRIN - ein Schliisselexperiment der
Astroteilchenphysik

G. Drexlin, IK und Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe;
C. Weinheimer, Institut fir Kernphysik, Universitat Minster

Die Zielsetzung des Karlsruhe Tri-
tium Neutrino (KATRIN) Experi-
mentes ist die modellunabhangige
Messung der Neutrinomasse mit
einer Sensitivitat von 200 meV. Die
Motivation flir KATRIN ergibt sich
aus der Schlisselrolle von Neutri-
nos in der Astroteilchenphysik:
zum einen spielen massebehafte-
te Neutrinos eine spezifische Rol-
le als heiBe Dunkle Materie bei der
Evolution von groBraumigen Struk-
turen im Universum, zum anderen
kommt der Neutrinomasse eine
Schlusselrolle beim offenen Pro-
blem der Entstehung von Masse
zu. Das experimentelle Prinzip von
KATRIN basiert auf der prazisen
Vermessung des Spektrums von
Elektronen nahe am kinematischen
Endpunkt des pB-Zerfalls von mo-
lekularem Tritium. Hierzu werden
Elektronen aus einer fensterlosen
gasférmigen Tritiumquelle héchs-
ter Intensitat durch starke Magnet-
felder von supraleitenden Magne-
ten adiabatisch durch die 70 m
lange Experimentiereinrichtung ge-
fahrt. Ein System aus zwei elek-
trostatischen Retardierungsspek-
trometern erlaubt eine prazise Be-
stimmung der Elektronenergien mit
AE = 0,93 eV. Die durch dieses
System transmittierten Elektronen
werden in einem Fokalebenen-
detektor nachgewiesen.

Die erfolgreiche Durchfiihrung von
KATRIN stellt héchste Anforde-
rungen an die Prozesstechnik, ins-
besondere bei der Tritiumhand-
habung, Ultrahochvakuum- und
Kryotechnik sowie der Hochspan-
nungsstabilisierung. Eine welt-
weite Kollaboration aus mehr als
125 Wissenschaftlern und Inge-
nieuren unter Federfihrung des

Forschungszentrums ist dabei, die-
ses Schllsselexperiment der As-
troteilchenphysik am Tritiumlabor
Karlsruhe aufzubauen. Die ersten
Messungen mit dem Gesamtex-
periment sind fur 2010 geplant.
Dieser Artikel gibt einen einfiih-
renden Uberblick tiber das Ge-
samtexperiment und seine astro-
teilchenphysikalische Motivation.

Neutrinos sind faszinierende Ele-
mentarteilchen: sie spielen sowohl
bei der Untersuchung der inneren
Struktur der Materie wie auch bei
der Erforschung des groBraumigen
Aufbaus des Universums eine spe-
zielle Rolle. Ihre Masse ist um viele
GréBenordnungen kleiner als die
aller anderen Elementarteilchen und
ihre Wechselwirkung mit normaler
Materie ist extrem klein, da sie nur
der schwachen Wechselwirkung
unterliegen. Wahrend der ersten
Sekunde nach dem Urknall wur-
den so viele von ihnen produziert,
dass sie neben den Photonen die
héufigsten Teilchen im Universum
sind: jeder cm?® des Kosmos enthélt
heute 336 Neutrinos. Daruber hin-
aus dienen uns Neutrinos als Son-
den fur sonst unzugangliche Re-
gionen wie das Innere unserer Er-
de oder einer Supernova. Experi-
mente mit Neutrinos sind auBeror-
dentlich schwierig, ertffnen aber
einzigartige Fenster zur Beantwor-
tung fundamentaler Fragen der
Astroteilchenphysik [1]:

e was ist der Ursprung der Mas-
se von Elementarteilchen, ins-
besondere von Neutrinos?

e welche Rolle hat die heiBe
dunkle Materie bei der Evoluti-
on von groBrdumigen Struktu-
ren im Universum gespielt?

Kosmologie

Seit ihrer Entkopplung von der
normalen Materie beeinflussen die
primordialen Neutrinos die Evolu-
tion von groBraumigen Strukturen
im Universum. Da sie sich im fri-
hen Universum aufgrund ihrer klei-
nen Ruhemasse im sub-eV-Be-
reich (1 eV =1,8 x 107° kg) mit re-
lativistischen Geschwindigkeiten
(v ~ c) bewegen, bezeichnet man
sie als heiBe Dunkle Materie (HDM).
Neutrinos sind die Gegenspieler
aller anderen Materieformen auf
der Buhne der kosmischen Evolu-
tion. Wahrend diese zu einer gra-
vitativen Selbstkontraktion von Ma-
terieklumpen fUhren, verhindert die
heiBe dunkle Materie durch Diffu-
sion die Bildung von Protogalaxi-
en. Ein genaues Versténdnis dieser
gegenlaufigen Prozesse ist von
fundamentaler Bedeutung, ent-
sprechend groB ist das Interesse an
der Absolutskala der v-Masse. Da-
bei gilt: je groBer die v-Ruhemas-
se m(v), desto starker ist der Ein-
fluss von Neutrinos auf die Struk-
turentstehung. In einem Univer-
sum mit v-Massen m(v) ~ 10 eV
ware die Anzahl von Galaxien deut-
lich kleiner als in unserem Univer-
sum.

Abb. 1 gibt einen Uberblick liber
die derzeit erlaubten Parameter-
bereiche von m(v) und Q,, dem
Anteil von Neutrinos an der ge-
samten Energie- und Materiedichte
Q,.; im Universum. Die heutige
Obergrenze m(v) < 2,3 eV ent-
spricht einem maximalen Anteil
Q,~ 15 %, die untere Grenze
Q,> 0,1 % mit m(v) > 50 meV folgt
aus Resultaten von v-Oszillati-
onsexperimenten. Mit KATRIN kén-
nen noch v-Massen von 200 meV
nachgewiesen werden, dies ent-
spricht Q, ~ 1 %. Kleinere Neutri-
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Abb. 1: Erlaubter Parameterbereich des Anteils Q, der heiBen dunklen Materie am Energie- und Ma-
teriegehalt des Universums. Mit KATRIN kann eine Neutrinomasse von 0,2 eV nachgewiesen werden,
dies entspricht einem v-Massenanteil von Q, ~ 1%.

nomassen im Bereich Q, <1 %
sind kosmologisch uninteressant,
da in diesem Bereich der Einfluss
von Neutrinos auf die Struktur-
evolution vernachléssigbar ist.

Teilchenphysik

Im Mikrokosmos der Teilchenphy-
sik spielen Neutrinos eine ebenso
groBe Rolle. Aufgrund der Kleinheit
der v-Masse (Neutrinos sind mehr
als 10°-mal leichter als alle ande-
ren Elementarteilchen) eréffnet ei-
ne Messung von m(v) Uber den
See-saw-Mechanismus mogli-
cherweise einen Zugang zur Phy-
sik in einem Energiebereich nahe
an der GUT-Skala bei ~ 10" GeV.
Andere Modelle zur Generierung
kleiner Neutrinomassen verkn(ip-
fen diese mit verborgenen Struk-
turen der Raumzeit (extra Dimen-
sionen). Alle theoretischen Model-
le lassen sich jedoch in zwei ge-

nerische Klassen zusammenfas-
sen: in hierarchische Szenarios,
bei denen die drei v-Massenzu-
sténde der Relation m; <<m, << m,
genigen, bzw. in quasi-dege-
nerierte Massenszenarios mit
m, = m,=m,. KATRIN mit seiner
Sensitivitdt von 200 meV Uber-
deckt den Bereich quasi-degene-
rierter Massenszenarien. Eine ex-
perimentelle Verifikation dieses
Schemas hatte fundamentale Aus-
wirkungen auf unser theoretisches
Versténdnis der Generierung von
Teilchenmassen.

Methoden und Resultate

Neutrinomassen lassen sich durch
drei Methoden bestimmen: die Un-
tersuchung groBraumiger Struk-
turen im Kosmos, die Suche nach
dem neutrinolosen Doppelbeta-
zerfall (Ovp3p) sowie durch die Ana-
lyse der Kinematik von Betazer-

féallen. Kosmologische Strukturun-
tersuchungen kombinieren die Da-
ten von Galaxiendurchmusterun-
gen (2dFGRS, SDSS) mit den Er-
gebnissen von Experimenten zur
Hintergrundstrahlung (WMAP) auf
der theoretischen Basis des kos-
mologischen Konkordanzmodells
(ACDM). Die hierbei erzielten Re-
sultate mit Sensitivitdten im sub-
eV-Bereich sind aber stark modell-
abhé&ngig und nicht geeignet, eine
endliche Neutrinomasse zweifels-
frei nachzuweisen. In den néchs-
ten Jahren sind durch neue Satel-
litenmissionen (Planck) und GroB-
teleskope (LSST) mit neuen Me-
thoden genauere Messungen zu
erwarten. Mit der Suche nach
Ovpp-Ereignissen lassen sich die
inneren Symmetrie-Eigenschaften
der Neutrinos untersuchen sowie
die Majoranamasse von Neutrinos
bestimmen. Vor wenigen Jahren
wurde eine erste Evidenz fir der-




artige Ereignisse publiziert, die In-
terpretation dieses Ergebnisses
als Hinweis fir m(v) ~ 0,4 eVist al-
lerdings stark umstritten. Neue ex-
perimentelle Anstrengungen (GER-
DA, EXO, CUORE) sollen hier eine
Klarung herbeifiihren. Die Extrak-
tion einer prézisen v-Masse Uber
die Suche nach Ovpp-Ereignissen
wird durch die erheblichen Unsi-
cherheiten bei Kernmatrixelemen-
ten weiter erschwert.

