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Kurzfassung

Neben astronomischen Beobachtungen mittels boden- und satellitengestützer Instrumente
existiert ein weiterer experimenteller Zugang zu astrophysikalischen Fragestellungen in
Form einer Auswahl extraterrestrischen Materials, das für Laboruntersuchungen zur Ver-
fügung steht. Hierzu zählen interplanetare Staubpartikel, Proben, die von Raumfahrzeugen
zur Erde zurückgebracht wurden und primitive Meteorite. Von besonderem Interesse sind
sog. primitive kohlige Chondrite, eine Klasse von Meteoriten, die seit ihrer Entstehung
im frühen Sonnensystem kaum verändert wurden. Sie enthalten neben frühem solarem
Material präsolare Minerale, die in Sternwinden von Supernovae und roten Riesensternen
kondensiert sind und die Bildung unseres Sonnensystems weitgehend unverändert über-
standen haben. Strukturelle, chemische und isotopische Analysen dieser Proben besitzen
demnach eine große Relevanz für eine Vielzahl astrophysikalischer Forschungsgebiete.
Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden Laboranalysen mittels modernster physikali-
scher Methoden an Bestandteilen primitiver Meteorite durchgeführt. Aufgrund der Vielfalt
der zu untersuchenden Eigenschaften und der geringen Größen der analysierten Partikel
zwischen wenigen Nanometern und einigen Mikrometern mussten hierbei hohe Anforde-
rungen an Nachweiseffizienz und Ortsauflösung gestellt werden.
Durch die Kombination verschiedener Methoden wurde ein neuer methodologischer An-
satz zur Analyse präsolarer Minerale (beispielsweise SiC) entwickelt. Aufgrund geringer
Mengen verfügbaren Materials basiert dieses Konzept auf der parallelen nichtdestruktiven
Vorcharakterisierung einer Vielzahl präsolarer Partikel im Hinblick auf ihren Gehalt dia-
gnostischer Spurenelemente. Eine anschließende massenspektrometrische Untersuchung
identifizierter Partikel mit hohen Konzentrationen interessanter Elemente ist in der Lage,
Informationen zu nukleosynthetischen Bedingungen in ihren stellaren Quellen zu liefern.
Weiterhin wurden Analysen meteoritischer Nanodiamanten durchgeführt, deren geringe
Größen von wenigen Nanometern zu stark modifizierten Festkörpereigenschaften führen.
Im Rahmen dieser Arbeit wurde eine quantitative Beschreibung von Quanteneinschluss-
Effekten entwickelt, wie sie in diesen größenverteilten Halbleiter-Nanopartikeln auftreten.
Die abgeleiteten Ergebnisse besitzen Relevanz für nanotechnologische Forschungen.
Den Kern der vorliegenden Arbeit bilden Untersuchungen an frühen solaren Partikeln,
sog. refraktären Metall Nuggets (RMN). Mit Hilfe struktureller, chemischer und isotopi-
scher Analysen, sowie dem Vergleich der Ergebnisse mit thermodynamischen Rechnun-
gen, konnte zum ersten Mal ein direkter Nachweis von Kondensationsprozessen im frühen
solaren Nebel erbracht werden. Die analysierten RMN gehören zu den ersten Festkörper-
kondensaten, die im frühen Sonnensystem gebildet wurden und scheinen seit ihrer Entste-
hung nicht durch sekundäre Prozesse verändert worden zu sein. Weiterhin konnte erstmals
die Abkühlrate des Gases des lokalen solaren Nebels, in dem die ersten Kondensations-
prozesse stattfanden, zu 0.5 K/Jahr bestimmt werden, wodurch ein detaillierter Blick in
die thermodynamische Geschichte des frühen Sonnensystems möglich wird. Die extrahier-
ten Parameter haben weitreichende Auswirkungen auf die Modelle der Entstehung erster
solarer Festkörper, welche die Grundbausteine der Planetenbildung darstellen.



Abstract

Besides astronomical observations by means of ground- and satellite-based instruments
another experimental approach to astrophysical questions exists in the form of a variety of
extraterrestrial materials that are available for laboratory analysis. These are interplanetary
dust particles (IDPs), samples that were returned to earth by spacecraft, and primitive me-
teorites. So-called primitive carbonaceous chondrites, a particular class of meteorites that
experienced only marginal alteration since their formation in the early solar system are of
outstanding interest. In addition to early solar system material, these bodies contain preso-
lar minerals that formed in the stellar winds of red giant stars and the ejecta of supernovae,
and survived the formation of the solar system largely unaltered. Thus, structural, chemical
and isotopic analysis of these samples is highly relevant for a multiplicity of astrophysical
fields of research.
In the framework of this dissertation, laboratory studies of components of primitive me-
teorites were carried out based on physical state-of-the-art analysis methods. Due to the
diversity of characteristics and the small sizes of the analyzed particles between some na-
nometers and a few micrometers, high demands were put on detection efficiency and lateral
resolution.
The combination of several methods led to a new methodological approach concerning
the investigation of presolar minerals like SiC. Given the constraint of small amounts
of available sample material, this concept is based on the parallel nondestructive pre-
characterization of a large number of presolar particles with regard to contents of dia-
gnostic trace elements. Subsequent mass spectrometric analysis with isotopic resolution
of identified particles with high concentrations of interesting elements is suited to obtain
information on the nucleosynthetic conditions inside their stellar sources.
In addition, studies of meteoritic nanodiamonds were performed. The small sizes of these
particles of only a few nanometers lead to pronounced modifications of their solid state
properties. Within this dissertation a quantitative description of quantum confinement ef-
fects, as they occur in these semiconductor nanoparticles, was developed. The deduced
results are of relevance for nanotechnological research.
The main point of this thesis are studies of early solar system particles, so-called refrac-
tory metal nuggets (RMN). Utilizing structural, chemical and isotopic analysis, as well as
from the comparison of the results with thermodynamic calculations, direct evidence for
condensation processes in the early solar nebula could be deduced for the first time. The
investigated RMN are among the first solid state condensates that formed in the early so-
lar system and seem to have never experienced any secondary alteration. Additionally, the
cooling rate of the local gaseous environment of the solar nebula in which the earliest con-
densation processes took place could be determined for the first time as 0.5 K/year. This
allows for a detailed insight into the thermodynamic history of the early solar system. The
deduced parameters have far-reaching impact on models of the formation of early solar
solid bodies, which represent the basic building blocks of planet formation.
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1 Astrophysikalische Motivation

Mich erstaunen Leute,
die das Universum begreifen wollen,
wo es schwierig genug ist,
in Chinatown zurechtzukommen.

(Woody Allen)

Die Frage nach der Entstehung und Evolution der stofflichen Vielfalt des Universums
motiviert seit jeher eines der grundlegendsten Forschungsgebiete der Naturwissenschaf-
ten. Es ist von elementarem Interesse die Prozesse zu erfassen, die in einer viele Milliar-
den Jahre andauernden Evolution des Universums die unglaublich komplexen Strukturen
hervorgebracht haben, die uns heute umgeben. Dieses Bemühen gipfelt in unserer Zeit der
modernen Naturwissenschaften in globalen kosmologischen Modellen und in astrophysi-
kalischen Beschreibungen isolierter Objekte und deren Wechselwirkung. Der experimen-
telle Zugang zur Untersuchung dieser Objekte basiert hierbei auf zwei sehr unterschiedli-
chen Ansätzen.
Zum einen stehen für die astronomische Beobachtung und Vermessung leistungsfähige
boden- und satellitengestützte Instrumente zur Verfügung. Da eine sehr große Zahl von
Körpern in verschiedenen Zuständen ihrer Evolution beobachtet werden kann, ist es mög-
lich ihre Entwicklung, die sich über extrem große Zeiträume erstreckt, zu erfassen und
quantitativ zu beschreiben.
Auf der anderen Seite existiert eine Auswahl extraterrestrischen Materials, das für La-
boruntersuchungen zugänglich ist und große astrophysikalische Relevanz besitzt. Hierzu
zählen Meteorite, interplanetare Staubpartikel und seit den Apollo Missionen Ende der
1960er Jahre Proben, die von Raumfahrzeugen zur Erde zurückgebracht wurden.
Diese Arbeit beschäftigt sich mit Analysen extraterrestrischen Materials mittels moder-
ner physikalischer Methoden und den astrophysikalischen Implikationen, die sich aus der
Interpretation der gewonnenen Daten ergeben. Von besonderem Interesse sind hierbei die
Evolution von Sternen und die stellare Nukleosynthese, sowie die Entstehung unseres Son-
nensystems.
Bevor die verwendeten Analysemethoden erläutert und die gewonnenen Daten dargestellt
und einer Interpretation zugeführt werden, soll in diesem Kapitel ein Überblick über den
aktuellen Stand der relevanten Gebiete der Astrophysik gegeben werden.
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1 Astrophysikalische Motivation

1.1 Primordiale Nukleosynthese

Das heute weitgehend anerkannte Standardmodell der Kosmologie geht von der Geburt
des Universums aus einem Zustand unendlicher Dichte und Temperatur vor 13.7 Milliar-
den Jahren aus [1]. Unmittelbar nach diesem "Urknall" (oder englisch "Big Bang") lag der
gesamte Materieinhalt aufgrund der extrem hohen Temperaturen als Quark-Gluon-Plasma
vor. Aufgrund der fortschreitenden Expansion und der damit verbundenen Abkühlung des
Universums konnten sich nach Sekundenbruchteilen bei einer Temperatur um 1010 K sta-
bile Neutronen und Protonen bilden. Einige Minuten später war die Temperatur weit genug
gefallen um deren Fusion zu ersten Atomkernen zu erlauben [2]. Während dieser primor-
dialen Nukleosynthese wurden theoretischen Vorhersagen zufolge zu ca. 8% (nach An-
zahl) Heliumkerne gebildet, sowie Spuren von Deuterium (2H), 3He, 6Li und 7Li. Schwe-
rere Atomkerne konnten unter den herrschenden Bedingungen nicht erzeugt werden, da
die entsprechenden Reaktionen aufgrund des Fehlens stabiler Isotope der Massen A = 5
und A = 8 unterbrochen wurden1. Die verbleibenden 92% Protonen stellen die späteren
Wasserstoffkerne dar.
Diese Modellvorhersagen wurden durch astronomische Beobachtungen hervorragend be-
stätigt. Spektroskopische Untersuchungen an den ältesten bekannten Sternen zeigen ei-
ne chemische Zusammensetzung der optisch zugänglichen Sternatmosphären, die ausge-
zeichnet mit der durch die primordiale Nukleosynthese vorausgesagten chemischen Zu-
sammensetzung des frühen Universums übereinstimmt [3].

1.2 Syntheseprozesse schwerer Elemente

Fast alle schwereren Elemente2 wurden später im Innern von Sternen durch Kernreaktio-
nen ausgehend von bereits vorhandenen Atomkernen aus der primordialen Nukleosynthese
gebildet. Prinzipiell mögliche Reaktionen sind thermonukleare Fusion und Neutronenein-
fang. Die hierfür notwendige thermisch bedingte kinetische Energie der beteiligten Kerne
bzw. Dichte an freien Neutronen wird nur in den Kernbereichen stellarer Objekte erreicht.
Ein Nachweis aktiver Nukleosynthese in einer Vielzahl von Sternen unserer Galaxie konn-
te durch das γ-Teleskop COMPTEL an Bord des CGRO-Satelliten (Compton Gamma Ray
Observatory) erbracht werden [4]. Abb. 1.1 zeigt eine Durchmusterung des gesamten Him-
mels im Licht der 1.809 MeV γ-Linie, die beim radioaktiven Zerfall von 26Al zu 26Mg
emittiert wird. Das nachgewiesene 26Al muss demnach vor nur wenigen Halbwertszeiten
(T1/2 = 7.17 · 105 Jahre) durch stellare Nukleosynthese produziert und in die spektrosko-
pisch zugänglichen Bereiche emporgemischt worden sein.
Eine Grundlage des theoretischen Verständnisses der stellaren Nukleosynthese wurde be-

1Dieser "Flaschenhals" wird in Sternen durch den 3α-Prozess überwunden (siehe Kap. 1.2.1), der jedoch
zu langsam abläuft um in der kurzen Zeitspanne der primordialen Nukleosynthese aktiv gewesen zu sein.

2Ausnahmen sind leichte Nuklide wie beispielsweise 6Li, 9Be, 10B und 11B, die durch Kernreaktionen
ausgelöst durch kosmische Strahlung erzeugt werden.
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1.2 Syntheseprozesse schwerer Elemente

Abbildung 1.1: Durchmusterung des gesamten Raumwinkels im "Licht"
des Zerfalls von radioaktivem 26Al. Die horizontale Struktur wird durch
die hohe Sternkonzentration in der galaktischen Ebene hervorgerufen.

reits in den 1950er Jahren entwickelt [5]. Ein entscheidendes Kriterium zur Charakteri-
sierung möglicher Reaktionskanäle ist die Bindungsenergie pro Nukleon der beteiligten
Kerne. Diese besitzt in der Gegend um Eisen (A ≈ 60) ein Maximum, was zu prinzipiell
unterschiedlichen Bildungsprozessen von leichten Atomkernen bis Eisen, und schwereren
Kernen ausgehend von Eisen führt.