Tritium-3-Zerfall und
v-Masse

Die einzige modellunabhéngige
Methode zur Bestimmung der v-
Ruhemasse basiert auf der ge-
nauen Messung des Energiespek-
trums von Elektronen aus (-Zer-
féllen von Kernen. Bei einem [3-
Zerfall wandelt sich ein Neutron in
ein Proton um, dabei wird ent-
sprechend Pauli’s Postulat ein
Elektron zusammen mit einem
Elektron-Antineutrino emittiert. Da
sich die beiden emittierten Teil-
chen die verfligbare Energie E,tei-
len, beobachtet man ein kontinu-
ierliches Spektrum von Elektronen
bis zur Maximalenergie. Der [3-
Emitter mit den besten Eigen-
schaften zur Messung der v-Mas-
se ist Tritium mit seiner kleinen
Ubergangsenergie E,=18,6 keV
und seiner kurzen Halbwertszeit
T.,=12,3 Jahren, die eine hohe
Zerfallsaktivitat garantiert. Das mit
der Fermi-Theorie berechnete En-
ergiespektrum des Tritium-B-Zer-
falles ist in Abb. 2a dargestellt. Ei-
ne Information Uber die Masse des
Elektronantineutrinos tragen nur

von Interesse flur die B-Spektro-
skopie sind. Nur in diesem wenige
eV schmalen Bereich nahe an E,
wird das Spektrum fir massebe-
haftete Neutrinos signifikant von ei-
nem Referenzspektrum ohne Neu-
trinomasse abweichen (s. Abb. 2b).
Der Anteil dieser Ereignisse am
Gesamtspektrum ist extrem klein:
so liegt bei Tritium in einem 1 eV
breiten Intervall unterhalb von E,
nur ein Anteil von 2 x 107® des Ge-
samtspektrums.

Messprinzip

In den letzten 25 Jahren wurde
weltweit in einer Reihe von Triti-
umzerfallsexperimenten nach der
Signatur einer Neutrinomasse ge-
sucht. Nachdem anfénglich ma-
gnetische Spektrometer zur Ener-
gieanalyse der Elektronen einge-
setzt wurden, konnte Anfang der
neunziger Jahre durch den Ein-
satz der MAC-E-Filtertechnik (ma-
gnetische adiabatische Kollima-
tion mit Energiefilter) ein deutlicher
Sensitivitatssprung erreicht wer-

den. Dabei werden die Elektronen
aus einer Tritiumquelle durch star-
ke Magnetfelder adiabatisch zu ei-
nem Spektrometer geleitet, das
durch Anlegen einer negativen Ge-
genspannung als integrales Ener-
giefilter arbeitet. Die durch dieses
System transmittierten Elektronen
werden in einem Detektor gezahit.
Mit dieser Messmethode konnten
die vor wenigen Jahren beende-
ten Experimente in Mainz und
Troitsk die bisher beste Obergren-
ze m(v) < 2,3 eV erzielen.

Eine weitere Steigerung der Sen-
sitivitat erfordert zum einen eine Tri-
tiumquelle hdéchster Luminositat
zum Erreichen einer ausreichenden
Messstatistik am Endpunkt [2].
Zum anderen wird ein hochauflé-
sendes Spektrometer zur prazisen
Spektroskopie der héchstenerge-
tischen [-Zerfallselektronen be-
nétigt. Diese experimentellen An-
forderungen werden durch das Re-
ferenzdesign des KATRIN-Experi-
mentes [3] erfUllt.
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diejenigen Zerfallsprozesse, bei
denen ein nichtrelativistisches Neu-
trino emittiert wird. Dies bedeutet,
dass nur die Elektronen nahe am
kinematischen Endpunkt bei E,

Abb. 2: Beim p-Zerfall von Tritium in das Isotop Helium-3 werden ein Elektron
und ein Elektron-Antineutrino emittiert, die sich die beim Zerfall freigesetzte
Energie von 18,6 keV teilen. a) Kontinuierliches Energiespektrum der Elektro-
nen. b) Nahe am Endpunkt wird das (3-Energiespektrum durch eine endliche
Neutrinomasse (hier dargestellt fiir m(v) = 1 eV) modifiziert.




Das KATRIN-Experiment

Das KATRIN-Experiment vereint
mit Gber 110 Wissenschaftlern, In-
genieuren und Technikern aus finf
Landern (Deutschland, USA, Russ.
Foderation, England und Tsche-
chische Republik) und 16 Institu-
tionen die Weltexpertise der di-
rekten Neutrinomassen-commu-
nity. KATRIN ist als ultimatives Tri-
tiumzerfallsexperiment konzipiert,
das die MAC-E-Filtertechnik an
das technologische Limit heran-
fihrt. Von ausschlaggebender Be-
deutung bei der Standortwahl von
KATRIN war die Tatsache, dass
das Forschungszentrum mit dem
Tritiumlabor Karlsruhe (TLK) Gber
das europaweit einzige Labor mit
langjéhriger Erfahrung in der Triti-
umprozesstechnik verfligt, an dem

eine derart intensive Quelle be-
trieben werden. Aus diesem Grund
kann das Experiment nur am For-
schungszentrum durchgefiihrt wer-
den.

Abb. 3 zeigt einen Uberblick liber
das insgesamt 70 m lange Expe-
riment mit seinen Hauptkompo-
nenten a) der fensterlosen hoch-
intensiven molekularen Tritium-
quelle, die 10" B-Zerfalle pro Se-
kunde liefert, b) der Tritiumpump-
strecke bestehend aus aktiven und
passiven Elementen, in der die T,-
Molekile aus der Strahlfiihrung
eliminiert werden, c) das Tandem-
system aus zwei elektrostatischen
Spektrometern zur Energieanalyse
sowie d) dem Halbleiterdetektor
zum Zé&hlen der transmittierten
Elektronen. Auf ihrem Weg von der
Tritiumquelle zum Detektor wer-

Abb. 3: Im KATRIN-Experiment werden Elektronen durch ein System von mehr
als 20 supraleitenden Solenoiden liber eine 70 m lange Strecke adiabatisch ge-
fiihrt. Die bei 3-Zerfallen in einer hochintensiven molekularen Tritiumquelle (a)
entstehenden Elektronen werden liber eine Tritiumpumpstrecke mit aktiven und
passiven Elementen (b) zu einem System (c) aus zwei elektrostatischen Spek-
trometern (Vor- und Hauptspektrometer) gefiihrt. Die durch das System trans-
mittierten Elektronen werden in einem Halbleiterdetektor (d) nachgewiesen.

den die 3-Zerfallselektronen durch
ein System aus mehr als 20 su-
praleitenden Solenoiden [6] mit
Feldstarken im Bereich von 3-6 T
adiabatisch gefihrt.

Tritiumquelle

Die fensterlose gasférmige Triti-
umquelle (WGTS, windowless ga-
seous tritium source) von KATRIN
[3,4] besteht aus einem 16 m lan-
gen Edelstahlrohr, in das mittig
molekulares Tritium mit einer Ra-
te von 2 Ci/s eingespeist wird
(s. Abb. 4). Wesentliche technolo-
gische Herausforderungen erge-
ben sich aus der erforderlichen
Temperaturstabilitat der Quelle von
kleiner als +30 mK bei der Be-
triebstemperatur T = 27 K. Dies
wird erreicht durch ein neuartiges
Kihlkonzept auf der Basis von
2-Phasen-Neon, bei dem druck-
stabilisiertes siedendes Neon unter
Normaldruck entlang des WGTS-
Strahlrohres gefuhrt wird. Eben-
falls wird eine hohe Isotopenrein-
heit (~95 % T,) des Tritium bendtigt,
die durch die aufwéandige Tritium-
infrastruktur des TLK sichergestellt
wird. Die Isotopenzusammenset-
zung wird dabei permanent Uber
Laser-Ramanspektroskopie ge-
messen. Der Quellkryostat ist der-
zeit in der Fertigung bei einem in-
dustriellen Partner und wird Ende
2008 am TLK in Betrieb genom-
men. Die aus der Quelle diffundie-
renden Tritiummolekile werden
zunéchst in einer differenziellen
Pumpstrecke DPS aktiv durch Tur-
bomolekularpumpen abgepumpt
und in den geschlossenen KAT-
RIN-Kreislauf zurtickgefuhrt. Im
Rahmen des Testexperimentes
TILO konnten bereits wichtige Er-
fahrungen fur die Optimierung die-
ses Kreislaufs gewonnen werden.




Abb. 4: Die fensterlose gasformige Tritiumquelle WGTS ist eine der beiden Schliisselkomponenten
von KATRIN und liefert 100 Milliarden -Zerfalle pro Sekunde. Die technologischen Anforderungen
an den 16 m langen Kryostat sind herausfordernd. Entsprechend komplex ist sein innerer Aufbau mit
insgesamt sechs verschiedenen kryogenen Fluiden (Helium, Neon, Stickstoff, Argon, Tritium, Kryp-
ton), 12 Kryokreislaufen und mehr als 500 Sensoren.