1.2.1 Bildung der Elemente bis Eisen

Grundlage der Synthese von leichten Elementen bis Eisen (Z = 26) ist die thermonuklea-
re Fusion von leichteren Atomkernen. Hierbei muss die Coulomb-Abstoßung zwischen
den geladenen Kernen überwunden werden, was eine Temperatur von mindestens einigen
106 K erforderlich macht. Da die Bindungsenergie pro Nukleon der gebildeten Atomkerne
größer ist als diejenige der Ausgangskerne, sind die zugrundeliegenden Kernreaktionen
exotherm. Sie stellen die Energiequellen der Sterne dar. Der hierdurch im Kern des Sterns
erzeugte Strahlungsdruck stabilisiert diesen gegen einen Kollaps unter dem gravitativen
Einfluss seiner eigenen Masse und erzeugt ein hydrostatisches Gleichgewicht. Ausgangs-
punkt dieser Reaktionskette ist das sog. Wasserstoffbrennen, also die Fusion von vier Pro-
tonen zu einem Heliumkern. Abhängig von Druck und Temperatur, die (massenabhängig)
im Kern des Sterns erreicht werden, sowie dessen Metallizität3, wird diese effektive Syn-
these im Wesentlichen durch zwei Reaktionskanäle realisiert [6]. In relativ massearmen
Sternen wie beispielsweise der Sonne, also bei niedrigen Kerntemperaturen um 107 K,

3Im astrophysikalischen Sprachgebrauch hat es sich durchgesetzt, alle Elemente schwerer als Helium als
Metalle zu bezeichnen.
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1 Astrophysikalische Motivation

überwiegt die sog. Proton-Proton-Kette (pp-Kette), bei der pro gebildetem Heliumkern ef-
fektiv ∆E(41H→4He) = 26.23 MeV freigesetzt werden. Hierbei wird über die sukzessive
Synthese von 2H und 3He ein 4He-Kern gebildet. Bei höheren Temperaturen, also in mas-
sereicheren Sternen, und bei ausreichenden Konzentration von Kohlenstoff-, Stickstoff-
und Sauerstoff-Kernen nimmt der CNO-Zyklus (auch Bethe-Weizsäcker-Zyklus genannt)
eine dominante Rolle ein. Hierbei dienen C, N und O als Katalysatoren, die am Ende des
Zyklus quantitativ "zurückerstattet" werden. Der Hauptzyklus setzt pro erzeugtem Heli-
umkern effektiv ∆E(41H→4He) = 24.97 MeV frei. Die primäre Energieausbeute beider
Prozesse ist identisch und beträgt 26.73 MeV. Die angegebenen Abweichungen kommen
durch Emission von Neutrinos zustande, die nicht zur Energiebilanz des Sterns beitragen.
Ist der Wasserstoffvorrat in der aktiven "Brennzone" weitgehend aufgebraucht lässt die sta-
bilisierende Energiefreisetzung nach und führt zu einer Kontraktion des Sterns. Die hiermit
verbundene Temperaturerhöhung ermöglicht die Fusion schwererer Kerne. Im nächsten
Schritt setzt ab ca. 108 K das Heliumbrennen ein, bei dem im 3α-Prozess drei Helium-
kerne zu einem 12C-Kern fusioniert werden. Durch weiteren Einfang eines α-Teilchens
wird 16O erzeugt. Zusätzlich wird aus 14N-Kernen 22Ne gebildet, das über die Reaktion
22Ne(α,n)25Mg freie Neutronen für den Aufbau von Kernen schwerer als A ≈ 60 liefert,
auf den in den Kapiteln 1.2.2 und 1.3.1 näher eingegangen wird.
Nach Erschöpfung des entsprechenden "Brennstoffvorrates" und weiterer Kontraktion des
Sterns setzen nacheinander das Kohlenstoffbrennen, Neonbrennen, Sauerstoffbrennen und
schließlich das Siliziumbrennen ein, das bis zur Synthese von Elementen der Eisengrup-
pe führt. Da die Energieausbeute mit steigender Brennphase abnimmt, kann die Stabilität
des hydrodynamischen Gleichgewichts nur für immer kürzere Zeitspannen gewährleistet
werden, bevor es zur weiteren Kontraktion des Sterns kommt. Ein Stern mit einer Aus-
gangsmasse von 25 M� (25 Sonnenmassen) bezieht aus dem Wasserstoffbrennen etwa
7 · 106 Jahre seine Energie. Das Siliziumbrennen dauert hingegen nur ca. einen Tag.

1.2.2 Bildung der Elemente schwerer als Eisen

Atomkerne schwerer als A ≈ 60 können aufgrund des endothermen Charakters der not-
wenigen Kernreaktionen nicht in stabilen Brennphasen eines Sterns durch thermonukleare
Fusion gebildet werden. Vielmehr werden sie im Wesentlichen durch die Anlagerung von
freien Neutronen an "Saatkerne" erzeugt. Diese Reaktionen sind im Vergleich zu thermo-
nuklearen Fusionsreaktionen nur schwach temperaturabhängig, da die Neutronen keinen
Coulombwall überwinden müssen. Es werden zwei Prozesse des Neutroneneinfangs un-
terschieden, die für die Produktion von unterschiedlichen Gruppen von Nukliden verant-
wortlich sind und in sehr unterschiedlichen stellaren Quellen ablaufen [7].
Der sog. "s-Prozess" (von engl. "slow neutron capture", also "langsamer Neutronenein-
fang") ist durch mittlere Zeiten zwischen zwei aufeinanderfolgenden Neutroneneinfän-
gen durch einen Kern ausgezeichnet, die deutlich länger sind als die Halbwertszeiten der
erzeugten radioaktiven Nuklide. Da diese instabil gegen β−-Zerfall sind, verläuft der s-
Prozesspfad entlang des "Tals der Stabilität" in der Nuklidkarte (siehe Abb. 1.2). Typische
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1.2 Syntheseprozesse schwerer Elemente

Zeiten zwischen aufeinanderfolgenden Neutroneneinfängen liegen in der Größenordnung
von 103 Jahren, was nur in langfristig stabilen Brennphasen eines Sterns realisiert werden
kann. Terminiert wird der s-Prozess durch die Bildung von 209Pb, das instabil gegen β−-
Zerfall ist und in das letzte stabile Nuklid 209Bi zerfällt. Eine detaillierte Beschreibung der
stellaren Objekte, in denen der s-Prozess abläuft, sowie deren Evolution wird in Kapitel
1.3.1 gegeben.

Abbildung 1.2: Illustration der Reaktionspfade von s- und r-Prozess (sie-
he unten) in der Nuklidkarte. Die stabilen Isotope sind als schwarze
Punkte dargestellt.

Der beschriebene Mechanismus kann allerdings nicht alle stabilen Isotope der Elemente
bis Bi (Z = 83) erzeugen. Gleiches gilt für die langlebigen, in der Natur vorkommenden
Uran- und Thorium- Isotope. Diese Nuklide sind durch instabile Isotope mit relativ kurzen
Halbwertszeiten vom s-Prozess abgeschirmt (siehe beispielsweise 133Xe in Abb. 1.3, des-
sen Zerfall die Bildung von 134Xe und 136Xe im s-Prozess unterdrückt).
Die vom s-Prozess nicht erreichbaren neutronenreichen Nuklide werden durch den sog. "r-
Prozess" (von engl. "rapid neutron capture", also "schneller Neutroneneinfang") gebildet.
Stehen sehr große Neutronenflüsse zur Verfügung, so kann ein Atomkern in einer kurz-
en Zeitspanne viele (typischerweise 10 bis 30) Neutronen anlagern ohne einen Zerfall zu
erleiden. Auf diese Weise wird Materie auf der sehr neutronenreichen Seite des "Tals der
Stabilität" erzeugt. Nach dem Aussetzen des hohen Neutronenflusses zerfallen die Kerne
über β−-Zerfälle in ihre stabilen Isobare (siehe Abb. 1.2). Terminiert wird der r-Prozess
durch neutroneninduzierte Kernspaltung oder β-verzögerte Spaltung im Massenbereich
um A ≈ 270 [8]. Diese Obergrenze ist allerdings nicht gesichert und Gegenstand aktueller
Forschung. Die für den r-Prozess notwendigen extrem hohen Neutronenflüsse werden nur
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1 Astrophysikalische Motivation

in explosiven Szenarien erreicht und werden auch dort nur für kurze Zeiten in der Größen-
ordnung von Sekunden aufrecht erhalten (siehe Kap. 1.3.2).

Abbildung 1.3: Verlauf des s-Prozesspfades im Massenbereich um A =
130. Die Nuklide 128Te, 130Te, 134Xe und 136Xe sind durch radioaktive
Isotope vom s-Prozess abgeschirmt.

Es existiert noch ein dritter Prozess für die Bildung schwerer Nuklide oberhalb von Eisen.
Dieser für die Bildung von protonenreichen Kernen verantwortliche p-Prozess basiert auf
verschiedenen Mechanismen wie der Erzeugung und dem Einfang von Positronen, Proto-
neneinfang und (γ, n), bzw. (p, n) Reaktionen [9]. Die Häufigkeiten der p-Prozessisotope
liegen typischerweise um zwei bis drei Größenordnungen unter denjenigen von s- und r-
Prozessnukliden. Da der p-Prozess eine untergeordnete Rolle spielt, soll hier nicht näher
auf ihn eingegangen werden.
Die Mehrzahl der natürlich vorkommenden stabilen Nuklide stellt eine Mischung aus s-
und r-Prozessbeiträgen dar (in Abb. 1.3 mit "s,r" gekennzeichnet). Dennoch werden unter
den Elementen schwerer als Eisen 41 Isotope ausschließlich durch den r-Prozess produ-
ziert. Die Anzahl reiner s-Prozessnuklide ist mit 35 etwas niedriger [10].

1.3 Stellare Quellen der Nukleosynthese und deren Evolution

Aufgrund der extrem unterschiedlichen Neutronenflüsse, die zur Realisierung des s- bzw.
r-Prozesses notwendig sind, müssen sich die stellaren Objekte, in denen beide Prozes-
se ablaufen, zwangsläufig deutlich voneinander unterscheiden. Der langsam ablaufende
s-Prozess kann nur in langfristig stabilen Brennphasen eines Sterns effektiv schwere Ele-
mente erzeugen. Die hier auftretenden Neutronendichten liegen in der Größenordnung von
108 Neutronen pro cm3. Diese Werte werden in verschiedenen Typen von Roten Riesen-
sternen erreicht (siehe Kap. 1.3.1). Der r-Prozess hingegen erfordert Neutronendichten, die
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1.3 Stellare Quellen der Nukleosynthese und deren Evolution

um 12 Größenordnungen und mehr über denjenigen des s-Prozesses liegen. Solch extreme
Bedingungen werden nur in explosiven Szenarien wie Supernovae realisiert (siehe Kap.
1.3.2), wenn auch nur für wenige Sekunden.

1.3.1 Rote Riesensterne

Rote Riesen stellen eine späte Entwicklungsstufe von Sternen mit Massen zwischen 1 M�
und 8 M� dar. Wie alle Sterne beziehen sie ihre Energie für den überwiegenden Teil ih-
rer Lebensdauer aus dem Wasserstoffbrennen. Nachdem der Wasserstoff im Kernbereich
aufgebraucht ist, was bei einem Stern mit 1 M� nach etwa 1010 Jahren der Fall ist, kon-
trahiert der nun heliumreiche Kern und aufgrund steigender Temperatur zündet in einer
dünnen Schale um den Kernbereich erneut Wasserstoffbrennen [11]. Hierdurch bläht sich
der Stern auf bis zu 50 Sonnenradien (R�) auf [12]. Während dieser (für einen Stern mit
1 M�) einige 108 Jahre dauernden sog. RGB-Phase (von engl. "Red Giant Branch", also
"Roter Riesen Ast"4) werden die äußeren Bereiche des Sterns konvektiv und fördern Ma-
terial aus dem nukleosynthetisch aktiven Kern zur Oberfläche. Diesen Vorgang bezeichnet
man als "First Dredge-Up". Während der RGB-Phase wird N auf Kosten von C und O
angereichert. Typische isotopische Marker sind niedrige 12C / 13C Verhältnisse relativ zum
Wert, den man in unserem Sonnensystem vorfindet (solar), sowie erhöhte 17O / 16O und
niedrige 18O / 16O Verhältnisse.
Die RGB-Phase endet mit dem Zünden des Heliumbrennens im Kern. In der anschließen-
den Phase, die bei einem Stern mit 1 M� etwa 5 · 107 Jahre dauert, wird über die Fusion
von drei Heliumkernen (3α-Prozess) 12C gebildet. Durch einen weiteren α-Einfang kann
16O erzeugt werden, was zur Bildung eines C- und O-reichen Kernbereichs führt.
Nach der Erschöpfung des Heliums im Kernbereich tritt der Stern in die sog. AGB-Phase
(von engl. "Asymptotic Giant Branch", also "Asymptotischer Riesen Ast") ein. Das H-
Schalenbrennen setzt aus und wird durch Helium-Schalenbrennen um einen inaktiven Kern
ersetzt. In dieser Phase können wiederum Konvektionsprozesse synthetisiertes Material an
die Oberfläche des Sterns transportieren, was als "Second Dredge-Up" bezeichnet wird.
Nachdem in der "Brennschale" das Helium aufgebraucht ist, wechselt der Stern in die
sog. thermisch pulsierende AGB-Phase (TP-AGB). Während dieser Phase produziert der
Stern seine Energie durch Wasserstoffbrennen in einer dünnen Schale um die nun inaktive
Heliumschale. Mit einer Periode von ca. 104 bis 105 Jahren zündet erneut kurzzeitig das
Heliumbrennen und das Wasserstoffbrennen in der darüberliegenden Schale erlischt. Wäh-
rend dieser nur wenige tausend Jahre dauernden sog. "helium shell flashes" tritt ein "Third
Dredge-Up" auf, der nukleosynthetisch verändertes Material in die äußeren Schichten des
Sterns empormischt [14]. Im TP-AGB Zustand roter Riesensterne findet der s-Prozess statt.
Wichtige Neutronenquellen hierfür sind die Reaktionen 13C(α,n)16O und 22Ne(α,n)25Mg.
AGB-Sterne erleiden durch Sternwinde große Massenverluste ihrer äußeren Schalen und

4Der Begriff "Roter Riesen Ast" bezieht sich auf die Darstellung der Evolution von Sternen im sog.
"Hertzsprung-Russel-Diagramm", in dem ihre Leuchtkraft ihrer Oberflächentemperatur gegenüberge-
stellt wird. Eine ausführliche Erläuterung findet man in [13].
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1 Astrophysikalische Motivation

reichern so das interstellare Medium (ISM) mit Materie an, die durch Nukleosynthese im
Innern der Sterne erzeugt wurde. Um den Stern bildet sich so eine "zirkumstellare Hülle"
aus Gas und Kondensaten [15]. Diese kann sich auf bis zu mehrere 104 R� ausdehnen. Ty-
pische Massenverlustraten für AGB-Sterne liegen bei 10−4 M� bis 10−8 M� pro Jahr [16].
RGB-Sterne zeigen deutlich geringere Massenverluste in der Größenordnung von 10−8

M� bis 10−9 M� pro Jahr [17]. Die gesamte Massenbilanz der Materie, die von RGB- und
AGB-Sternen dem ISM unserer Galaxie zugeführt wird, beläuft sich auf 0.3 M� bis 0.6
M� pro Jahr [18]. Typische Elemente, die mit großen Häufigkeiten durch den s-Prozess
in AGB-Sternen produziert und in das ISM abgegeben werden, sind Sr, Ba, Zr, Y, leichte
Elemente der seltenen Erden (beispielsweise La, Ce und Nd) sowie Kr und Xe.
Ein Teil der abgegebenen Materie wird in Form von Kondensaten freigesetzt, auf die im
Zusammenhang mit präsolarem Staub in Kapitel 1.5 näher eingegangen wird. Welche Mi-
nerale gebildet werden, hängt entscheidend vom Kohlenstoff- / Sauerstoff-Verhältnis des
Gases ab. Unter oxidierenden Bedingungen (C/O < 1) werden im Wesentlichen Oxide und
Silikate gebildet [19]. Karbide, Sulfide, Nitride und ähnliche Verbindungen werden haupt-
sächlich unter reduzierenden Bedingungen (C/O > 1) erzeugt [20]. Dieser Staub bildet sich
in der sich ausdehnenden und adiabatisch abkühlenden zirkumstellaren Hülle, sobald die
Temperatur weit genug gefallen ist (<2000 K), um Kondensation zu erlauben. Eine Viel-
zahl von Mineralen wurde in solchen Hüllen durch optische Spektroskopie im Infrarotbe-
reich nachgewiesen [21]. Nach dem Abstoßen der äußeren Bereiche und dem Erlöschen
der Fusionsprozesse bleibt ein heißer sog. weißer Zwerg zurück, der über einen sehr langen
Zeitraum auskühlt.

1.3.2 Massive Sterne und Supernovae

Massive Sterne mit einer Ausgangsmasse größer als etwa 8 M� durchlaufen eine deut-
lich rasantere Entwicklung als die relativ massearmen Sterne, die nach der AGB-Phase
als weiße Zwerge enden [22]. Die ersten Phasen der Entwicklung gleichen denjenigen der
masseärmeren Sterne, laufen allerdings deutlich schneller ab. Aufgrund der höheren Masse
und der damit verbundenen höheren (durch Kontraktion erreichbaren) Temperatur können
in Sternen mit mehr als 5 M� Brennphasen jenseits des Kohlenstoffbrennens realisiert
werden. Im Laufe seiner Evolution entwickelt ein solch massereicher Stern einen komple-
xen schalenartigen Aufbau, indem von außen nach innen immer massereichere Elemente
fusioniert werden. In der finalen Phase läuft im Kernbereich Siliziumbrennen ab, in dem
Elemente der Eisengruppe bis 56Ni synthetisiert werden. Um diesen Kern schließt sich
eine Schale aktiven Sauerstoffbrennens, die wiederum von einem Bereich eingeschlossen
ist, in dem Neonbrennen abläuft. In den äußeren Kernbereichen wird die nukleosynthetisch
aktive Zone durch Regionen des Kohlenstoff, Helium- und Wasserstoffbrennens begrenzt.
Im Vergleich zu den Zeitskalen des Wasserstoff- und Heliumbrennens sind diese höheren
Brennphasen deutlich beschleunigt. Das Kohlenstoffbrennen stabilisiert einen Stern der
Masse 8-9 M� für einige hundert Jahre gegen einen weiteren Kollaps, das Siliziumbren-
nen dauert nur noch etwa einen Tag [11]. Nachdem das Si im aktiven Kern aufgebraucht
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1.3 Stellare Quellen der Nukleosynthese und deren Evolution

ist, kollabiert dieser und erzeugt eine schockwellengetriebene Supernova-Explosion (SN
Typ Ib, Ic oder II). Hierbei wird ein Großteil der Sternmasse mit hohen Geschwindigkei-
ten in das ISM abgegeben. Der verbleibende Kern kollabiert zu einem Neutronenstern oder
schwarzen Loch.
Während dieses nur wenige Sekunden dauerenden Ereignisses findet explosive Nukleosyn-
these unter anderem in Form des r-Prozesses statt5. Die hierbei erzeugten und freigesetzten
schweren Nuklide kondensieren in dem sich ausdehnenden und abkühlenden Gas ähnlich
wie in den zirkumstellaren Hüllen um AGB Sterne. Einige Minerale wie beispielsweise
"Mg-Protosilikat" und Korund konnten in SN-Überresten spektroskopisch nachgewiesen
werden [23]. Isotopische Marker sind starke Anreicherungen von 12C, 15N, 28Si und 26Mg
(aufgrund des radioaktiven Zerfalls von erzeugtem 26Al). Weitere erwartete stark angerei-
cherte Isotope sind 41K, 44Ca und 49Ti [24].

1.3.3 Exotische Quellen der Nukleosynthese

Es existieren noch weitere stellare Quellen von nukleosynthetisch erzeugten schweren Ele-
menten. Diese setzen insgesamt allerdings nur relativ geringe Mengen an Material frei und
spielen deshalb eine untergeordnete Rolle in der Gesamtmassenbilanz der galaktischen
Evolution. Sehr massereiche Sterne (> 40 M�) geben große Mengen an Materie durch
starke Sternwinde mit hohen Geschwindigkeiten von bis zu mehreren tausend Kilometern
pro Sekunde ab. Diese Wolf-Rayet Sterne [25] (WR-Sterne) beenden ihre Entwicklung als
Supernovae (Typ Ib oder Ic). Die gesamte Entwicklung läuft im Vergleich zu massearmen
Sternen ausgesprochen schnell ab, da in solch schweren Objekten sehr hohe Kerntem-
peraturen erreicht, und somit der nukleare "Brennstoff" sehr schnell aufgebraucht wird.
WR-Sterne zeigen starke Emissionslinien von Helium, sowie von Kohlenstoff, Stickstoff
und Sauerstoff, was durch das Abstoßen der äußeren Hüllen durch Sternwinde zu erklären
ist. Hierdurch wird der an schweren Elementen reiche innere Bereich des Sterns freigelegt.
Weitere exotische Quellen schwerer Elemente entwickeln sich in engen Doppelsternsyste-
men. Befindet sich eine der beiden Komponenten im fortgeschrittenen Entwicklungsstadi-
um eines weißen Zwergs und sein Begleiter in der Phase des Wasserstoffbrennens oder der
RGB- / AGB-Phase, so kann Materie in Form einer Akkretionsscheibe vom Begleiter auf
den weißen Zwerg strömen. Dieses wasserstoff- und heliumreiche Material sammelt sich
auf der Oberfläche des nur etwa erdgroßen Zwergsterns an und wird durch die enorme Gra-
vitation komprimiert. Hat sich eine ausreichende Masse angesammelt, so zündet in einer
dünnen Oberflächenschicht explosives Wasserstoffbrennen im sog. heißen CNO-Zyklus.
Durch schlagartige Freisetzung großer Energiemengen wird ein Teil der angesammelten
und nukleosynthetisch veränderten Materie in das ISM freigesetzt. Diese sog. Novae tragen
zur Anreicherung der Isotope 13C, 15O, 17N und 26Al bei [26], spielen aber im Vergleich
zu den Beiträgen von Supernovae Typ II und AGB-Sternen eine untergeordnete Rolle.

5Supernovae werden als die wahrscheinlichsten Quellen des r-Prozesses angesehen. Letztlich gesichert ist
dies jedoch nicht. Als weitere Möglichkeit wird die Verschmelzung zweier Neutronensterne diskutiert.
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Überschreitet der weiße Zwerg während der Akkrektion von Materie oder bei der Kolli-
sion mit einem anderen weißen Zwerg die sog. Chandrasekhar-Massengrenze (1.44 M�),
so nimmt die Entwicklung einen völlig anderen Weg als bei klassischen Novae. Objek-
te dieser Grenzmasse sind instabil und können ihrer eigenen enormen Gravitation nicht
standhalten. Sie kollabieren und werden in einer Supernova Typ Ia völlig zerstört. Theore-
tisch erwartete Isotopensignaturen der erzeugten Materie wurden möglicherweise in einem
speziellen Typ präsolarer Minerale nachgewiesen [27] (siehe Kap. 1.5.1).

1.4 Entstehung des Sonnensystems

Astronomische Beobachtungen legen nahe, dass die Bildung von Sternen, und damit auch
ihrer Planetensysteme, in Molekülwolken stattfindet [28]. Diese Wolken wurden vorher
mit schweren Elementen angereichert, die durch die im vorigen Kapitel beschriebenen
stellaren Quellen synthetisiert und in das ISM abgegeben wurden (siehe Abb. 1.4).

Abbildung 1.4: Darstellung des galaktischen Kreislaufs der Materie.
Nukleosynthetisch verändertes Material wird von roten Riesensternen
und Supernovae in das ISM freigesetzt und reichert Molekülwolken an.
Diese kollabieren und bilden neue Sternsysteme die schließlich wieder
rote Riesensterne, bzw. Supernovae hervorbringen.

Erreicht solch eine interstellare Gas- und Staubwolke eine kritische Dichte und Tempera-
tur, so beginnt sie unter ihrem eigenen Gewicht gravitativ zu kollabieren. Diese Instabili-
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tätsbedingung wird durch das sog. Jeans-Kriterium6 beschrieben [29], das eine Überein-
stimmung der thermischen Energie eines Gasvolumens mit dem Gesamtwert seiner gravi-
tativen Energie fordert. Für eine typische Molekülwolke der Dichte 10−19g/cm3 und einer
Temperatur von 10 K führt das Jeans-Kriterium zu einer Grenzmasse von 4 M�. Eine mög-
liche Ursache der Kompression der Wolke über die kritische Dichte könnte die Passage von
durch benachbarte Supernovae ausgelöste Schockwellenfronten oder Dichtewellen in den
Spiralarmen unserer Galaxie sein [30]. Auch im Fall unseres Sonnensystems wird als Ur-
sache für den Kollaps der lokalen Molekülwolke eine Supernova diskutiert [31]. Erreicht
die Dichte in der Zentralregion Werte um 10−13g/cm3, so wird die Wolke undurchsichtig.
Während des Kollaps heizt sich der Kern der Wolke auf, was zur Dissoziation von mole-
kularem Wasserstoff bei einer Temperatur von 1800 K führt. Da die freiwerdende Gravi-
tationsenergie hierbei zur Aufspaltung der H2-Moleküle beiträgt, und nicht zur weiteren
Aufheizung des Gases und damit zur Steigerung des Druckes, wird der Kollaps verstärkt.
Nachdem der molekulare Wasserstoff vollständig dissoziiert ist, steigt der Gasdruck weit
genug an, um den Kollaps zu stoppen. Es entsteht ein hydrostatischer Kern, der durch Ak-
kretion weitere Materie aus dem Kernbereich der Wolke aufnimmt. Der so entstandene
sog. "T Tauri Stern" weist im Kern eine Temperatur von einigen 106 K auf, was zu niedrig
ist, um das Wasserstoffbrennen in Gang zu setzen. Da keine ausgeprägten Fusionsreaktio-
nen stattfinden, ist seine gesamte Leuchtkraft auf den thermischen Energiegewinn aus dem
gravitativen Kollaps zurückzuführen. Innerhalb einiger 106 Jahre kontrahiert der Stern weit
genug, um schließlich im Kern das H-Brennen zu zünden.

1.4.1 Kondensationsprozesse im frühen Sonnensystem

Parallel hierzu bildet sich aufgrund der Drehimpulserhaltung eine rotierende Gasscheibe
um den Proto-Stern. Aufgrund der zu Beginn hohen Temperaturen und starken Durchmi-
schung dieser Wolke werden, mit Ausnahme von überlebenden präsolaren Mineralen (sie-
he Kap. 1.5), ursprünglich vorhandene Isotopenvariationen weitestgehend homogenisiert
[32]. Die nukleosynthetischen Beiträge der individuellen stellaren Quellen zum solaren
Nebel können also nicht mehr getrennt werden. Dies zeigt sich auch in der Tatsache, dass
Proben aus den verschiedenen Bereichen unseres Sonnensystems im Wesentlichen identi-
sche Isotopenverhältnisse aufweisen.
Mit fortschreitender Zeit kühlt sich die Gaswolke ab und es beginnen sich erste feste Kon-
densate zu bilden. Nach dem heutigen Stand der Forschung handelt es sich bei den ersten
Gas-zu-Festkörper Kondensaten um Minerale, wie man sie in sog. Kalzium-Aluminium-
reichen Einschlüssen (CAIs, von engl. "Calcium Aluminum rich Inclusions") findet. Die-
se sind bis zu Zentimeter große helle Objekte, die in primitiven Meteoriten vorkommen7

(siehe Kap. 1.6.2). Ihre Bildung im frühen solaren Nebel wurde sowohl theoretisch vor-
hergesagt [34], als auch experimentell durch Blei-Isotopendatierung gesichert [35]. Das

6Das relativ einfache Jeans-Kriterium vernachlässigt allerdings Effekte wie turbulente Strömungen des
Gases, Zentrifugalkräfte und magnetische Energiedichten.