Eine anschlieBende kryogene Kalt-
fallenstrecke CPS (T = 3 K) mit ei-
ner inneren Schicht aus Argonfrost
garantiert, dass die im Strahlrohr
verbliebenen T,-Molekule zuver-
l&ssig Uber Kryosorptionsprozes-
se gebunden werden. Auch hier
konnte mit einem Testexperiment
(TRAP) das Pumpkonzept erfolg-
reich verifiziert werden. Durch die
Kombination der aktiven und pas-
siven Pumpstrecke wird der Triti-
umfluss um mehr als 14 GréBen-
ordnungen reduziert, sodass der
nachfolgende Spektrometerbe-
reich tritiumfrei bleibt.

Spektrometer und Detektor

Die Energieanalyse der [3-Zerfall-
elektronen erfolgt bei KATRIN in
zwei Schritten: zunachst werden in
einem kleineren Vorspektrometer
alle niederenergetischen Elektro-
nen mit E < 18,4 keV ausselek-

tiert, da sie keine Information Uber
die Neutrinomasse tragen. Das
Vorspektrometer ist seit 2004 in
Betrieb und hat die neuartigen
Anséatze beim Messprinzip von
KATRIN erfolgreich verifiziert. Im
Rahmen von vakuumtechnischen
Untersuchungen konnte durch ei-
ne Kombination von Turbomole-
kularpumpen mit Getterpumpen
routinemaBig ein Ultrahochvakuum
(UHV) von besser als 107" mbar er-
reicht werden und damit das UHV-
Konzept von KATRIN erfolgreich
verifiziert werden [5]. In einem
groBen hochauflésenden Haupt-
spektrometer mit einem Durch-
messer von 10 m und einer Lange
von 23,3 m wird die Energie der
Elektronen nahe am Endpunkt pra-
zise bestimmt (Abb. 5). Besonders
herausfordernd ist auch hier die
Aufrechterhaltung eines Ultra-
hochvakuums von besser als
107" mbar in einem Volumen von

Abb. 5: Die zweite Schliisselkomponente
von KATRIN ist das elektrostatische Haupt-
spektrometer mit seinem Durchmesser von
10 m und seiner Lange von 23,3 m, das eine
prazise Bestimmung der Energie der B-Zer-
fallselektronen ermaéglicht. Ein System von
Helmholtz-Spulen optimiert hierbei die Strahl-
filhrung. Das am Ende der Strahlfiihrungs-
strecke gelegene Siliziumdetektorarray zahlt
die transmittierten Elektronen.




1250 m?® sowie die geforderte Sta-
bilitdt der Gegenspannung von
besser als 1 ppm bei 18,6 keV.

Das Hauptspektrometer hat nach
Abschluss der Fertigung bei ei-
nem industriellen Partner im Au-
gust 2006 seinen ersten integralen
Vakuumtest mit einem Endvakuum
von 6 x 10" mbar hervorragend be-
standen. AnschlieBend wurde das
Spektrometer in einer 8800 km
langen Seereise von Deggendorf
ans Forschungszentrum gebracht.
Die letzten 7 km des Transports
per Schwerlaster Ende November
2006 gestalteten sich besonders
spektakuldr. Seit dem Einhub in
die KATRIN-Experimentierhallen
wird das Spektrometer fiir den
UHV-Betrieb vorbereitet.

Nach Abschluss dieser Arbeiten
wird ein groB3flachiges inneres Elek-

trodensystem in das Spektrometer
eingebaut. Erste Prototypen dieses
fur die Spannunugsstabilisation
und Untergrundunterdriickung es-
sentiellen Systems werden derzeit
an der Universitat Minster gefer-
tigt.

Die durch das Spektrometersystem
transmittierten Elektronen werden
schlieBlich in einem segmentierten
untergrundarmen Si-Z&hler nach-
gewiesen [5]. Dieses Detektorsys-
tem befindet sich derzeit in der
Designphase.

Der Beginn der mehrjéhrigen Mes-
sungen mit dem KATRIN-Experi-
ment ist fiir 2010 geplant. Nach In-
betriebnahme der Gesamtanlage
wird das Experiment mehrere Jah-

re das Spektrum von Tritium am
Endpunkt untersuchen um mit ei-
ner Designsensitivitat von 0,2 eV
die absolute Massenskala von
Neutrinos zu bestimmen und da-
mit den Anteil der heiBen dunklen
Materie im Universum modellun-
abhangig bestimmen. KATRIN als
Schlisselexperiment der Astro-
teilchenphysik verdeutlicht exem-
plarisch die heutige Mission der
HGF-Zentren: die Durchflihrung
von technisch herausfordernden
und international sichtbaren GroB-
experimenten zur Aufdeckung von
fundamentalen Fragestellungen.
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Die KATRIN-Tritiumquelle
im Tritiumlabor Karlsruhe (TLK)

B. Bornschein, L. Dérr, M. Glugla, O. Kazachenko, ITP

Eine der Schlisselkomponenten
von KATRIN ist die fensterlose gas-
férmige Tritiumquelle (WGTS). Sie
wird im Tritiumlabor Karlsruhe (TLK)
aufgebaut und muss hohen An-
forderungen beziiglich Quellstarke,
Quellstabilitat und Tritiumisoto-
penreinheit gentigen. Der vorlie-
gende Beitrag erklart die wesent-
lichen Komponenten der Tritium-
quelle und ihre Einbettung in die
geschlossenen Tritiumkreislaufe
von KATRIN, die einerseits die sta-
bilisierte Tritiumgaseinspeisung er-
maoglichen (,Inner Loop®) und an-
dererseits die Bereitstellung von
Tritium hoher Reinheit garantieren
soll (,Outer Loop“). Abb. 1 zeigt die
im Beitrag diskutierten Teilbereiche
in ihrem funktionalen Zusammen-
hang inklusive der Schnittstellen

zur Infrastruktur des TLK. Eine Ge-
samtubersicht Gber KATRIN ist in
[1] gegeben.

Das Prinzip der gas-

formigen Tritiumquelle

KATRIN benétigt eine Tritiumquel-
le hoher isotoper Reinheit, hoher
Starke und groBer Stabilitat. Eine
zusatzliche Bedingung ist, dass
das Betaspektrum des Tritiums nur
wenig durch Wechselwirkungen
der Zerfallselektronen mit anderer
Materie innerhalb der Quelle gestort
wird. KATRIN wird aus diesem
Grund eine fensterlose gasformi-
ge Quelle aus molekularem Tritium
verwenden.

Abb. 2 zeigt das Prinzip der gas-
férmigen Tritiumquelle, die im We-
sentlichen aus einem an beiden

Enden offenen Rohr besteht, in
das molekulares Tritium einge-
speist wird. Die im Inneren des
Rohres durch den Zerfall des Triti-
ums freiwerdenden Elektronen wer-
den dann mit Hilfe von starken Ma-
gnetfeldern (3,6 T) ins Spektrome-
ter geleitet, wo ihre kinetische
Energie analysiert wird. Da das
Rohr an seinen Enden offen ist,
um einen Energieverlust der Elek-
tronen beim Austritt aus dem Quell-
rohr zu vermeiden, kann auch das
Tritium aus dem Rohr strémen. Mit
Hilfe von differentiellen Pumpstre-
cken wird es abgepumpt (= Ab-
folge aus Pumpe — Rohrstlick —
Pumpe - Rohrstlick usw.) und so
verhindert, dass es ins Spektro-
meter gelangt. Durch das gleich-
zeitige Einspeisen und Abpumpen
des Tritiumgases erhélt man im
Endeffekt eine stationare Gassau-

Riickwartiges Fensterlose gasfirmige Tritiumquelle

System ) (WGTS) o Transportsystem -
CMSR |« DPS1-R TS DPS1-F > DPS2F > oS | —
1,8 mbar I/s @ <10 mbar /s <107 mbar /s <10™ mbar I/s

Laser | ) Geregelte { Strahl-

Raman | @—> Titiymeinspeisung <9 monitor

System s >
A
y A y y
Outer Loop '
® »| Tritiumriickgewinnung Zentrales
u. Isotopentrennung Tritium-Riickhaltesystem

Abb. 1: Blockbild der KATRIN-Tritiumquelle und ihrer Schnittstellen zur Infrastruktur des Tritiumlabors Karlsruhe.
Neben der fensterlosen gasférmigen Tritiumquelle befinden sich auf der Strahlachse des KATRIN-Experimentes noch
das so genannte Kalibrations-und Monitoringsystem (CMS-R) im riickwartigen Teil und das Transportsystem im vor-
deren Teil (Richtung Spektrometer). Das Transportsystem hat die Aufgabe, die Tritiumzerfallselektronen ins Spek-
trometer zu leiten und gleichzeitig liber Pumpen den Tritiumgasfluss ins Vorspektrometer um mehr als 14 GréBen-
ordnungen zu reduzieren. Zusatzlich dargestellt sind die Tritiumkreislaufe (Inner Loop, Outer Loop), die fiir eine ge-
regelte Tritiumgaseinspeisung sorgen und die Tritiumreinheit Giber dem gewiinschten Wert von 95 % halten.
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Longitudinales Gasdichteprofil der Tritiumquelle

2
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Abb. 2: Prinzip der fensterlosen gasférmigen Tritiumquelle. Tritiumgas wird auf
halber Lénge eines zu beiden Seiten offenen Rohres eingespeist und an den
Enden des Rohres wieder abgepumpt. Dadurch entsteht ein longitudinales Gas-
dichteprofil (oben), das an den Enden des Rohres minimal ist. Das Rohr ist von
supraleitenden Magneten umgeben, deren Magnetfeld die Elektronen des im
Rohr zerfallenden Tritiums fiihren, und zwar ins Transportsystem (Richtung Spek-
trometer) und ins Kalibrationssystem.