7Neueste Ergebnisse zeigen, dass CAIs auch in komentarem Material enthalten sind [33].
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Alter von CAIs des Meteoriten Efremovka wurde zu (4567.2± 0.6) · 106 Jahren bestimmt.
Dieser Wert wird für gewöhnlich als das "de facto Alter" des Sonnensystems angegeben.
Bisher konnte kein älteres solares Material identifiziert werden8.
Weitere Objekte, die sich im frühen Sonnensystem gebildet haben, sind Mikrometer bis
Zentimeter große sog. Chondren, die ebenfalls in primitiven Meteoriten gefunden werden.
Ihre Entstehungsmechanismen sind bis heute nicht geklärt und Gegenstand aktueller For-
schung [36]. Ihr Alter ist geringfügig kleiner als das Alter der CAIs.
Nach der Bildung von CAIs und Chondren ballten sich diese Objekte zu immer größe-
ren Körpern zusammen bis sie schließlich Durchmesser von Kilometern erreichten [37].
Die Entstehung dieser Asteroide oder Planetesimale ist im Detail allerdings noch nicht
geklärt [38]. Nach ihrer Bildung durchliefen diese Körper Metamorphose-Prozesse wie
frühe Aufschmelzung und Differenziation. Es wird angenommen, dass die Wärmequel-
le für das Aufschmelzen im Wesentlichen der radioaktive Zerfall von 26Al und 60Fe ist
[39]. Wird eine ausreichende Temperatur erreicht, sinkt flüssiges Metall ab und bildet den
Kern des Asteroiden. Leichtere Elemente verbleiben in den äußeren Bereichen und bilden
die gesteinartige Kruste. Durch weiteres Zusammenballen dieser Planetesimale entstehen
schließlich Planeten. Im Fall unseres Sonnensystems konnte sich zwischen den Planeten
Mars und Jupiter aufgrund von gravitativen Störungen verursacht durch die enorme Masse
von Jupiter allerdings kein Planet bilden. Hier wurde eine Vielzahl von Planetesimalen im
sog. Asteroiden-Gürtel erhalten. Diese spielen als Mutterkörper für die meisten auf der
Erde gefundenen Meteoriten eine entscheidende Rolle (siehe Kap. 1.6).

1.5 Präsolarer Staub

Nicht alle in der protosolaren Molekülwolke vorhandenen Minerale, die aus den in Kapitel
1.3 beschriebenen stellaren Quellen von nukleosynthetisch verändertem Material stam-
men, wurden durch die im vorigen Abschnitt erwähnte Homogenisierung im frühen Son-
nensystem zerstört. Einige Minerale haben die Bildung des Sonnensystems weitgehend
unverändert überdauert und stehen heute als sog. präsolare Minerale für Laboruntersu-
chungen zur Verfügung. Quellen dieser Staubteilchen sind im Wesentlichen primitive Me-
teorite (siehe Kap. 1.6.2), sowie interplanetare Staubpartikel [40] (IDPs, von engl. "Inter-
planetary Dust Particles"), die mit Flugzeugen in der Stratosphäre eingesammelt werden
und Proben, die von Raumfahrzeugen gesammelt und zur Erde zurückgebracht wurden
[41]. Die bis zum heutigen Tag identifizierten präsolaren Minerale sind Siliziumkarbid
(SiC), Diamant, Graphit, Korund (Al2O3), Spinell ([Mg,Fe]2+[Fe,Al,Cr]3+2 O4), Silizium-
nitrid (Si3N4), Hibonit ([Ca,Ce][Mg,Fe2+]Al10[Ti4+,Al]O19), Titandioxid (TiO2), Titan-
karbid (TiC) [42] sowie erst kürzlich nachgewiesene Silikate [43] (siehe Abb. 1.5). Mit
Ausnahme von Diamant weisen diese Staubpartikel Größen von etwa 100 Nanometer bis
20 Mikrometer auf, was Einzelkornanalysen mit modernen massenspektrometrischen Ver-

8Diese Tatsache ist von zentraler Bedeutung für die vorliegende Arbeit, was in Kapitel 7 detailliert zum
Ausruck kommt.
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fahren ermöglicht (siehe Kap. 2.3). Die chemische und isotopische Zusammensetzung von
präsolaren Diamanten kann hingegen nur gemittelt über eine große Anzahl untersucht wer-
den, da ihre Größe nur wenige Nanometer beträgt.

Abbildung 1.5: Beispielhafte rasterelektronenmikroskopische Aufnah-
men von präsolarem SiC (a) und Spinell (b), bzw. transmissionselektro-
nenmikroskopische Aufnahme eines meteoritischen Nanodiamanten (c).

Im Folgenden wird auf zwei präsolare Mineraltypen, die für die vorliegende Arbeit von
besonderer Bedeutung sind, detailliert eingegangen.

1.5.1 Präsolares Siliziumkarbid

Das am besten untersuchte präsolare Mineral ist Siliziumkarbid (SiC). Bisher wurden über
8000 SiC-Körner massenspektrometrisch analysiert. Durchschnittliche Korngrößen liegen
bei 0.5 µm, in Einzelfällen können jedoch Partikel bis zu einer Größe von 20 µm gefunden
werden. Künstliches SiC besitzt mehrere hundert kristallografische Modifikationen, das
präsolare Mineral weist allerdings nur eine kubische (3C), bzw. hexagonale (2H) Struktur
und Mischformen dieser beiden auf [44]. Die Häufigkeit von präsolarem SiC in primitiven
Meteoriten (CI-Chondrite, siehe Kap. 1.6.2) beträgt (in Massenanteilen) etwa 14 ppm [11].
Massenspektrometrische Analysen der Isotopenzusammensetzungen und Spurenelement-
konzentrationen haben gezeigt, dass zwischen verschiedenen Typen von SiC unterschieden
werden muss. Die Isotopenverhältnisse von Kohlenstoff, Stickstoff und Silizium führen zu
fünf Hauptgruppen mit den Bezeichnungen "mainstream", "A + B", "X", "Y" und "Z" (sie-
he Abb. 1.6).
Etwa 93% des präsolaren SiC sind "mainstream"-Körner die sich durch niedrige 12C / 13C
und hohe 14N / 15N Verhältnisse relativ zum solaren Wert auszeichnen (Siehe Abb. 1.6)
[45]. Ihre Quellen sind kohlenstoffreiche AGB-Sterne die sich in ihrer Metallizität von
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1 Astrophysikalische Motivation

den AGB-Sternen unterscheiden, die "Y" und "Z" (jeweils ca. 1% Häufigkeit) Körner pro-
duzieren. Typ "Y" SiC zeichnet sich durch leicht erhöhte 30Si / 28Si Werte aus [46]. Körner
des Typs "Z" weisen hingegen eine starke Anreicherung von 30Si auf [47].
"A + B"-Körner (Häufigkeit etwa 4%) weisen ein niedriges 12C / 13C Verhältnis (<10) und
weit gestreute 14N / 15N Verhältnisse (40 - 12000) auf. Aufgrund dieser weiten Streuung
konnte die Quelle der "A + B"-Körner bisher nicht eindeutig identifiziert werden. Die be-
sten Kandidaten sind jedoch sog. Typ J Kohlenstoffsterne [48], RGB-Sterne in einer späten
Entwicklungsphase mit hohen Kohlenstoffkonzentrationen in der Sternatmosphäre.
SiC-Körner vom Typ "X" (Häufigkeit ca. 1%) werden Supernovae des Typs II zugeordnet9.
Sie weisen relativ zum solaren Wert erhöhte 12C / 13C Verhältnisse und niedrigere 14N /
15N Verhältnisse auf. Weiterhin zeigen sie niedrige 29Si / 28Si und 30Si / 28Si Werte [49].
Zusätzlich sind einige wenige SiC-Körner bekannt, die aufgrund ihrer Isotopensignaturen
Novae zugeordnet werden müssen (siehe Kap. 1.3.3) [50].

Abbildung 1.6: Darstellung der verschiedenen SiC-Gruppen im
Kohlenstoff- und Stickstoff-Isotopendiagramm.

SiC-Körner enthalten zusätzlich eine Vielzahl von Spurenelementen, deren Isotopenzu-
sammensetzungen diagnostisch für verschiedene Eigenschaften ihrer stellaren Quellen sind
(siehe Kap. 4). Häufige Spurenelemente sind beispielsweise Al (mit Konzentrationen bis
zu einigen Massen %) und Mg (mit einer Häufigkeit von etwa 100 ppm). Mit geringeren
Konzentrationen im ppm bis ppb Bereich wurden in etwa 60 untersuchten SiC von Amari
et al. [51] die Elemente Ca, Ti, V, Fe, Sr, Y, Zr, Ba und Ce nachgewiesen. In einigen dieser
Partikel wurden ebenfalls Spuren von Nb und Nd gefunden.

9Alternativ wurden als Quellen Supernovae vom Typ Ia diskutiert [27] (siehe Kap. 1.3.3).
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1.6 Meteorite

1.5.2 Präsolarer Diamant

Das erste im Jahr 1987 identifizierte präsolare Mineral war Diamant [52]. Unter den heute
bekannten präsolaren Fraktionen weist es die größte Häufigkeit in primitiven Meteoriten
auf (bis zu 1400 ppm in CI-Chondriten [11]). Eine Besonderheit stellen die sehr gerin-
ge Größen der Diamanten dar. Sie folgen einer sog. lognormalen Größenverteilung (siehe
Kap. 6) mit einer Median-Größe von nur 2.6 nm [53]. Einzelne Nanodiamanten bestehen
also aus nur einigen hundert bis tausend Atomen, was eine massenspektrometrische Ein-
zelpartikelanalyse unmöglich macht. Die im Labor aus Meteoriten extrahierten Nanodia-
manten besitzen eine geringere effektive Dichte als gewöhnliche Diamanten (3.51 g/cm3),
was wahrscheinlich auf große Oberflächeneffekte aufgrund der geringen Partikelgrößen
zurückzuführen ist. Die Diamanten terminieren vermutlich die offenen Bindungen von
Kohlenstoffatomen an der Oberfläche durch die Anlagerung von N, O und H, worauf auch
spektroskopische Untersuchungen im Infraroten hindeuten [54]. Starke Isotopenanomalien
wurden für das als Spurenelement enthaltene Edelgas Xenon festgestellt [52], worauf auch
die Identifikation als präsolares Mineral basiert. Diese und weitere Anomalien der Elemen-
te Te und Pd weisen auf eine Herkunft aus Supernovae des Typs II hin [55]. Andererseits
haben Kohlenstoff- und Stickstoff-Isotopenmessungen Verhältnisse sehr nahe am solaren
Wert ermittelt [56]. Dies kann auf zwei verschiedene Weisen erklärt werden. Möglicher-
weise existieren verschiedene Populationen von meteoritischen Nanodiamanten, deren un-
terschiedliche C und N Isotopenanomalien sich in einer über viele Partikel gemittelten
Messung gerade zum solaren Wert kompensieren. Die weitaus wahrscheinlichere Erklä-
rung ist jedoch, dass ein Großteil der Nanodiamanten im Sonnensystem gebildet wurde
[57] und daher keine Isotopenanomalien aufweist.

1.6 Meteorite

Meteorite sind Festkörper, die ihren Ursprung im Weltraum haben und nach der Passa-
ge durch die Atmosphäre die Erdoberfläche erreichen. Bis zum heutigen Tag wurden über
20000 Meteorite gefunden und katalogisiert. Sie können aufgrund ihrer Zusammensetzung
und Heterogenität in verschiedene Gruppen eingeteilt werden (siehe Kap. 1.6.1), wobei die
spezielle Klasse der sog. primitiven kohligen Chondrite (siehe Kap. 1.6.2) für die astro-
physikalische Forschung von herausragendem Interesse ist. Diese Meteorite haben in den
ersten Phasen der Entstehung des Sonnensystems sowohl frühe solare Kondensate als auch
präsolare Minerale eingeschlossen und bis zum heutigen Tag über mehr als 4.5 Milliarden
Jahre weitgehend unverändert konserviert. Sie stellen somit eine nahezu unerschöpfliche
Quelle für Proben dar, deren Relevanz für Forschungsgebiete wie stellare Nukleosynthese
[42], chemische Evolution der Galaxie [58] und Entstehung des Sonnensystems [59] nicht
überschätzt werden kann10.
Die überwiegende Zahl der bekannten Meteorite hat ihren Ursprung in dem in Kapitel

10Ähnliches gilt für Kometen, auf die in dieser Arbeit aber nicht näher eingegangen werden soll.
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1.4.1 erwähnten Asteroidengürtel zwischen Mars und Jupiter [60]. Man hat aufgrund von
spektroskopischen Untersuchungen der Oberflächeneigenschaften mindestens 20, mögli-
cherweise sogar bis zu 70 Asteroide als Mutterkörper vieler Meteorite identifiziert [61].
Während Kollisionen dieser Mutterkörper mit anderen Objekten wurden die Meteorite
durch Fragmentierungsprozesse freigesetzt und erreichten letztendlich die Erde. Zusätz-
lich ist eine deutlich geringere Anzahl von Meteoriten bekannt, deren Urspung eindeutig
dem Mars (z.B. ALH84001), bzw. dem Mond (z.B. ALH81005) zugeordnet werden kann
[62].

1.6.1 Klassifikation der Meteorite

Etwa 5% aller bekannter Meteorite gehören zur Gruppe der Eisenmeteorite (siehe Abb.
1.7). Sie bestehen zu über 90% aus Eisen-Nickel-Legierungen und stammen aus den me-
tallischen Kernbereichen differenzierter Asteroide (siehe Kap. 1.4.1), die bei Kollisionen
mit anderen massiven Objekten freigelegt wurden.

Abbildung 1.7: Klassifikation der Meteorite.

Der gesteinartigen Kruste dieser Planetesimale können ca. 8% der identifizierten Meteorite
zugeordnet werden. Diese Gruppe der sog. Achondrite ist in ihrer Zusammensetzung mit
irdischen magmatischen Gesteinen vergleichbar. Im Laufe der Evolution des Mutterkör-
pers wurde dieses Material aufgeschmolzen und differenziert. Es besteht im Wesentlichen
aus den Mineralen Pyroxen, Feldspat und Olivin.
Aus dem Grenzbereich zwischen Kruste und metallischem Kern der Asteroide stammen
die sog. Stein-Eisen-Meteorite, die einen Anteil von ca. 1% der katalogisierten Funde dar-
stellen. Sie sind zusammengesetzt aus einer Mischung von Eisen-Nickel-Legierungen und
eingeschlossenen Silikaten.



Den überwiegenden Anteil der bekannten Meteorite (über 80%) stellen die sog. Chondrite.
Sie enthalten als elementaren Bestandteil die in Kapitel 1.4.1 erwähnten Chondren, nahezu
kugelförmige Partikel bestehend aus Silikatmineralen. Die Chondrite stellen Material aus
dem Asteroidengürtel dar, dessen Mutterkörper nicht ausreichende Größen erreicht haben
um effektiven Differenzierungsprozessen ausgesetzt gewesen zu sein. Man geht davon aus,
dass sie die ursprünglichen Grundbausteine der Planetenbildung sind. Die Chondrite wer-
den nochmals in verschiedene Untergruppen unterschieden [63], wobei den sog. primitiven
kohligen Chondriten eine herausragende Bedeutung zukommt.

1.6.2 Primitive kohlige Chondrite

Die primitiven kohligen Chondrite stellen neben den Kometen das seit der Entstehung
des Sonnensystems am wenigsten veränderte Material dar, das für Laboruntersuchungen
zur Verfügung steht. Sie waren keinen hohen Temperaturen ausgesetzt und wurden so-
mit kaum durch thermische Prozesse verändert. Auch die chemische Veränderung durch
enthaltenes Wasser ist, je nach Typ, nur schwach ausgeprägt. Neben den schon erwähnten
Chondren enthalten viele Meteorite dieses Typs die in Kapitel 1.4.1 angesprochenen CAIs.
Zusätzlich weisen sie einen hohen Anteil an Kohlenstoff auf (bis zu 3%), der in Form von
Graphit, Karbonaten und organischen Verbindungen wie Aminosäuren vorliegt und diesen
Meteoriten eine dunkle Farbe verleiht. Je nach Ausprägung der thermischen und wässrigen
Metamorphose werden verschiedene Unterklassen unterschieden (siehe Abb. 1.8).

Abbildung 1.8: Klassifikation der Chondrite nach der Ausprägung der
thermischen und wässrigen Metamorphose.



1 Astrophysikalische Motivation

Eine besondere Rolle spielen die CI-Chondrite, benannt nach dem Fundort eines bekann-
ten Meteoriten dieser Klasse, dem Fall von Ivuna in Tansania. Sie enthalten mit bis zu
20% sehr viel Wasser, scheinen aber thermisch kaum verändert zu sein [64]. Durch star-
ke wässrige Metamorphose wurden jedoch die enthaltenen Chondren und CAIs zerstört.
Die CI-Chondrite bestehen fast ausschließlich aus einer feinkörnigen Matrix. Es sind nur
fünf Meteorite dieses Typs bekannt, Alais, Ivuna, Orgueil, Revelstroke und Tonk. Abge-
sehen von den flüchtigsten Elementen wird der Mittelwert ihrer Zusammensetzung für
gewöhnlich als Referenzzusammensetzung des Sonnensystems angegeben [19], da er aus-
gezeichnet mit der spektroskopisch ermittelten Zusammensetzung der Sonnenphotosphäre
übereinstimmt.

1.7 Meteoritische Materie im Labor

Die vorliegende Arbeit beschäftigt sich mit den Möglichkeiten, die Laboranalysen mit mo-
dernen physikalischen Methoden an primitiven Meteoriten eröffnen. Untersuchungen der
chemischen und isotopischen Zusammensetzung sowie der Größe und Struktur isolierter
präsolarer Partikel und früher solarer Kondensate spielen eine herausragende Rolle für
eine Vielzahl von Forschungsgebieten. Hierzu zählen die Evolution der Sterne und stel-
lare Nukleosynthese [42], Konvektion und Durchmischungsprozesse zwischen verschie-
denen Schichten in Sternen [65], Partikelwachstum in stellaren Atmosphären [66], che-
mische Evolution der Galaxie [58] und Entstehung des Sonnensystems [59]. Aufgrund
der Vielfalt der zu untersuchenden Partikeleigenschaften und ihrer geringen Größen zwi-
schen wenigen Nanometern und einigen Mikrometern kamen unterschiedliche modernste
Analysemethoden zum Einsatz (siehe Kap. 2). Hierbei handelt es sich im Wesentlichen
um abbildende photoelektronenspektroskopische und massenspektrometrische Techniken
mit höchsten Ortsauflösungen. Zusätzlich wurden Röntgenspektroskopie und Elektronen-
mikroskopie eingesetzt. Die aufwendigen Präparationsverfahren zur Isolation früher sola-
rer und präsolarer Partikel aus dem Meteoriten werden in Kapitel 3 beschrieben. In den
nachfolgenden Kapiteln 4 bis 7 werden schließlich die gewonnenen Daten und die dar-
aus abgeleiteten Implikationen detailliert dargestellt. Abschließend wird ein Ausblick auf
mögliche Weiterführungen der durchgeführten wissenschaftlichen Arbeiten gegeben und
die gewonnenen Erkenntnisse in den Kontext des aktuellen Standes astrophysikalischer
Forschung eingeordnet.
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2 Methoden

Ein Experiment ist eine List,
mit der man die Natur dazu bringt,
verständlich zu reden.
Danach muss man nur noch zuhören.

(George Wald)

Die in den Kapiteln 4 bis 7 dargestellten Untersuchungen an präsolarem und frühem
solaren Material wurden mit Hilfe modernster Analysemethoden durchgeführt, auf deren
instrumentelle Umsetzung und theoretischen Hintergrund in diesem Kapitel detailliert ein-
gegangen werden soll. Aufgrund geringer Größen der zu analysierenden Partikel im µm-
und sub-µm-Bereich mussten entsprechende Anforderungen an Ortsauflösung und Nach-
weiseffizienz gestellt werden. Besonders die Kombination verschiedener Methoden zur
umfassenden Analyse einer Probe hat im Rahmen der vorliegenden Arbeit zu neuen me-
thodologischen Ansätzen (siehe Kap. 4) und tieferem wissenschaftlichen Verständnis von
Kondensationsprozessen in der Frühzeit unseres Sonnensystems geführt (siehe Kap. 7).

2.1 Rasterelektronenmikroskopie (REM)

Die maximal erreichbare Ortsauflösung eines Lichtmikroskops ist durch die Wellenlän-
ge der verwendeten elektromagnetischen Strahlung begrenzt. Sie beträgt im ultravioletten
Spektralbereich ∼200 nm. Deutlich bessere laterale Auflösungen können realisiert wer-
den, indem man sich der Welleneigenschaften von schnellen Elektronen bedient. Eine in-
strumentelle Umsetzung dieses Prinzips ist das Rasterelektronenmikroskop (REM) [67].
Ortsauflösungen von bis zu wenigen Nanometern werden erreicht, indem die Probe im
Hochvakuum mit einem fokussierten Elektronenstrahl, mit kinetischen Energien die ty-
pischerweise zwischen einigen hundert eV und 40 keV liegen, abgerastert wird1. Zwei
gängige Typen von Elektronenquellen werden eingesetzt. Die einfachere Variante ist ein
thermischer Emitter (Glühkathode), der in der Regel aus einem gebogenen Wolframdraht
besteht. Durch einen fließenden elektrischen Strom wird dieser erhitzt und gibt Elektronen
ab, die in einem elektrischen Feld beschleunigt werden. Eine aufwändigere Variante, die
zu höheren Ortsauflösungen führt, sind Feldemissionskathoden. Durch das Anlegen eines
starken elektrischen Feldes an eine sehr feine Wolframspitze tunneln Elektronen aus die-
ser heraus. Die freigesetzten Elektronen werden durch eine Elektronenoptik zu einem stark

1Die laterale Auflösung wird hierbei nicht durch die DeBroglie-Wellenlänge der Elektronen, die im Bereich
von 10−12 Metern liegt, limitiert, sondern durch den realisierbaren Fokus des Elektronenstrahls.



fokussierten Strahl gebündelt und zur Probe geführt. An der Probenoberfläche, bzw. in ver-
schiedenen Tiefen der Probe, laufen Anregungsmechanismen ab, die als Signalquellen zur
Analyse der Probe genutzt werden können (sieh Abb. 2.1). Zu diesen nutzbaren Signalen
gehören Sekundärelektronen, rückgestreute Primärelektronen und charakteristische Rönt-
genstrahlung2 (siehe Kap. 2.1.1).

Abbildung 2.1: Illustration der verschiedenen Anregungsmechanismen
der Probe im Rasterelektronenmikroskop.

Die Topografie der Probenoberfläche wird durch den Nachweis von erzeugten Sekundär-
elektronen, die kinetische Energien von wenigen eV besitzen, mit Hilfe der Kombinati-
on eines Szintillators und eines Photomultipliers (Everhart-Thornley-Detektor) abgebildet
[68]. Aufgrund ihrer niedrigen Energie stammen die Sekundärelektronen aus einem klei-
nen Anregungsvolumen von nur wenigen Nanometern Ausdehnung, was in einer entspre-
chenden Ortsauflösung resultiert. Die Abbildung der Probentopografie mit Rasterelektro-
nenmikroskopen zeichnet sich weiterhin durch eine hervorragende Tiefenschärfe aus. Im
Gegensatz zu niederenergetischen Sekundärelektronen weisen rückgestreute Primärelek-
tronen deutlich größere kinetische Energien im Bereich einiger keV auf. Die Rückstreu-
wahrscheinlichkeit hängt stark von der Kernladungszahl der Atome des Probenmaterials
ab, wodurch dieser Kontrastmechanismus Informationen zur chemischen Zusammenset-
zung der Probe liefert [69]. Aufgrund der relativ hohen Energie der rückgestreuten Elek-
tronen sind diese jedoch in der Lage aus Tiefen der Probe von bis zu einigen µm auszu-
dringen, was zu einer eingeschränkten Ortsauflösung führt.

2Auf Kathodolumineszenz und Auger-Elektronen soll hier nicht näher eingegangen werden.



2.1 Rasterelektronenmikroskopie (REM)

2.1.1 Energiedispersive Röntgenspektroskopie (EDX)

Neben der Freisetzung von Elektronen wird in REM-Untersuchungen die Emission von
Röntgenquanten angeregt. Das erzeugte Spektrum setzt sich aus zwei Anteilen zusammen.
Zum einen wird kontinuierliche Bremsstrahlung emittiert, die aus der Beschleunigung der
Primärelektronen im Coulomb-Feld der Probenatome resultiert. Weiterhin werden durch
Stoßprozesse in der Probe gebundene kernnahe Elektronen aus Atomen herausgeschla-
gen. Die nun freien Zustände werden durch Elektronen aus höheren Orbitalen aufgefüllt.
Die bei diesem Übergang freiwerdende Energie kann durch Abgabe von Röntgenquan-
ten abgeführt werden3. Da die Energie der freigesetzten Photonen charakteristisch für
die emittierenden Atome ist, kann der energiedispersive Nachweis dieser elektromagne-
tischen Strahlung Aufschluss über die chemische Zusammensetzung der Probe geben. Die
instrumentelle Umsetzung dieses Prinzips ist die energiedispersive Röntgenspektroskopie
(EDX, von engl. "energy dispersive X-ray spectroscopy") [67], die häufig mit REM ge-
koppelt wird. Die Bezeichnung der charakteristischen Röntgenstrahlung folgt der Nomen-
klatur der Atomphysik. Die Hauptquantenzahl n des Zustandes, der ursprünglich angeregt
wurde, wird durch die lateinischen Buchstaben K (n = 1), L (n = 2) und M (n = 3)
ausgedrückt, gefolgt von einem griechischen Buchstaben, der die Schale n1 beschreibt,
aus der das Elektron stammt, das den erzeugten freien Zustand schließlich auffüllt (α für
n1 = n + 1, β für n1 = n + 2). Allerdings muss berücksichtigt werden, dass nicht alle
Übergänge möglich sind. Die aus der Atomphysik bekannten Drehimpulsauswahlregeln
∆l = ±1 und ∆j = 0,±1 müssen erfüllt sein. Die spektrale Breite der erzeugten Rönt-
genlinien, die umgekehrt proportional zur natürlichen Lebensdauer des Zustandes τ ist, ist
stark abhängig von der Kernladungszahl Z des Atoms. Die Breite der Kα-Linie beträgt
beispielsweise für Z = 20 etwa 1 eV, für Z = 40 bereits ∼5 eV.
Der energiedispersive Nachweis der Röntgenstrahlung4 erfolgt mit Hilfe eines flüssig-
Stickstoff-gekühlten Halbleiterdetektors. Meist handelt es sich um einen Lithium-dotierten
Silizium-Detektor (wie auch im Fall der in den Kapiteln 5 und 7 dargestellten Messungen)
[70]. Die Röntgenphotonen regen beim Durchlaufen des Detektorvolumens Elektronen aus
dem Valenzband in das Leitungsband an. Die maximale Anzahl angeregter Elektronen pro
Röntgenquant der Energie Eγ beträgt für dieses Detektormaterial Eγ/3.8eV. Die Anzahl
der angeregten Elektronen, die demnach ein Maß für die Energie des zugrundeliegenden
Röntgenphotons ist, kann nun in Form eines Stroms gemessen werden, der durch eine
an den Detektor angelegte Spannung abgesaugt wird. Messtechnisch wird dies realisiert,
indem die Amplitude des erzeugten Strompulses durch einen Analog-Digital-Konverter
(ADC, von engl. "analog-digital-converter") digitalisiert wird. Ein Multikanal-Analysator
erzeugt anschließend das EDX-Spektrum. Bei hohen Zählraten muss berücksichtigt wer-
den, dass zwei oder mehr Photonen das Detektorvolumen während eines nichtauflösbar

3Ein alternativer Prozess ist der strahlungslose Übertrag der Energie auf ein Elektron einer äußeren Schale
(Auger Elektron).