Inelastische Streuung
30K
T, T,
T. T. T.
’ THe' & = T, ’
Aufladung der Quelle
30K
+ + T -
: TH(;H +T2 THe I e 2 THe' e —>
e + - E e_ —

Abb. 3: Beispiele fiir systematische Effekte in der Quelle. Bei der inelastischen
Streuung der Elektronen an den Tritiummolekiilen verlieren diese Elektronen
Energie. Dieser Energieverlust muss moglichst genau bekannt sein, da er in
den systematischen Fehler fiir die Bestimmung der Neutrinomasse eingeht. Das
Gleiche gilt fiir den Aufladeeffekt, der dadurch zustande kommt, dass die ne-
gativ geladenen leichten Elektronen mit groBer Geschwindigkeit das Rohr ver-
lassen (weniger als 1 Mikrosekunde), wéhrend die positiv geladenen lonen deut-
lich langer brauchen (im Bereich von Sekunden). Das Ergebnis ist eine positi-
ve Aufladung der Quelle, die zu einer Potenzialverschiebung der startenden Elek-
tronen fuhrt.

lendichte im Rohr und damit eine
definierte Tritiumquellstarke fur
KATRIN. Die Betriebstemperatur
der Quelle liegt bei 30 K, um ei-
nerseits den Gasleitwert des Roh-
res so gering wie moglich zu hal-
ten und andererseits eine Kon-
densation von Tritium auf den Rohr-
wanden zu verhindern (bei noch tie-
feren Temperaturen ware das der
Fall).

Die Anzahl der Tritiummolekdile in
der WGTS ist gegeben durch das
Produkt aus Quellflache, Saulen-
dichte (Molekiile/cm?) und Triti-
umreinheit (dimensionslose GroBe)
und sollte prinzipiell so groB wie
maoglich sein. Das kann durch Ver-
wendung von reinem Tritium er-
reicht werden, und indem sowohl
der Durchmesser des Quellrohres
als auch die Gassaulendichte groB
gewahlt wird. Hier gibt es jedoch
technische und physikalische Gren-
zen:

Der Durchmesser des Quellrohres
(und damit die Quellflache) ist we-
gen der magnetischen FUhrung
der Elektronen ins Spektrometer
limitiert: Bei einem vorgegebenen
Spektrometerdurchmesser von
10 m und einer angestrebten En-
ergieaufldsung von 1 eV erhélt man
einen Quelldurchmesser von knapp
9cm.

Elektronen aus dem Tritiumbeta-
zerfall kdnnen inelastisch an Triti-
ummolekulenim Quellrohr gestreut
werden und dabei Energie verlie-
ren (siehe Abb. 3). Dies ist ein zu
systematischen Fehlern fiihrender,
unerwunschter Prozess, um den
das gemessene Betaspektrum kor-
rigiert werden muss; die Korrektur,
ist nicht beliebig perfekt und um-
so groBer, je hoher der Anteil der ge-
streuten Elektronen ist —letzterer ist




wiederum abhangig von der Gas-
sdulendichte: je gréBer die Dichte,
um so gréBer der Anteil der ge-
streuten Elektronen. Es gibt also ei-
nen Kompromiss zwischen er-
wiinscht hoher Gassédulendichte
und einem mdéglichst niedrigen An-
teil an gestreuten Elektronen. Die
fir KATRIN optimale Gasséaulen-
dichte betréagt 5 x 10" Molekile/cm?.
Damit ergibt sich ein Tritiuminven-
tar von ca. 1,1 x 10" Bq (3 Ci) im
Rohr.

Etwa 90 % der systematischen
Unsicherheiten des KATRIN-Ex-
perimentes haben ihren Ursprung
entweder in physikalischen Effek-
ten in der Tritiumquelle oder in der
technischen Realisierung der Triti-
umgquelle. Um die projektierte Sen-
sitivitat von 0,2 eV/c? fir die Neu-
trinomasse erreichen zu kdnnen
[1], mussen sowohl die Tritium-
reinheit als auch die Gassaulen-
dichte mit einer Genauigkeit von
0,2 % bekannt sein. Da eine per-
manente Messung dieser GréBen
technisch kaum machbar ist, wird
ein anderer Weg der Realisierung
beschritten: Tritiumreinheit und
Gasséulendichte werden auf ei-
nem Niveau von 0,1 % stabilisiert
und lediglich periodisch gemes-
sen. Die geforderte Stabilitt von
0,1 % ist die groBte Herausforde-
rung an die KATRIN-Tritiumquelle
und hatihr Design und das der an-
geschlossenen Tritiumkreislaufe
wesentlich beeinflusst.

Die KATRIN-WGTS wird mit zwei
differenziellen Pumpstrecken bei
30 K betrieben. Das gesamte Ma-
gnetkryostatsystem hat eine Lan-
ge von 16 m und wird momentan
bei einem industriellen Partner ge-
fertigt. Die Quellrohrtemperatur
und ihre geforderte Stabilitat von
0,1 % kann nur durch ein speziel-

les Kuhlsystem erreicht werden,
das auf Ankopplung an ein mit sie-
dendem Neon geflillten Kihlrohr
beruht (siehe auch [2] in diesem
Heft).

Die stabilisierte

Tritiumgaseinspeisung
(,,inner Loop*)

Um die von KATRIN geforderte
Gasséulendichte im Quellrohr auf-
rechterhalten zu kénnen, benétigt
man eine Tritiumeinspeiserate von
1,8 mbar I/s (Bezugstemperatur
273 K). Dies entspricht einem
Durchsatzvon 1,7 x 10" Bg/s oder
40 g Tritium pro Tag. KATRIN be-
absichtigt pro Jahr 3 bis 5 Mess-
phasen mit zu jeweils 60 Tagen
durchzuflihren (Durchsatz bis zu
12 kg Tritium pro Jahr!), um ins-
gesamt 3 Jahre reine Messzeit zu
akkumulieren. Das TLK mit einem
derzeitigen Inventar von 20 g Tri-
tium ist das einzige wissenschaft-
liche Labor, das sowohl die be-
hordliche Genehmigung als auch
die Infrastruktur besitzt, um die
Anforderungen von KATRIN zu er-
fallen.

Abb. 4 zeigt das PrinzipflieBbild
der gasférmigen Tritiumquelle und
des dazugehdrigen Inneren Tritium-
kreislaufes, der dafiir sorgt, dass
das an den Enden des Quellrohres
austretende Tritium geregelt wieder
eingespeist wird.

Die Stabilisierung der Gassaulen-
dichte auf 0,1% in einem dynami-
schen System, wie es die WGTS
darstellt, verlangt neben der Stabi-
lisierung der Quellrohrtemperatur
auch die Stabilisierung des Tritium-
gasdurchsatzes auf 0,1%. Da
eine direkte Kontrolle des Gas-
flusses mittels eines Gasflussreg-
lers in dem gewlinschten Bereich

technisch nicht machbar ist, wird
die Stabilisierung Uber eine Kapil-
lare mit festem Leitwert und einem
druckgeregelten Tritiumpuffer-
behalter realisiert. Das entspricht
dem Einstellen eines elektrischen
Stromes mit Hilfe eines Wider-
standes und einer Spannungs-
quelle. Das Konzept ist im Rah-
men des Testexperimentes TILO
(Test of Inner LOop) erfolgreich mit
Protium (= leichtestes Wasserstoff-
isotop) und Deuterium erprobt wor-
den [3].

Bereitstellung von

Tritium hoher Reinheit
(,,Outer Loop*)

Die KATRIN-Quelle soll bei einer Tri-
tiumreinheit von 95 % (stabilisiert
auf 0,1 %, Rest Protium und Deu-
terium) mit weniger als 1 ppm Ver-
unreinigungen in Form von Nicht-
wasserstoffisotopen, wie z. B.
Methan, Stickstoff und Helium be-
trieben werden. Dieses Ziel soll
durch zwei MaBnahmen erreicht
werden:

Im Inneren Tritiumkreislauf wird ein
Palladium-Silber-Membranfilter
(,Permeator®,) installiert, der nur
fir Wasserstoffisotope durchlassig
ist (Abb. 4).

Um die hohe Tritiumkonzentration
von 95 % in der WGTS sicherzu-
stellen, wird ein bestimmter Anteil
des zirkulierenden Gases (ca. 1 %)
aus dem Inneren Tritiumkreislauf
entnommen und zur Aufarbeitung
in den sogenannten AuBeren
Tritiumkreislauf von KATRIN ge-
schickt. Der innere Kreislauf wird
parallel durch Tritiumgas der ge-
wiinschten Reinheit aus einem Vor-
ratsbehalter wieder aufgefillt. Das
Gesamtinventar der KATRIN-Triti-
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Abb.4: PrinzipflieBbild der gasférmigen Tritiumquelle und des dazugehérenden Inneren Tritiumkreis-
laufes. Der Innere Tritiumkreislauf ist fiir die geregelte Tritiumgaseinspeisung in die WGTS zusténdig.
Zusitzlich zu sehen sind Teile des sogenannten AuBeren Tritiumkreislaufes, der die Reinigung des
Tritiums ermdglicht und fast die gesamte Infrastruktur des TLK involviert (sieche auch Abb. 5).

umkreisldufe betragt bis zu zehn
Gramm Tritium.