4Es werden auch Geräte zum wellenlängendispersiven Nachweis eingesetzt (WDX, von engl. "wavelength
dispersive X-ray spectroscopy"), die in dieser Arbeit nicht näher beschrieben werden sollen.
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kleinen Zeitintervalls durchlaufen können und so fälschlicherweise die Summe ihrer Ener-
gien gemessen wird [71]. Die Möglichkeit, in EDX-Messungen auch mit verhältnismäßig
kleinen Primärelektronenströmen von typischerweise 100 pA bis 1 nA ausreichende Zähl-
raten zu erreichen, und damit Bestrahlungsschäden der Probe zu minimieren und Mes-
szeiten gering zu halten, stellt im Vergleich zu alternativen Messmethoden (WDX) einen
großen Vorteil dar. Als problematisch kann sich bei Untersuchungen von Proben, die leich-
te Elemente enthalten, mit EDX allerdings die relativ schlechte Energieauflösung erweisen.
Nur benachbarte Elemente mit Z > 12 können eindeutig getrennt werden.
Das Anregungsvolumen, aus dem die nachgewiesenen Röntgenphotonen stammen, und
das letztendlich die Ortsauflösung der Methode bestimmt, ist stark von der Energie der pri-
mären Elektronen abhängig (siehe Abb. 2.2). Bei typischen Energien von einigen keV bis
einigen zehn keV besitzen diese Eindringtiefen in das Probenmaterial von mehreren µm.
Die hieraus resultierende relativ schlechte Ortsauflösung spielt vor allem bei der Untersu-
chung von nanoskaligen Proben, wie auch im Fall der in Kapitel 7 untersuchten sub-µm
großen refraktären Metallpartikel, eine große Rolle. Bei der Quantifizierung der Ergeb-
nisse (siehe Kap. 2.1.2), die an solchen Proben gewonnen wurden, müssen Beiträge des
Substrats und benachbarter Partikel berücksichtigt werden.

Abbildung 2.2: Monte-Carlo-Simulation der lateralen Verteilung der
Energiedeposition eines Elektronstrahls, die ein Maß für die Ortsauflö-
sung von EDX darstellt, bei verschiedenen Energien in einem Silizium-
substrat. Zur Simulation wurde die Software CASINO verwendet [72].

2.1.2 Quantifizierung chemischer Zusammensetzungen mit EDX

EDX bietet neben der Identifikation der in der Probe enthaltenen Elemente weiterhin die
Möglichkeit der Quantifizierung chemischer Zusammensetzungen mit Präzisionen im sub-
%-Bereich. Zunächst muss eine Untergrundkorrektur dem kontinuierlichen Bremsstrah-
lungsspektrum Rechnung tragen. Die gemessene Intensität der charakteristischen Rönt-
genlinien ist nun, unter Berücksichtigung des jeweiligen Wirkungsquerschnitts, näherungs-
weise proportional zur betreffenden Elementkonzentration in der Probe. Die wahre Kon-
zentration wird ermittelt, indem verschiedene Korrekturen im Bezug auf Matrixeffekte der
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Probe durchgeführt werden. Hierzu zählt der Einfluss der Kernladungszahl Z der Probe-
natome, von der die Rückstreuwahrscheinlichkeit und der Energieverlust pro durchlaufe-
ner Wegstrecke des Primärelektrons stark abhängen. Zusätzlich wird die Absorption von
erzeugten Röntgenquanten durch das Probenmaterial auf dem Weg zum Detektor berück-
sichtigt. Ein weiterer ausgeprägter Störeffekt ist die Erzeugung von Röntgenphotonen in
der Probe durch Absorption höherenergetischer Röntgenstrahlung, die an anderen Atomen
in der Probe erzeugt wurde (Röntgenfluoreszenz). Diese Korrekturen werden unter dem
Begriff ZAF-Korrektur zusammengefasst (Z = Kernladungszahleffekte, A = Absorption,
F = Fluoreszenz). Moderne Geräte sind in der Lage, eine Software-basierte standardlose
Quantifizierung durchzuführen, die auf der iterativen Anpassung der Korrekturfaktoren an
das gemessene Spektrum beruht5.

2.2 Röntgen-Nahkanten-Absorptions-Spektroskopie (NEXAFS)

Röntgenabsorptionsspektroskopie (engl. "X-ray absorption spectroscopy", XAS) ist eine
häufig eingesetzte Analysetechnik, die Aufschluss über die chemische Zusammensetzung
einer Probe, die chemische Bindungsumgebung der absorbierenden Atome in der Probe
sowie die Bindungslängen in Kristallgittern gibt6. Die Methode basiert auf der element-
spezifischen Absorption eines Röntgenphotons durch ein gebundenes Elektron in einem
Anfangszustand |i〉 und dessen Anregung in einen Endzustand |f〉. Die Übergangswahr-
scheinlichkeit Pif , auf der letztendlich die gemessenen spektralen Signaturen beruhen,
wird durch Fermis Goldene Regel beschrieben [73]:

Pif =
2π

~

∣∣∣〈f |V̂ |i〉∣∣∣2 ρf (E) (2.1)

Hierbei stellt V̂ die für die Anregung verantwortliche äußere Störung dar. ρf (E) beschreibt
die Dichte freier Endzustände.
Die Anregung der elektronischen Zustände wird durch eine elektromagnetische Welle
(Einheitsvektor ê in Richtung des E-Feldes) verursacht, die durch ihr Vektorpotenzial A
beschrieben werden kann:

A = ê
A0

2

(
ei(k·x−ω·t) + e−i(k·x−ω·t)) (2.2)

Unter der Annahme, dass im Bereich der kernnahen Elektronen-Wellenfunktion die räum-
liche Änderung des E-Feldes der einlaufenden elektromagnetischen Welle vernachlässigt
werden kann (Dipolnäherung), also k · x << 1, ergibt sich nach [74] der Wirkungsquer-
schnitt der Röntgenabsorption σX zu:

σX =
4πe2

m2cω
|〈f |ê · p|i〉|2 ρf (E) · δ(hν + Ei − Ef ) (2.3)

5Die in Kapitel 7 dargestellten Quantifizierungen der Zusammensetzungen von sub-µm großen Partikeln
wurden mit der Software WINEDS 4.03 (Thomson Scientific Instruments Pty Ltd) durchgeführt.

6Weiterhin können auch magnetische Eigenschaften untersucht werden (XMCD, von engl. "x-ray magnetic
circular dichroism"), worauf in dieser Arbeit jedoch nicht näher eingegangen werden soll.
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Hierbei stellt die δ-Distribution die Energieerhaltung sicher. Handelt es sich bei den Endzu-
ständen |f〉 um freie Valenzzustände, so wird in Abhängigkeit des analysierten Energiebe-
reiches zwischen Röntgen-Nahkanten-Absorptions-Spektroskopie (NEXAFS7, von engl.
"Near edge X-ray absorption fine structure") und EXAFS (von engl. "extended X-ray ab-
sorption fine structure) unterschieden. Der Übergang zwischen NEXAFS und EXAFS liegt
etwa 30 eV bis 50 eV oberhalb der untersuchten Absorptionskante. Die zur Anregung der
Probe benötigte monochromatisierte und durchstimmbare Röntgenstrahlung wird in der
Regel durch Synchrotronstrahlungsquellen erzeugt, auf die in Kapitel 2.2.2 näher einge-
gangen wird.
Zur theoretischen Beschreibung von Röntgenabsorptionsspektren werden zwei Ansätze
herangezogen. Zum einen wird mit Hilfe von Bandstrukturrechnungen die Dichte unbe-
setzter Zustände ermittelt, die für die Feinstruktur der Spektren oberhalb der Absorpti-
onskante verantwortlich ist [75]. Ein weiterer Ansatz basiert auf der Beschreibung durch
Streuprozesse. NEXAFS-Spektren lassen sich durch die Mehrfachstreuung der vom Emit-
teratom ausgehenden Elektronenwelle an Nachbaratomen beschreiben (siehe Abb. 2.3).

Abbildung 2.3: Illustration von EXAFS und NEXAFS in der Beschrei-
bung durch Streuprozesse des emittierten Elektrons an Nachbaratomen.

Durch Interferenz der phasenverschobenen gestreuten Wellen mit der primären Welle ent-
steht die bindungsspezifische Feinstruktur der Spektren [76]. NEXAFS-Untersuchungen
liefern neben der chemischen Zusammensetzung der Probe Informationen zur Dichte un-
besetzter Elektronenzustände. EXAFS-Spektren werden hingegen durch Einfachstreupro-
zesse des emittierten Elektrons an Nachbaratomen beschrieben. Die Feinstruktur dieser

7Gleichbedeutend zu NEXAFS wird auch die Abkürzung XANES (von engl. "X-ray absorption near edge
structure") verwendet.
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2.2 Röntgen-Nahkanten-Absorptions-Spektroskopie (NEXAFS)

Spektren ist durch die Art, Anzahl und Bindungslänge benachbarter Atome geprägt.
Die Messung von Röntgenabsorptionsspektren kann auf verschiedene Weisen erfolgen.
In Transmission durch die Probe kann die energieabhängige Röntgenintensität untersucht
werden, die bei bekannter Intensität der primären Röntgenstrahlung Aufschluss über die
Absorption in der Probe gibt. Eine weitere Variante ist die Detektion von Elektronen,
die durch primäre und sekundäre Prozesse durch Wechselwirkung mit Röntgenphotonen
aus der Probe ausgelöst wurden, in Abhängigkeit der eingestrahlten Photonenenergie. Der
überwiegende Teil der hierbei nachgewiesenen Elektronen stammt aus einer Kaskade von
niederenergetischen Sekundärelektronen [77], die durch inelastische Streuung des pri-
mären Auger-Elektrons an Nachbaratomen zustande kommt. Da jeder Stoßprozess nur mit
einem geringen Energieübertrag verbunden ist, kann ein primäres Elektron hoher Energie
eine sehr große Zahl von langsamen Sekundärelektronen auslösen. Die emittierten Elektro-
nen können entweder integral über die Probe in Form des Probenstroms vermessen werden
(TEY, von engl. "total electron yield"), oder ortsaufgelöst (siehe Kap. 2.2.1) mit Hilfe eines
Photo-Emissions-Elektronen-Mikroskops (PEEM, von engl. "Photo emission electron mi-
croscope") [78]. Die Informationstiefe von NEXAFS, die zwischen einigen Nanometern
und maximal etwa 20 Nanometern variiert, wird im Wesentlichen durch die Ausdringtiefe
der niederenergetischen Sekundärelektronen aus der Probe bestimmt. Die freie Weglänge
der Elektronen ist stark energieabhängig und zeigt ausgeprägte Variationen in Abhängig-
keit vom Probenmaterial, worauf in Kapitel 5 detailliert eingegangen wird.

2.2.1 Ortsaufgelöste Photoelektronenspektroskopie

Zur Durchführung ortsaufgelöster NEXAFS-Messungen wurde in den dargestellten Un-
tersuchungen (siehe Kap. 4 bis 6) ein PEEM in Auflichtausführung eingesetzt. Die Probe
wird in dieser Anordnung (charakteristisch für den Aufbau der WERA-beamline, siehe
Kap. 2.2.3) unter einem Winkel von 25◦ zur Oberfläche mit Röntgenstrahlung beleuchtet
und die freigesetzten Sekundärelektronen durch eine Extraktionslinse auf bis zu 15 keV
beschleunigt. Das nachfolgende System elektrostatischer Linsen bildet die Elektronene-
mission der Probe lateral aufgelöst in der Fokalebene ab. Die Konversion des Elektronensi-
gnals, das zuvor durch einen Elektronenvervielfacher in Form einer Multikanalplatte (engl.
"micro-channel plate" oder "multi-channel plate", MCP) verstärkt wurde, in ein sichtbares
Bild erfolgt durch die Kombination eines Fluoreszenzschirms und einer CCD-Kamera (von
engl. "charge-coupled device"). Die rotationssymmetrische Achse der PEEM-Optik ver-
läuft senkrecht zur Probenoberfläche. Die Probe selbst wird durch zwei senkrecht zuein-
ander angeordnete Mikro-Piezo-Motoren vor der Extraktionslinse positioniert, die einen
Bestandteil einer Tetrodenlinse bestehend aus Extraktor, Fokuselektrode und Säule bildet
[79]. Diese Objektivlinse erzeugt neben der Beschleunigung der Elektronen in die Optik
ein reelles, elektronisches Bild der Probenoberfläche. In der anschließenden Brennebene
der Objektivlinse befindet sich die Kontrastblende, die zwischen Durchmessern von 30 µm
und 1500 µm variiert werden kann. Sie wirkt durch die Begrenzung der Winkelakzeptanz
als Energiefilter und erhöht die resultierende Bildschärfe. Der folgende Oktupolstigmator
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/ -deflektor korrigiert den axialen Astigmatismus und ermöglicht eine Verschiebung des
abgebildeten Gesichtsfeldes auf der Probe um bis zu ∼1 mm. Die beiden abschließen-
den Projektivlinsen ermöglichen eine stufenlose Steigerung der Vergrößerung auf bis zu
∼2000.

2.2.2 Synchrotronstrahlungsquellen

Die für XAS-Messungen benötigte monochromatisierte Röntgenstrahlung kann auf ver-
schiedene Weisen erzeugt werden. Die verbreitetste Methode zur Erzeugung von Röntgen-
strahlung ist in Form der Röntgenröhre realisiert. Das Funktionsprinzip beruht auf der Be-
schleunigung von Elektronen im Vakuum, die beim Auftreffen auf die Anode charakteri-
stische Röntgenstrahlung, sowie ein kontinuierliches Bremsstrahlungsspektrum erzeugen.
Prinzipiell ist es möglich, mit Hilfe einer Monochromatoroptik eine Linie der erzeugten
charakteristischen Röntgenstrahlung zu präparieren und für XAS-Untersuchungen zu nut-
zen. Allerdings sind die erzeugten Intensitäten für viele Experimente nicht ausreichend.
Ein weiteres grundlegendes Problem für NEXAFS-Messungen ist die fehlende Durch-
stimmbarkeit der Photonenenergie bei der Verwendung von Röntgenröhren. Aus diesen
Gründen werden entsprechende Experimente fast ausschließlich an sog. Synchrotronstrah-
lungsquellen durchgeführt. Als Synchrotronstrahlung bezeichnet man elektromagnetische
Strahlung, die tangential zur Bewegungsrichtung von elektrisch geladenen Teilchen mit
relativistischen Energien beim Durchtritt durch ein Magnetfeld abgegeben wird. Da beim
Durchgang durch das Magnetfeld zwar nicht der Betrag des Impulsvektors, aber seine
Richtung geändert wird, handelt es sich hierbei um eine spezielle Form der durch Be-
schleunigung elektrischer Ladungen erzeugten Bremsstrahlung. Die technische Umset-
zung einer Synchrotronstrahlungsquelle basiert auf einem Elektronenspeicherring, in dem
Elektronenpakete mit relativistischen Energien im GeV-Bereich umlaufen. Diese werden
durch starke Magnetfelder auf der Kreisbahn des Speicherrings gehalten und geben in ei-
nem durch relativistische Effekte stark in Bewegungsrichtung gebündelten Kegel ein kon-
tinuierliches Spektrum von Synchrotronstrahlung ab. Durch eine nachfolgende Optik, die
auch die Durchstimmbarkeit der Wellenlänge ermöglicht, wird die Röntgenstrahlung mo-
nochromatisiert und auf die Probe abgebildet. Die Intensität der Röntgenstrahlung kann
durch den Einsatz von sog. Wigglern oder Undulatoren im Vergleich zu einem einfachen
Dipolmagneten um ein Vielfaches gesteigert werden [80]. Hierbei werden die Elektro-
nenpakete innerhalb einer linearen Sektion des Speicherrings durch eine Anordung von
einigen zehn bis einigen hundert Dipolmagneten mit wechselnder Polarität geführt. Durch
den Einsatz dieser Technik stellen Synchrotronquellen die stärksten künstlichen Röntgen-
quellen dar. Moderne Quellen liefern Strahlung, die durch extrem hohe Intensität, hohe
spektrale Durchstimmbarkeit, hohe Polarisation, kurze mögliche Pulslängen (unter 10−10

Sekunden) und ausgezeichnete Brillanz (Maß für die räumliche und spektrale Bünde-
lung der Strahlung) ausgezeichnet ist. Sämtliche in dieser Arbeit dargestellten NEXAFS-
Untersuchungen wurden an der WERA-beamline der Synchrotronstrahlunsquelle ANKA
(Ångströmquelle Karlsruhe) [81] des Forschungszentrums Karlsruhe durchgeführt.
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2.2 Röntgen-Nahkanten-Absorptions-Spektroskopie (NEXAFS)

2.2.3 WERA-beamline der Ångströmquelle Karlsruhe

Basis der Ångströmquelle Karlsruhe ist ein Speicherring, in dem ein Elektronenstrom von
∼150 mA bei einer Energie von 2.5 GeV umläuft. Insgesamt stehen 13 beamlines für den
Einsatz unterschiedlichster Methoden zur Verfügung (Stand Februar 2009). Experimente
im Bereich der, im Rahmen dieser Arbeit eingesetzten, Weichröntgen-Analytik werden an
der WERA-beamline durchgeführt (siehe Abb. 2.4).

Abbildung 2.4: Schematischer Aufbau der WERA-beamline der
Angströmquelle Karlsruhe (ANKA). Elektronenpakete durchlaufen bei
einer Energie von 2.5 GeV einen Speicherring und erzeugen beim Pas-
sieren eines Magnetfeldes Synchrotronstrahlung. Diese wird durch eine
Optik monochromatisiert und auf die Probe abgebildet.

Die Synchrotronstrahlung wird durch einen 1.5 Tesla Dipolmagneten im Speicherring er-
zeugt8 und durchläuft die Monochromatoroptik. Im Anschluß an eine Apertur wird die
erzeugte Strahlung zunächst auf eines der drei zur Verfügung stehenden Monochroma-
torgitter, die für verschiedene Wellenlängenbereiche optimiert sind, fokussiert. Da Rönt-
genstrahlung, die unter einem steilen Winkel die Oberfläche eines Spiegels trifft, nicht
reflektiert, sondern absorbiert wird, kommt zur Abbildung auf das Gitter die Kombination
zweier konkaver Spiegel, die unter flachem Winkel getroffen werden, zum Einsatz. Dieses
Prinzip wird auch als Kirkpatrick-Baez Anordnung bezeichnet. Eine identische Anord-
nung im Anschluss an das Gitter fokussiert die Strahlung schließlich auf die Probe, die
sich im Ultrahochvakuum bei etwa 10−11 mbar befindet. Die erreichbare Energieauflösung
beträgt ∆E/E ∼ 2 · 10−4. Die Energie der Photonen ist zwischen 100 eV und 1500 eV
durchstimmbar.

8Es ist ein Ausbau auf einen Undulator mit 20 Perioden geplant.
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2.2.4 Korrekturverfahren für abbildende NEXAFS-Messungen

Da es sich bei abbildenden NEXAFS-Messungen um die quantitative Auswertung von di-
gital gewonnenen Bildinformationen handelt, müssen gängige Korrekturverfahren aus der
Bildverarbeitung berücksichtigt werden. Zum einen erzeugt jeder Pixel der verwendeten
CCD-Kamera eine temperaturabhängige Dunkelzählrate (thermisches Rauschen), die be-
sonders bei längeren Belichtungszeiten von Sekunden oder Minuten zu berücksichtigen
ist. Die laterale Verteilung der Dunkelzählrate ist hierbei über den CCD-Chip nicht ho-
mogen. Die Ausleseelektronik, die entlang einer Kante des Chips angebracht ist, erzeugt
verstärkt Wärme, was zu einem erhöhten thermischen Rauschen in benachbarten Regio-
nen des Sensors führt. Derartige systematische Verfälschungen der Bildinformation kön-
nen korrigiert werden, indem ein Bild, das unter exakt gleichen Bedingungen wie das zu
korrigierende Bild (Belichtungszeit, Chiptemperatur, Binning9) ohne Lichteinfall aufge-
nommen wurde (Dunkelbild, oder engl. "Darkframe"), von diesem pixelweise subtrahiert
wird. Weitere Störeffekte resultieren aus einer ungleichmäßigen Ausleuchtung des Bild-
feldes durch Abschattungseffekte des optischen Systems (Vignettierung) und sog. heisse
Pixel (engl. "Hot pixel"), die produktionsbedingt überproportional auf einfallendes Licht
reagieren und dadurch zu hell erscheinen. Diese beiden Bildverfälschungen können ge-
meinsam durch einen Weißbildabgleich (engl. "Flatfield correction") korrigiert werden.
Hierbei wird das zu korrigierende Bild durch pixelweise Division auf ein Korrekturbild
normiert, das eine strukturlose Probenoberfläche abbildet. Solch ein Korrekturbild kann
beispielsweise durch starke Defokussierung erzeugt werden. Ein abschließender Korrek-
turschritt berücksichtigt die energieabhängige Normierung der Bildintensität auf die am
Ort der Probe durch die beamline-Optik zur Verfügung gestellte Röntgenintensität. Die-
se Strahlungsintensität wird an der WERA-beamline in Form der parallelen Messung des
Probenstroms auf einem Goldnetz ermittelt. Die Verwendung von Gold ist durch die che-
mische Stabilität der Oberfläche und das Fehlen von eigenen Absorptionskanten im rele-
vanten Energiebereich begründet.

2.3 Sekundärionen-Massenspektrometrie (SIMS)

Sekundärionen-Massenspektrometrie (SIMS, engl. "secondary ion mass spectrometry")
hat sich in den letzten drei Jahrzehnten als Standardverfahren in geo- und kosmoche-
mischen Untersuchungen durchgesetzt [82]. Die Entwicklung von SIMS geht allerdings
schon auf die Mitte des 20. Jahrhunderts zurück [83, 84]. Typische Anwendungen sind
Analysen von Spurenelementhäufigkeiten [85] (Nachweisgrenzen im Bereich von 1012 bis
1016 Atome pro cm3) und Isotopenverhältnissen [86] (erreichbare Präzision von Isoto-
penverhältnissen besser als 10−3) mit hoher Nachweissensitivität bei gleichzeitig hoher
Massenauflösung (m/δm > 10000). In den letzten Jahren wurden weiterhin Geräte mit

9Unter Binning versteht man das Zusammenfassen einer definierten Anzahl benachbarter Pixel beim Aus-
lesen der CCD-Information.
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ausgesprochen hoher Ortsauflösung (∼50 nm, siehe Kap. 2.3.2) entwickelt [87].
Das Messverfahren basiert auf dem Nachweis von Sekundärionen, die zuvor aus der Pro-
benoberfläche ausgelöst wurden. Hierzu wird die Probe mit einem fokussierten Strahl von
Primärionen mit kinetischen Energien zwischen etwa 10 keV und 30 keV beschossen (bei-
spielsweise O- oder Cs-Ionen). Die Primärionen erzeugen durch Vielfachstreuung eine
Kaskade von niederenergetischen Sekundärteilchen, die teilweise die Probenoberfläche
verlassen (siehe Abb. 2.5).

Abbildung 2.5: Darstellung des Erzeugungsmechanismus von
Sekundärteilchen-Kaskaden durch den Beschuss der Probe mit
Primärionen. Das Primärion kann hierbei in das Probenmaterial
implantiert werden (a), bzw. durch Rückstreuung die Probe wieder
verlassen (b).

Hierzu zählen neben Neutralatomen rückgestreute Primärionen, Elektronen und Sekun-
därionen (bis zu einige %). Dieser Prozess ist auf die obersten Atomlagen beschränkt,
wobei für kristalline Proben höhere Eindringtiefen als für amorphes Material erreicht wer-
den. Der Grund hierfür sind sog. "channeling-Prozesse" entlang offener Vorzugsrichtungen
des Kristallgitters. Die Ionisierungsausbeuten sind für positive und negative Primärionen,
sowie für verschiedene Elemente, stark variabel (um mehrere Größenordnungen) [88]. Die
größte Ausbeute positiver Sekundärionen ist für Alkali- und Erdalkalielemente zu beob-
achten, für negative Sekundärionen für Halogene. Zusätzlich hat die chemische Umgebung
des zu ionisierenden Atoms in der Probe einen entscheidenden Einfluss auf die Ionisie-
rungswahrscheinlichkeit. Dieser Matrix-Effekt muss in Form der Vermessung von ver-
gleichbaren Standardproben bei der Quantifizierung von Elementhäufigkeiten berücksich-
tigt werden. Im Fall der Analyse von Isotopenverhätnissen spielen Matrixeffekte allerdings
eine untergeordnete Rolle, da alle Isotope eines Elements auf gleiche Weise durch die che-
mische Umgebung beeinflusst werden. Zu berücksichtigen ist hier aber die instrumentel-
le Massenfraktionierung (IMF), also die massenabhängige Transmission der Ionenoptik,
durch die Vermessung von Standardproben mit bekannter Isotopenzusammensetzung.
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Durch den Abtrag der Sekundärteilchen ist SIMS prinzipiell mit der Zerstörung von Pro-
benmaterial verbunden. Die Abtragraten hängen hierbei im Wesentlichen vom Primärio-
nenstrom ab und variieren zwischen weniger als einer Monolage in einem Zeitraum von
Stunden [89] bis zu ∼1000 Monolagen pro Sekunde [90]. Der zerstörende Charakter von
SIMS-Messungen (siehe Abb. 2.6) limitiert demnach Untersuchungen an Nanopartikeln
aufgrund der geringen Menge verfügbaren Probenmaterials, ermöglicht andererseits aber
die Messung von Tiefenprofilen von Element- und Isotopenverteilungen.