Der AuBere Tritiumkreislauf ge-
wahrleistet eine stationdre Rein-
heit des Tritiums in der WGTS und
umfasst nahezu die gesamte In-
frastruktur des TLK. Abb. 5 zeigtin
einer vereinfachten Darstellung wie
KATRIN in den schon vorhanden
geschlossenen Tritiumkreislauf des
TLK [4] inkorporiert wird. KATRIN
profitiert hier von den Ergebnissen
im Programm FUSION —der Griln-
dungsauftrag des TLK (Inbetrieb-
nahme 1994) war die Entwicklung
eines geschlossenen Brennstoff-
kreislaufes fur die Kernfusion. Die-
ser Kreislauf ist in den Hauptkom-
ponenten in den letzten 20 Jahren
entwickelt, aufgebaut und betrie-

ben worden und umfasst mit sie-
ben Handschuhboxen und den da-
zugehoérenden Tritiumrickhalte-
systemen mehr als 70 % des Tri-
tiumlabors.

Im Folgenden werden die einzelnen
Stationen (siehe Abb. 5 und 6) kurz
beschrieben:

Tritiumlager:

Tritium wird chemisch gebunden
gespeichert. Der zugrunde liegen-
de Prozess ist die Bildung von Me-
tallhydriden durch reversible Re-
aktion der Wasserstoffisotope mit
Metallen: Im TLK wird aus abge-
reichertem Uran und Tritium unter
Freisetzung von Warme ein festes
Metallhydrid gebildet; zur Freiset-
zung des Gases muss das Uran le-
diglich erwarmt werden. Diese Art

der Wasserstoffspeicherung bietet
den Vorteil, dass das Gas drucklos
gelagert wird. Die maximale Spei-
cherkapazitat des Tritiumlagersim
TLK betragt 30 g Tritium.

Tritiumriickgewinnung:

In einem 3-Stufenprozess (CAPER-
Prozess), der im TLK entwickelt
und realisiert worden ist, werden
zunachst die molekularen Was-
serstoffisotope (H,, D,, T,, HD, HT,
DT) Uber einen Palladium/Silber-
Membranfilter zu mehr als 95 % ab-
getrennt. In der zweiten Stufe wer-
den tritiierte Kohlenwasserstoffe
und Wasser durch eine Kombina-
tion von katalytischen Reaktionen
mit der Permeation durch Palla-
dium/Silber-Membranen detritiiert
und so auch chemisch gebunde-




nes Tritium zurickgewonnen. In  penaustausch mit Protiumim Ge- Wasserstoffisotopentrennung:
einem letzten Schritt werdenunter  genstrom auch geringste Rest- Das TLK ist mit einer gaschroma-
Verwendung einer PERMCAT ge- mengen an Tritium zuriick gewon-  tografischen Isotopentrennanlage
nannten Komponente Uber Isoto-  nen [5]. (ISS) ausgeristet. Der Hauptbe-
standteil dieser Anlage ist eine Al-
uminium und Palladium (20 %) ent-
(O, Ji"-’, Elze’-glfilt, 0, haltende S&ule, welche bei Raum-
temperatur und Atmospharendruck
betrieben und nach dem Prinzip der
Verdrdngungschromatographie
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Abb. 5: Geschlossene Tritiumkreislaufe in der Kernfusion, im TLK
und bei KATRIN. Dargestelit sind die vier Hauptstationen eines sol-  Abb. 6: Tritiumriickgewinnung. Zu sehen ist
chen Kreislaufes, der im TLK seit mehr als zehn Jahren realisiert die CAPER-Anlage im TLK, die in einem 3-
ist und der eine notwendige Voraussetzung fiir den Betrieb von Stufen-Prozess die anfallenden Gase detri-
KATRIN ist. Das TLK ist weltweit das einzige Tritiumlabor, das ei- tiiert und die Wasserstoffisotope zuriickge-
nen solchen Kreislauf besitzt. winnt.




Zusammenfassung

Die Tritiumquelle ist eine der Schlls-
selkomponenten des KATRIN-EXx-
periments, die sehr hohen Anfor-
derungen geniigen muss. Im Ver-
gleich mit bisher verwendeten
Quellen in kleineren Experimenten
hat die fensterlose gasférmige Tri-
tiumquelle WGTS) von KATRIN ei-
ne um zwei GréBenordnungen
héhere Intensitat. Nur die am Triti-
umlabor Karlsruhe (TLK) verflig-

bare, weltweit einzigartige Infra-
struktur erlaubt den Betrieb einer
solchen Quelle mit der geforderten
Stabilitat von 0,1 % und bei Triti-
umkonzentrationen >95%. Eine
Sensitivitat von 0,2 eV/c? fir die
Neutrinomasse verlangt bei gege-
bener WGTS-Geometrie eine Ein-
speiserate von 40 g Tritium pro
Tag. Auf der Basis der Anforde-
rungen wird im TLK ein geschlos-
sener Tritiumkreislauf fir KATRIN
konzipiert und aufgebaut.
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Elektrostatische Spektrometer und Detektoren

fur KATRIN

R. Gumbsheimer, M. Steidl, IK; S. Wstling, IPE; C. Day, ITP;
J. Wolf, L. Bornschein, Institut flir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe;
J. Bonn, Institut fir Physik, Universitat Mainz; Ch. Weinheimer, Institut fir Kernphysik, Universitat Minster

Im KATRIN-Experiment soll die
Neutrinomasse aus der prézisen
Vermessung des Energiespek-
trums der -Elektronen aus dem
Tritiumzerfall bestimmt werden.
Von der gasférmigen Tritiumquel-
le werden die Elektronen magne-
tisch in das Spektrometersystem
gefuhrt [1,2,3].

Die Energieanalyse erfolgt mit ei-
nem elektrostatischen Gegenfeld,
das die Elektronen abbremst. Nur
Elektronen mit einer kinetischen
Energie, die groBer ist als das Ana-
lysierpotenzial, kbnnen das Spek-
trometer passieren. Alle anderen
Elektronen werden reflektiert. Die
Spektrometertanks selbst liegen
auf Hochspannung. Drahtelektro-
den im Inneren sind flr die Fein-
formung des Feldes verantwort-
lich. Die Energiemessung ge-
schieht in zwei Stufen. Zunachst
wird in dem kleineren Vorspektro-
meter mit begrenzter Auflésung
und fester Retardierungsspannung
der niederenergetische Anteil des
[B-Spektrums abgetrennt. Nur jedes
10-millionste Elektron erreicht das
groBe Hauptspektrometer, das mit
einer variablen Retardierungsspan-
nung die Feinanalyse durchfuhrt.
Elektronen, die das Hauptspektro-
meter passieren, werden in einem
segmentierten Siliziumdetektor ge-
zahlt.

Neben anderen Faktoren beein-
flusst der Restgasdruck im Spek-
trometer wesentlich die Unter-
grundrate. FUr den angestreb-
ten Enddruck von weniger als
10""'mbar stellt der 1250 m® groBe
Ultrahochvakuum-(UHV)-Tank des
Hauptspektrometers eine techni-
sche Herausforderung dar, deren
Umsetzung am Vorspektrometer

erfolgreich getestet wurde. Auch an
Stabilitat und absolute Genauigkeit
der elektrostatischen Felder wer-
den sehr hohe Anforderungen ge-
stellt.

Vorspektrometer

Das Vorspektrometer filtert 3-Elek-
tronen heraus, die keine verwert-
bare Information Uber die Neutri-
nomasse tragen, um die Unter-
grundrate im Hauptspektrometer
zu reduzieren. Dazu reicht eine ver-
gleichsweise moderate Energie-
auflésung von 70 eV aus. Ebenso
wichtig ist der ,kleine Bruder* des
Hauptspektrometers als Prototyp
fir das Vakuumkonzept und das
elektromagnetische Design des
Hauptspektrometers.

Das Vorspektrometer ist ein zylin-
drischer Edelstahltank mit einem
Durchmesser von 170 cm und ei-
ner Ladnge von 338 cm (Abb.1), der

Abb. 1: Vorspektrometer mit Vakuumsystem und supraleitenden Magneten im

2003 von der franzésischen Fir-
ma SDMS gebaut wurde. Das in-
nere Elektrodensystem kann Uber
einen groBen metallgedichteten
Flansch an einem Ende des Tanks
eingebracht werden. Das Vaku-
umsystem, das an den beiden
seitlich wegflihrenden Stutzen
montiert ist, besteht aus einer
Kombination von Getterpumpen
(25000 I/s) fur Wasserstoff und
kaskadierten Turbomolekularpum-
pen (1000 I/s) fir andere Gase.

Der angestrebte Enddruck von we-
niger als 10" mbar erfordert hohe
Dichtheit der Flanschverbindun-
gen, eine groBe Saugleistung der
Vakuumpumpen, extreme Sau-
berkeit der Oberflache und nied-
rige Ausgasraten der Tankwand
(<102 mbar I/s cm?). Darum wur-
den die Innenflachen des Edel-
stahltanks in mehreren Schritten
geschliffen, gebeizt, elektropoliert
und gereinigt. Zusétzlich kann der

Marz 2004. Unten rechts: inneres Elektrodensystem.
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gesamten Tank unter Vakuum bei
350 °C ausgeheizt werden. Wah-
rend des Messbetriebes kann er
auf —20 °C abgekiihlt werden, wo-
durch sich die Ausgasrate um na-
hezu eine GréBenordnung gegen-
Uber +20 °C senken lasst.

Ende 2004 wurden die Vakuum-
tests erfolgreich abgeschlossen.
Der Enddruck von <10™"" mbar wur-
de ebenso wie die erforderliche
Ausgasrate von <10"?mbar I/s cm?
bereits bei Raumtemperatur nach
dem Ausheizen auf 230 °C erreicht
[4]. Durch den Vergleich dieser Er-
gebnisse mit detaillierten Simula-
tionsrechnungen konnte die Get-
termenge fUr das Hauptspektro-
meter gegeniber ersten Schat-
zungen halbiert werden. Ebenso
wurde auf die aufwandige Kuih-
lung verzichtet.

Das Vorspektrometer wurde 2005
als Prototyp fUr das elektroma-

gnetische Design umgebaut. Die
verschiedenen Teile wurden in en-
ger Zusammenarbeit mit interna-
tionalen Kollaborationspartnern
aufgebaut. Als Quelle dient eine
Elektronenkanone flir quasi mo-
noenergetische Elektronen bis
30 keV Energie des INR in Troitsk/
Russland. Das innere Elektroden-
system (Abb.1) wurde von der Uni-
versity of Washington in Seattle/
USA gefertigt und im Friihjahr 2005
installiert. Eine prézise Hochspan-
nungsversorgung der Universitat
Muinster und zwei supraleitende
4,5-T-Magnete komplettieren das
System.

Das seit Sommer 2006 laufende
umfangreiche Messprogramm wird
im Wesentlichen von Studenten
der Universitaten Karlsruhe, Mins-
ter und Seattle im Rahmen ihrer Di-
plom- und Doktorarbeiten durch-
geflhrt. Abb. 2 zeigt eine Mes-
sung der Transmissionseigenschaf-

Rate [s]

Transmissionseigenschaften 10008

Abb. 2: Transmissionseigenschaft des Vorspektrometers fiir Elektronen der
Energie 993-1003 eV bei einer Retardierungsspannung von 1000 V. In blau sind
die Messwerte dargestellt, in rot die entsprechende Simulation [5].

ten des Vorspektrometers flir Elek-
tronen niedriger Energie, sowie
das Ergebnis der entsprechenden
Simulationen [5]. Das Messpro-
gramm wird im Jahr 2007 fortge-
setzt um insbesondere Fragen zur
Hochspannungsstabilisierung und
zum Untergrund der Spektrometer
zu kléren.

Hauptspektrometer

Das Hauptspektrometer ist das
Kernstick der ,Neutrinowaage
KATRIN®“. Es misst die kinetische
Energie der -Elektronen mit ei-
ner Aufldsung von 0,93 eV. Der
UHV-Tank besteht aus bis zu
32 mm dicken Edelstahlblechen,
die mit 650 m Schweinahten ver-
bunden sind. Er hat einen inneren
Durchmesser von 9,8 m und eine
Léange von 23,3 m. Die magne-
tischen Flhrungsfelder flr die Elek-
tronen werden von zwei supralei-
tenden Solenoiden erzeugt. GroBe
Korrekturspulen mit 12 m Durch-
messer dienen der Feinjustierung
und kompensieren den Einfluss
des Erdmagnetfeldes. Die Draht-
elektrode flr das Retardierungs-
feld liegt auf einem Potenzial von
—18,6 kV. Die Tankwand selbst liegt
ebenfalls auf Hochspannung
(-18,5 kV) und dient als Schirm-
elektrode, die duBere Stérungen
auf das Feld im Innern des Tanks
stark unterdruckt.

Durch die kleine negative Gegen-
spannung zwischen Tankwand und
Drahtelektrode werden auBerdem
niederenergetische Elektronen
reflektiert, die z. B. durch Myonen
der kosmischen Strahlung aus der
massiven Tankwand herausge-
schlagen werden. Aufgrund des
Verlaufs der magnetischen Feld-
linien sollten Elektronen, die trotz-




dem in das Spektrometervolumen
eindringen, den Detektor nicht er-
reichen. St6Bt jedoch ein Elektron
im Vakuum mit einem Gasmolekl
zusammen, kann es vorkommen,
dass es doch in Richtung des De-
tektors abgelenkt wird. Da nicht
mehr als ein Elektron in 1000 s
zum Detektor abgelenkt werden
soll, muss der Druck bei Neutri-
nomessungen unter 10™" mbar lie-
gen. Dies entspricht etwa einem
Nanogramm Wasserstoff in einem
Volumen von 1250 m?.

Die am Vorspektrometer erfolg-
reich getestete Kombination von
Getterpumpe und kaskadierten Tur-
bomolekularpumpen (TMP) wird
auch hier eingesetzt. Mit 3000 m
Getterstreifen erreicht man eine
Pumpleistung von ca. 1 Million I/s
fur Wasserstoff. TMPs saugen
Edelgase und Kohlenwasserstof-
fe mit 10000 I/s ab. Zur Reinigung
der Oberflachen und zum Aktivie-
ren der Getterpumpen kann der
gesamte Tank unter Vakuum bei
350 °C ausgeheizt werden. Dazu
wurde ein Heizsystem mit 12 m®
Warmetragerdl installiert, das eine
Heizleistung von 435 kW aufbringt.

Die Fertigung bei der Deggendor-
fer Firma MAN-DWE musste unter
extrem sauberen Bedingungen
stattfinden. Fir die Arbeiten wur-
de eine komplette Halle saniert
und flr KATRIN reserviert. Ent-
sprechend den Erfahrungen mit
dem Vorspektrometer wurden die
Innenflachen des Edelstahltanks
behandelt. Der erste Vakuumtest in
Deggendorf verlief sehr erfolgreich
(Abb. 3). Obwohl der Tank nicht
ausgeheizt werden konnte, wur-
de mit nur einer TMP-Kaskade be-
reits ein Enddruck von 6 x 10 mbar
erreicht. Nach der kompletten In-
stallation der Heizung und der Va-

kuumanlage am Forschungszen-
trum Karlsruhe wird sich Mitte 2007
zeigen, ob wir die geforderten End-
werte erreichen kdnnen.

Von der Auftragsvergabe bis zur An-
kunft des Tanks am Forschungs-
zentrum am 25.11.2006 vergingen
nicht einmal 2 Jahre. Ende Okto-
ber 2006 wurde der Tank auf sei-
ne lange Reise nach Karlsruhe ge-
schickt. Obwohl Deggendorf nur
340 km Luftlinie von Karlsruhe ent-
fernt ist, musste der Tank aufgrund
seiner GroBe einen fast 9000 km

langen Umweg auf sich nehmen.
Von Deggendorf fuhrte die Reise
Uber die Donau mit dem Frachter-
schiff ,Taifun“ flussabwérts zum
Schwarzen Meer. Die engste Stel-
le, mit nur 7 cm Abstand unter ei-
ner Brlcke, passierte der Tank an
der Schleuse Jochenstein. In Con-
stanta am Schwarzen Meer wurde
der Tank auf einen Hochseefrach-
ter verladen. Nach einer teils stiir-
mischen Fahrt Uber Schwarzes
Meer, Mittelmeer und Atlantik,
erreichte das Spektrometer am
17. November Rotterdam, wo es

Abb. 3: Techniker im elektropolierten Hauptspektrometertank lei-
tet Heliumgas an eine Flanschverbindung in 9 m Héhe fiir einen Leck-
test.




Abb. 4: Transport des Hauptspektrometers durch Leopoldshafen.

auf einen Ponton verladen und den
Rhein hinauf bis nach Eggenstein-
Leopoldshafen geschleppt wurde.

Unter groBem Interesse der Be-
vblkerung und der Medien wurde
der knapp 200 t schwere Tank am
25.11.2006 mit einem der groBten
Autokrane Europas vom Ponton
auf einen 5 m breiten Transporter
gehoben. Im Schritttempo fuhr der
Tank durch Leopoldshafen (Abb. 4).
Etwa 30000 Zuschauer beobach-
teten, wie sich das Spektrometer
mit zum Teil nur wenigen Zenti-
metern Spielraum an den Hausern
vorbeischob, bis es gegen Abend
das Forschungszentrum erreichte.
Vier Tage spater wurde der Tank
durch das gedffnete Hallendach
in seine endgultige Position in der
neu gebauten KATRIN-Spektro-
meterhalle gehoben. Internet-Links
mit Bildern und Filmaufnahmen
der Fertigung und des Transports

sind auf der KATRIN-Homepage zu
finden [3].

Nach dem SchlieBen des Hallen-
dachs begannen die Arbeiten an
den Heiz- und Vakuumsystemen,
die im Frthjahr 2007 abgeschlos-
sen werden. Nach dem Ende der
Vakuumtests im Sommer 2007 be-
ginnen die Vorbereitungen zur In-
stallation der inneren Drahtelek-
trode. Die Elektrodenstruktur be-
steht aus 250 einzelnen Modulen,
die unter Reinraumbedingungen
an der Tankwand angebracht wer-
den. Die Module werden an der
Universitat MUnster entwickelt und
gebaut. Die Konstruktion der HV-
festen und UHV-tauglichen Elek-
trodenhalterungen im Inneren des
Tanks, sowie die Logistik der Mon-
tage werden in enger Zusammen-
arbeit von Universitdt Karlsruhe
und Forschungszentrum Karlsru-
he durchgeflhrt. Erste Testmes-

sungen der elektromagnetischen
Eigenschaften des Hauptspektro-
meters sind flir 2008 geplant. Ne-
ben den supraleitenden Detektor-
magneten und der sehr genauen
(1 ppm) Hochspannungsversor-
gung, werden dazu der Detektor
[6] und die Elektronenkanone von
den bis dahin abgeschlossenen
Vorspektrometermessungen ver-
wendet.

Detektor

Die Aufgabe des Fokalebenen-
detektors ist der Nachweis der [3-
Elektronen, die das elektrostatische
Gegenfeld des Hauptspektrome-
ters Uberwinden. Wichtigste An-
forderungen an den Silizium-Halb-
leiterdetektor sind hierbei ein effi-
zienter Nachweis des Signals
(>90 %) und niedriger Untergrund
(<1 mHz). Die benétigte sensiti-
ve Flache fir den Detektor von




ca. 64 cm? wird durch die Quer-
schnittsflache der Quelle und das
Verhaltnis der Magnetfeldstérken
in Quelle und Detektor festgelegt.
Die Wahl des Detektor-Magnetfel-
des von 3 Tesla limitiert dabei die
Einfallswinkel der [3-Elektronen auf
maximal 45° und begrenzt damit
Stoéreffekte durch Ruckstreuung.

Die Reduktion des Detektor-Un-
tergrundes aus naturlicher Radio-
aktivitat und kosmischer Strahlung
auf weniger als 1 mHz erfordert ei-
ne sorgfaltige Materialauswahl der
eingesetzten Bauteile, eine Kup-
fer-Blei-Abschirmung zur Unter-
drickung der Umgebungsaktivitat
und ein aktives Vetosystem flr
kosmische Strahlung. Durch eine
Nachbeschleunigung der Elektro-
nen vor dem Detektor mit 30 kV soll
das Signal zu Untergrundverhalt-
nis um den Faktor zwei bis drei
verbessert werden, da bei héheren
Energien Untergrundbeitrége durch
Fluoreszenzprozesse der umge-
benden Materialen entfallen.

Der Detektor besteht aus einem
Wafer mit segmentierten Photo-
dioden mit sehr dinnem Eintritts-
fenster (<100 nm). Diese Techno-
logie erlaubt eine anwenderspezi-
fische Aufteilung der Diodenfor-
men auf dem Wafer ohne Verluste
der Nachweiswahrscheinlichkeit
durch insensitive Zwischenrdume.
Der Detektor wird in 145 Sektoren
eingeteilt (Abb. 5). Die Segmen-
tierung erlaubt die Identifizierung
der Bahn eines Elektrons durch
das Spektrometer. Damit lassen
sich nachtréglich rdumliche Inho-
mogenitéten der elektrischen und
magnetischen Felder im Spektro-
meter flr die Energiemessung kor-
rigieren.

Abb. 5: Segmentierter Siliziumdetektor mit 145 Photodioden mit je-
weils gleicher Flache auf einem Wafer.

Die Detektorkammer mit Silizium-
detektor, Vakuumkammer und su-
praleitendem Detektormagnet wird
zur Zeit von unseren Kollabora-
tionspartnern an der University of
Washington in Seattle konstruiert
und gebaut. Die eingesetzte Tech-
nologie erlaubt eine hohe Flexi-
bilitat in der Aufbau- und Verbin-
dungstechnik ohne die Energie-
auflésung des Detektors stark zu
beeinflussen.

Die am IPE entwickelte Auslese-
elektronik ist modular in Hybrid-
SMD-Technik aufgebaut und er-
laubt eine kompakte Installation
der analogen Eingangsstufen. Die
Signale der rauscharmen, ladungs-
empfindlichen Verstérker werden
mit 10 MHz 12-Bit ADCs digitali-
siert und zusammen mit anderen
Prozessparametern des KATRIN-
Experimentes gespeichert. Neben
dem Fokalebenendetektor exis-
tieren entlang des Strahlrohrs wei-
tere kompakte Monitor-Detektoren,

um in situ die Luminositat der Quel-
le mit einer Genauigkeit von 107 zu
Uberwachen.

Zusammenfassung

Die beiden elektrostatischen Spek-
trometer bilden zusammen mit
dem segmentierten Detektorsys-
tem die ,Neutrinowaage” des
KATRIN-Experimentes. Die UHV-
Tanks sind bereits am Forschungs-
zentrum aufgestellt und werden
fur die Messungen vorbereitet. Um-
fassende Vakuumtests am Vor-
spektrometer und erste Messun-
gen mit dem Hauptspektrometer
zeigen bereits sehr gute Werte. Es
wird erwartet, dass die Arbeiten
am Elektrodensystem des Haupt-
spektrometers in 2008 abge-
schlossen werden und erste elek-
tromagnetische Testmessungen
beginnen kdnnen. Der Beginn der
Messungen des Gesamtsystems
von KATRIN wird fir 2010 erwartet.




[11 KATRIN-Beitrdge, Forschungs- [3] offizielle KATRIN Homepage: [5] F. Frankle,
zentrum Karlsruhe — Nachrichten, http://www-ik1.fzk.de/tritium/ Diplomarbeit 2006, Universitét
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Magnet- und Kryotechnologie fur KATRIN

M. Noe, S. Grohmann, R. Gehring, W. Gil, M. Susser, H. Neumann, ITP;

F. Glueck, Institut fir Experimentelle Kernphysik, Universitat Karlsruhe

Eine wichtige und spannende Auf-
gabe der ndchsten Jahre im Be-
reich der Astroteilchenphysik ist
die Bestimmung der Masse von
Neutrinos. Einen SchlUsselbeitrag
dazu wird das Karlsruhe-Tritium-
Neutrino-Experiment KATRIN lie-
fern [1], [2].

Das Messprinzip basiert auf der
so genannten MAC-E-Filter-Tech-
nik [3], [4]. Dabei werden unter-
schiedlich energiereiche Elektronen
zun&chst adiabatisch, das heiBt
ohne Energieverlust, in einem Ma-
gnetfeld gefiihrt und anschlieBend
in einem Spektrometer gefiltert.
Die Elektronen erhalt man durch
den B-Zerfall von Tritium. Uber die
Messung des Energiespektrums
am oberen Endpunkt kann dann di-
rekt, ohne weitere Annahmen, auf
die Neutrinomasse geschlossen
werden.

Eine vereinfachte Skizze des Auf-
baus des KATRIN-Experimentes
ist in Abb. 1 dargestellt. Um die
Elektronen zu erzeugen und von |h-
rer Erzeugungsquelle bis zum De-
tektor zu flihren, ist ein Magnetsys-
tem aus einer Vielzahl von unter-
schiedlichen Magneten erforder-
lich. Diese Magnete kdnnen tech-
nisch und wirtschaftlich sinnvoll
nur in supraleitender Ausflihrung
mit einer Kiihlung durch flussiges
Helium bei etwa 4 K (-269 °C) rea-
lisiert werden. Wegen ihrer unter-
schiedlichen Funktion sind die Ma-
gnete dabei in die folgenden un-
terschiedlichen Abschnitte einge-
teilt:

e In der fensterlosen gasformi-
gen Tritiumquelle (Windowless
Gaseous Tritium Source,
WGTS) werden die Elektronen
erzeugt und durch das Ma-
gnetfeld adiabatisch gefihrt.

e An die WGTS schlieBen sich
einige differentielle Pump-
strecken (DPS) mit Turbomole-
kularpumpen an, die den Triti-
umgehalt reduzieren und die
Elektronen adiabatisch flhren.

e Um sicherzustellen, dass kein
Tritium in die Spektrometer
gelangt, ist ein weiteres Ma-
gnetsystem mit einer kryoge-
nen Pumpstrecke (Cryogenic
Pumping Section, CPS) erfor-
derlich, welches in seinem In-
neren die Tritiummolekile an
einer kalten Oberflache absor-
biert.

e Die Vor- und Hauptspektrome-
termagnete an den jeweiligen
Enden der Spektrometer er-
zeugen ein Streufeld auf dem
die Elektronen durch das
Spektrometer gefiihrt werden.
Weiterhin bestimmt das Ver-
héltnis der Magnetfelder in der
Mittenachse des Hauptspek-
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(TLK, Geb. 452)
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Abb. 1: Anordnung des KATRIN-Experimentes und der kryogenen Versorgung.
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trometers zum maximalen Ma-
gnetfeld in der Strahlachse die
Aufldsung des Experimentes.

e Der Detektormagnet hat die
Hauptaufgabe den Detektor
aufzunehmen und den sehr
empfindlichen Detektor gegen
unerwinschte Strahlung von
auBen zu schitzen.

Eine wichtige Anforderung ist bei
fast allen Magneten an die zeitliche
Stabilitat des Magnetfeldes ge-
stellt. In einem Zeitraum von 3 Mo-

naten darf die Magnetfeldstarke
nur um 0,01 % absinken. Die Ma-
gnete werden dabei im soge-
nannten ,persistent mode* betrie-
ben, das heiBt die supraleitenden
Magnetwicklungen fihren einen
Dauerstrom und sind kurzgeschlos-
sen.

Am Beispiel des Quellmagneten
und der differenziellen Pumpstre-
cke werden die magnet- und kryo-
technischen Herausforderungen
des KATRIN-Experimentes ndher
erlautert.

WGTS Magnetabschnitt

Der Aufbau der WGTS istin Abb. 2
dargestellt. Sie besteht aus drei
Abschnitten, in der Mitte das
WGTS-Strahlrohr und zu beiden
Enden des Strahlrohres jeweils ei-
ne differentielle Pumpstrecke. An
den Enden ist die WGTS mit ei-
nem Ventil auf Raumtemperatur
mit den anschlieBenden Magnet-
gruppen verbunden.

Im Inneren des WGTS-Strahlrohres
mit einer Lange von 10 m und ei-

Turhnmolekularpumpen

an den Pumpkammerp

Abb. 2: Aufbau der Windowless Gaseous Tritium Source (WGTS) im Experiment KATRIN (3D-Grafik Fa. ACCEL).




nem Durchmesser von 90 mm wird
kontinuierlich hochreines moleku-
lares Tritium injiziert. Von der In-
jektionskammer in der Mitte des
Strahlrohres diffundiert das Triti-
um Uber 5 m zu beiden Rohrenden,
wobei der Druck etwa linear ab-
nimmt. Am Ende des WGTS-Strahl-
rohres werden die Tritium- und
beim (-Zerfall entstehende 3He-
Molekdile in einer ersten differen-
ziellen Pumpstrecke (DPS1) ab-
gepumpt, die aus jeweils 2 Pump-
kammern und 2 Strahlrohrab-
schnitten von 1 m Lange besteht.
An der ersten Pumpkammer (PP1)
sind dabei 4 und an der zweiten
(PP2) 2 Turbomolekularpumpen
angeschlossen.

Das WGTS-Strahlrohr ist einge-
schlossen von drei supraleitenden
Solenoidmagneten von jeweils 3 m
Léange, deren zentrale Magnet-
feldstérke von 3,6 T die 3-Zerfalls-
elektronen adiabatisch zu den
Strahlrohrenden fuhrt. Die Feld-
starken in den 1 m langen Modu-
len der DPS1 betragen 5,6 T in

Strahlrichtung und 3,6 T im sog.
Rear-System. Zusammen mit den
geometrischen Bedingungen er-
gibt sich ein magnetischer Fluss
von 191 Tem?. Der gesamte Aufbau
ist in einem 16 m langen Kryosta-
ten untergebracht.

WGTS-Strahlrohrkiihlung

Von zentraler Bedeutung fiir das
Experiment ist die Anforderung
nach einer extrem zeitlich stabilen
(+30 mK-h™) und &rtlich homoge-
nen Temperaturverteilung (+30 mK
Uber 95 % der Lange) des WGTS
Strahlrohres im Standardbetriebs-
modus bei 30 K (-243 °C). Dies ist
zwingend erforderlich, um die Ge-
nauigkeit der Messung in den zu-
l&ssigen Grenzen zu halten.

Dazu wurde zusammen mit der
Technischen Universitdt Dresden
ein spezieller Kuhlkreislauf ent-
wickelt, der in Abb. 3 dargestellt ist.
Das Kihlsystem besteht aus zwei
16-mm-Verdampferrohren, die als

Teil eines Thermosiphons beidsei-
tig an das Strahlrohr angel&tet wer-
den. Dadurch wird ein sehr guter
thermischer Kontakt zwischen den
Verdampferrohren und dem Strahl-
rohr erzeugt. Die Verdampferroh-
re werden je nach Betriebsmodus
zur Halfte mit siedendem Neon
(bei 30 K) bzw. Argon (bei 120 K)
gefiillt. Uber den Druck oberhalb
der Flussigphase kann nun sehr
prazise die Temperatur geregelt
werden. Zur Temperaturmessung
des Strahlrohres werden am Insti-
tut fur Technische Physik Dampf-
druckthermometer entwickelt, da
handelstbliche Temperatursenso-
ren nicht anwendbar sind. Eine
weitere technische Schwierigkeit
ist das Einstellen eines stabilen
Flllstandes in beiden Verdamp-
ferrohren, die Uber die komplette
L&nge von 10 m etwa zur Hélfte mit
Flussigkeit geflllt sein missen.
Das (lokale) Uber- oder Unterfiillen
wurde zu Strdomungsinstabilitaten,
beziehungsweise zum Austrock-
nen der Verdampferrohre flihren.
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Abb. 3: Strahlrohrkiihlung mittels Thermosiphon, Strahlrohr-Létprobe (Fa. ACCEL).




Weiterhin ist es erforderlich, die durch
die Rohrenden eingefiihrte Warme-
menge zu minimieren. Dies geschieht
Uber eine spezielle Konstruktion der
Pumpkammern (Abb. 4), indem ver-
sucht wird, den GroBteil der Uber
die Pumpstutzen eingefihrte War-
melast bereits in den Pumpkam-
mern abzufangen.

Die bisher durchgefiihrten Be-
rechnungen bestatigen die Taug-
lichkeit des Kihlkonzeptes. Da
dies bisher aber noch nicht tech-
nisch realisiert und verifiziert wur-
de, ist im Fertigungsprozess der
WGTS als wichtiger Zwischen-
schritt ein so genannter Demon-
stratortest der Strahlrohrkihlung
vorgesehen. Bei diesem Test, der
am spéateren Standort im Tritium-
labor des Forschungszentrums
Karlsruhe durchgefuhrt wird, wer-
den Uberwiegend Originalkompo-
nenten verwendet. So wird bei-
spielsweise flr die kryogene Ver-
sorgung dieses Tests die bereits

fertiggestellte Kalteanlage von
KATRIN verwendet.

DPS2-F Magnet

Die Designskizze des DPS2-F-
Magneten (Differential pumping
system 2-forward direction) ist in
Abb. 5 dargestellt. Der DPS2-F-
Magnet besteht aus 5 Solenoid-
magneten von je 1 m Lange, die um
+20 Grad gegeneinander verkippt
sind. Diese Verkippung ist erfor-
derlich um eine naturliche Barrie-
re fir neutrale Teilchen darzustel-
len. Zwischen den Solenoidma-
gneten befinden sich weitere Pump-
stutzen zum Anschluss von Tur-
bomolekularpumpen. Beim An-
schluss der Pumpen ist darauf zu
achten, dass ein maximales Magnet-
feld von 50 GauB (1 GauB =107*T)
in den Pumpen nicht tberschritten
wird, da dies zu einer unzulédssigen
Erwarmung im Betrieb und somit
zur Zerstérung der Pumpen fiihren
wiurde.

Das zentrale Magnetfeld in der Mit-
te eines Solenoiden betragt 5,6 T.
Das Strahlrohr hat einen Durch-
messer von 88 mm und wird im
Standardbetrieb bei etwa 77 K
(=196 °C) betrieben.

Beim Design der differenziellen
Pumpstrecke ergeben sich zwei
gegensatzliche Anforderungen.
Um eine hohe Pumpleistung
(=2000 I/s) zu erzielen, ist ein mog-
lichst groBer Abstand zwischen
den einzelnen Solenoidmagneten
erforderlich. Anderseits darf die
magnetische Feldstarke zwischen
zwei Solenoiden nicht kleiner wer-
den als 0,5 T, da sonst kein adia-
bater Elektronentransport mehr
moglich ist. Dies erfordert geringe
Absténde.

Eine Vielzahl durchgefiihrter Mon-
te-Carlo-Simulationen zum Saug-
vermdgen und FEM-Magnetfeld-
rechnungen ergaben ein Design,
das beide Anforderungen erfiillen
kann. Zur Korrektur des Magnet-
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LN,-Kiihler
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Abb. 4: Konstruktion der Pumpkammern PP1 (3D-Grafik Fa. ACCEL).




feldes zwischen zwei Magneten
wurden dabei Korrekturspulen an
den Enden der Solenoide einge-
fahrt. Durch die Verkippung der
Magnete ergeben sich zuséatzliche
Kréafte senkrecht zur Strahlachse,
die durch entsprechende mecha-
nische Verstarkungen abgefangen
werden.

Status und Ausblick

Die erste Inbetriebnahme von

KATRIN ist fir 2010 vorgesehen.
Bereits 2003 erreichten die Vor-
spektrometermagnete das For-
schungszentrum. Sie sind am Vor-
spektrometer installiert und befin-
den sich in Betrieb. Ende 2003
wurde der DPS2-F-Fertigungs-
auftrag an die Industrie vergeben.
Wichtige Komponenten wie die
Magnete sind gefertigt und erfolg-
reich getestet. Der Zusammenbau
und die erste Inbetriebnahme der
DPS2-F erfolgen 2007. Der Auftrag
zur WGTS-Magnetfertigung wurde
Ende 2004 vergeben. Die Design-
phase ist abgeschlossen und die
Konstruktion wurde begonnen. Fir
2008 ist der Demonstratortest der
WGTS-Strahlrohrkihlung vorge-
sehen. Die erste Inbetriebnahme
der WGTS wird im Tritiumlabor
Karlsruhe am spéateren Aufstellort
erfolgen und ist fir 2009 geplant.
Die Erstellung der Ausschreibungs-
unterlagen fir die CPS-Magnet-
gruppe ist in Kiirze beendet. Da-

Abb. 5: Designskizze des DPS2-F-Magneten fiir KATRIN (Fa. Ansaldo).

nach erfolgt die Ausschreibung
und die Vergabe an die Industrie.

Die Kalteanlage flir KATRIN wurde
2006 geliefert und installiert. Der
erste Abschnitt zur Fertigung und
Installation des kryogenen Trans-
fersystems zur Versorgung des
WGTS-Demonstratortests ist ver-
geben und wird rechtzeitig zu des-
sen Inbetriebnahme installiert.

Ab 2010 ist ein funfjéhriger Betrieb
des KATRIN-Experimentes geplant,
damit letztendlich eine der funda-
mentalen Fragen der Astroteil-
chenphysik geklart werden kann.
Wie schwer ist ein Neutrino?
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