Abbildung 2.6: Rasterelektronenmikroskopische Illustration der Materi-
alabtragung / -zerstörung durch SIMS. Dargestellt ist ein ca. 1µm großer
Siliziumkarbidkristall (siehe Kap. 4) vor (Einsatz) und nach einer mehr-
minütigen SIMS-Messung bei mittlerem Primärionenstrahlstrom. Deut-
lich zu erkennen ist die aufgeschmolzene und wiedererstarrte Oberfläche
der Probe nach dem Primärionenbeschuss.

Die durch den beschriebenen Mechanismus aus der Probenoberfläche freigesetzten Sekun-
därionen werden durch ein elektrisches Feld, das zwischen der Probe und einer Extrakti-
onslinse angelegt wird, abgesaugt und in einen Massenanalysator beschleunigt. In vielen
SIMS-Instrumenten, insbesondere in abbildenden Geräten, werden der Primärionenstrahl
und das Extraktionsfeld gepulst, um durch Abrastern der Probe die gewünschte laterale
Auflösung zu erzielen. Die Trennung der Sekundärionen nach ihrer Masse kann nach der
Extraktion auf verschiedene Weisen realisiert werden. Die verbreitetsten Varianten sind
Quadrupol-Massenanalysatoren [91], Flugzeitmassenanalysatoren (siehe Kap. 2.3.1) [88]
und Sektorfeld-Massenanalysatoren (siehe Kap. 2.3.2) [87]. Der abschließende Nachweis
der Sekundärionen erfolgt schließlich durch einen Detektor. Gängige Varianten sind Mul-
tikanalplatten und Elektronenvervielfacher.
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Ein dominierendes Problem bei SIMS-Messungen ist die Separation von Masseninterfe-
renzen [88]. Prinzipiell werden vier Gruppen von Masseninterferenzen unterschieden: Iso-
bare anderer Elemente, Hydride, Oxide / Hydroxide und einfache Kohlenwasserstoffe. Die
Separation von Isobaren anderer Elemente erfordert sehr hohe Massenauflösungen zwi-
schen m/δm ∼ 104 (für 48Ca und 48Ti) und m/δm ∼ 6 · 107 (für 187Re und 187Os), die
von den meisten SIMS-Geräten nicht erreicht werden. Es existieren zwei stabile Nukli-
de für 52 Isobare, drei natürlich vorkommende Nuklide existieren für fünf Isobare. Für
die Analyse der meisten Elementhäufigkeiten hat diese Nichtseparierbarkeit von atoma-
ren Isobaren jedoch keine Auswirkung, da auf ein eindeutig quantifizierbares Isotop des
entsprechenden Elementes ausgewichen werden kann. Im Fall der Messung von Isotopen-
häufigkeiten kann dieser Sachverhalt jedoch ein mit SIMS unüberwindbares Problem dar-
stellen10. Durch Adsorption von Wasserstoffatomen und Kohlenwasserstoffmolekülen auf
den zu analysierenden Probenoberflächen spielen Hydridionen in SIMS-Untersuchungen
ebenfalls eine große Rolle. Die Hydridpeaks können hierbei in manchen Fällen die gleiche
Intensität wie der Elementpeak selbst erreichen. Die zur Separation notwendigen Massen-
auflösungen sind jedoch relativ gering und liegen zwischen m/δm ∼ 103 (für niedrige
Massen) und m/δm ∼ 3 · 104 (für große Massen). Die Störungen von SIMS-Spektren
durch Oxide und Hydroxide sind vergleichbar mit denjenigen, die durch Hydride hervor-
gerufen werden. Im mittleren Massenbereich um ∼120 u liegt die zur Separation erfor-
derliche Massenauflösung über m/δm ∼ 104. Kohlenwasserstoffionen können häufig in
allen Massenbereichen eines SIMS-Spektrums beobachtet werden. Die Abtrennung der
Interferenzen vom relevanten Elementpeak ist in den meisten Fällen jedoch schon mit ge-
ringer Massenauflösung möglich. Für die meisten Nuklide sind Massenauflösungen unter
m/δm ∼ 103 erforderlich, in wenigen Fällen erreichen diese Werte um m/δm ∼ 8 · 103.
Unter Berücksichtigung der dargestellten Limitierungen der Methode durch Materialab-
trag und Masseninterferenzen wurden im Rahmen der vorliegenden Arbeit element- und
isotopenaufgelöste SIMS-Messungen mit zwei verschiedenen Gerätetypen durchgeführt,
auf die im Folgenden detailliert eingegangen werden soll.

2.3.1 Flugzeit-Sekundärionen-Massenspektrometrie (TOF-SIMS)

Die in Kapitel 4 dargestellten massenspektrometrischen Untersuchungen an präsolaren
Mineralpartikeln wurden mit Hilfe eines Flugzeit-Sekundärionen-Massenspektrometers
(TOF-SIMS, von engl. "time-of-flight SIMS") durchgeführt11. Im Gegensatz zu Quadrupol-
und Sektorfeld-Massenspektrometern, die nur die gleichzeitige Messung einer begrenzten
Anzahl von Massen erlauben, zeichnet sich TOF-SIMS durch den quasi-simultanen Nach-
weis aller Sekundärionenmassen aus. Dies wird erreicht, indem die Primärionenquelle (im
Fall des verwendeten TOF-SIMS eine Gallium-Flüssigmetall-Quelle [93]) gepulst betrie-
ben und die ausgelösten Sekundärionen durch eine Extraktionsspannung nachbeschleunigt

10Als Alternative zu SIMS bietet sich hier die Resonanzionisations-Massenspektrometrie (RIMS) an [92].
11Es kam ein modifiziertes TOF-SIMS III Gerät des Herstellers ION-TOF GmbH, Münster, Deutschland

zum Einsatz.
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werden. Die Ionen durchlaufen anschließend eine Driftstrecke und erreichen den Detek-
tor nach einer Zeit t, deren Zusammenhang zum Masse-Ladungs-Verhältnis m/q durch
folgenden Ausdruck gegeben ist:

m

q
=

2eU

s2
t2 (2.4)

Hierbei stellt e die Elementarladung dar, U die elektrische Beschleunigungsspannung und
s die Länge der Driftstrecke. Aus den bekannten Flugzeiten der nachgewiesenen Teilchen
kann mit Hilfe von Gleichung 2.4 ein kontinuierliches Massenspektrum erzeugt werden.
Die erreichbare Massenauflösung ist jedoch im beschriebenen Aufbau durch die Energie-
verteilung der Sekundärionen nach dem Verlassen der Probenoberfläche beschränkt. Ge-
ringfügig unterschiedliche Startenergien für Ionen des gleichen m/q-Verhältnisses führen
zu leicht unterschiedlichen Flugzeiten. Dieser Fehler wird durch den Einsatz eines Reflek-
trons (siehe Abb. 2.7) zur Energiefokussierung korrigiert [94]. Durch Abrastern der Probe
mit dem gepulsten Primärionenstrahl können massen- und ortsaufgelöste Abbildungen er-
zeugt werden. Prizipiell kann auf diese Weise aus jedem Bildpunkt ein komplettes konti-
nuierliches Massenspektrum extrahiert werden. Die erreichbare Ortsauflösung beträgt im
Fall des verwendeten Instruments ca. 800 nm.

Abbildung 2.7: Schematischer Aufbau eines ION-TOF TOF-SIMS
Sekundärionen-Massenspektrometers.



2.3 Sekundärionen-Massenspektrometrie (SIMS)

2.3.2 Lateral hochauflösende SIMS (NanoSIMS)

Lateral hochauflösende SIMS-Messungen wurden im Rahmen dieser Arbeit (siehe Kap.
7) mit einem CAMECA NanoSIMS 50 Sekundärionen-Massenspektrometer des Max-
Planck-Instituts für Chemie (Mainz) durchgeführt [87]. Zum Abrastern der Probe stehen
zwei Primärionenquellen zur Verfügung. Negative Sauerstoffionen werden mit Hilfe ei-
ner Duoplasmatronquelle erzeugt. Der Strahldurchmesser, durch den die erreichbare Orts-
auflösung bestimmt wird, beträgt am Ort der Probe ∼200 nm. Eine noch höhere laterale
Auflösung von ∼50 nm wird mit Hilfe einer Cäsium-Ionenquelle erreicht. Unmittelbar im
Anschluss an die Primärionenquellen werden beim Durchlaufen eines Wienfilters (siehe
Abb. 2.8) Ionen mit unerwünschter Geschwindigkeit ausgefiltert und der Strahl durch eine
Ionenoptik zur Probe geführt.

Abbildung 2.8: Schematischer Aufbau des CAMECA NanoSIMS 50.

Eine wesentliche Neuerung des NanoSIMS gegenüber konventionellen SIMS-Geräten mit
Ortsauflösungen von ∼1 µm stellt die stark modifizierte probennahe Ionenoptik dar. Die
Zuführung des Primärionenstrahls, sowie die Extraktion der Sekundärionen, erfolgt an-
tiparallel durch ein und dieselbe Extraktionslinse. Diese kann hierdurch nur ∼300 µm
von der Probenoberfläche entfernt positioniert werden, im Vergleich zu ca. 5 mm Ab-
stand bei herkömmlichen SIMS-Instrumenten. Da der minimal erreichbare Durchmesser
des Primärionenstrahls, und damit die erreichbare Ortsauflösung, durch den Abstand der
Extraktionslinse zur Probe bestimmt wird, kann hierdurch eine bisher nicht erreichbare
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2 Methoden

laterale Auflösung realisiert werden. Aufgrund dieser besonderen Fähigkeiten spielt das
NanoSIMS eine entscheidende Rolle in kosmochemischen Untersuchungen. So wurde bei-
spielsweise die Entdeckung präsolarer Silikate in interplanetaren Staubteilchen (IDPs) [40]
und in primitiven Meteoriten [43] erst durch den Einsatz dieses Gerätetyps möglich.
Der massenaufgelöste Nachweis der Sekundärionen ist im NanoSIMS in Form einer aus-
gereiften Variante eines doppelfokussierenden Sektorfeld-Massenanalysators realisiert. Da
die Sekundärionen nach der Extraktion von der Probenoberfläche eine breite Energiever-
teilung aufweisen, werden zunächst in einem elektrostatischen Analysator all diejenigen
Ionen ausgefiltert, deren kinetische Energie um mehr als ∼10 eV von der Sollenergie ab-
weicht. Anschließend durchlaufen die Ionen ein magnetisches Sektorfeld, in dem sie nach
ihrem Impuls getrennt werden. Die Massen der Teilchen können nun durch die Kenntnis
ihrer Ladung, ihrer kinetischen Energie und ihres Impulses in Form des Kreisbahnradi-
us im magnetischen Sektorfeld bestimmt werden. Zum Nachweis der Sekundärionen ist
das NanoSIMS 50 mit sechs Detektoren, von denen vier beweglich angebracht sind, aus-
gestattet. Es können also prinzipiell bis zu sechs Massen gleichzeitig gemessen werden.
Die Massendispersion des NanoSIMS 50 beträgt bei einer definierten Magnetfeldstärke
Mmax/Mmin = 13.2. Der minimale Abstand zwischen zwei benachbarten Massen, die
gleichzeitig gemessen werden können, beträgt M/30.
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3 Präparation der Proben

Primitive kohlige Chondrite, wie der Meteorit Murchison, enthalten präsolare Minerale
der unterschiedlichen Typen, sowie frühe solare Kondensate, in Konzentrationen zwischen
wenigen ppb (beispielsweise Hibonit) und etwa 1000 ppm (Nanodiamanten) [95]. Viele
dieser präsolaren Staubkörner, sowie die in Kapitel 7 beschriebenen frühen solaren "re-
fraktären Metall Nuggets" (RMN), sind chemisch besonders inert. Aufbauend auf dieser
Eigenschaft wurden Methoden entwickelt, die in der Lage sind, diese Partikel mit Hilfe
aggressiver nasschemischer Reaktionsschritte, aus dem Meteoriten auszulösen und anzu-
reichern [96]. In diesem Kapitel soll die Anwendung dieser Methoden zur Präparation des
im Rahmen der vorliegenden Arbeit untersuchten Probenmaterials dargestellt werden.

3.1 Der Meteorit Murchison

Sämtliche im Folgenden beschriebenen Analysen wurden an Proben durchgeführt, die aus
dem Meteoriten Murchison stammen. Am 28. September 1969 ging in der Nähe der Klein-
stadt Murchison im Südosten Australiens ein Meteoritenschauer nieder, der sich über viele
Quadratkilometer erstreckte. Es wurden mehrere hundert Fragmente geborgen, die insge-
samt mehr als 100 kg wogen.

Abbildung 3.1: Zwei Fragmente des Meteoriten Murchison. Deutlich zu
erkennen sind helle Mineraleinschlüsse, bei denen es sich um die in Ka-
pitel 1.4.1 beschriebenen CAIs handelt.

Aufgrund mineralogischer Untersuchungen und chemischer Analysen wurde der Meteo-
rit als kohliger Chondrit des Typs CM klassifiziert [97]. Wie die meisten CM Chondrite
gehört Murchison zum petrologischen Typ 2, d.h. das Material wurde nur sehr schwach



3 Präparation der Proben

thermisch verändert, hat aber eine starke wässrige Metamorphose erfahren. Der Meteo-
rit besteht zu etwa 77% aus schwarzem Matrixmaterial, das hauptsächlich aus Silikaten
zusammengesetzt ist. Die dunkle Farbe ist auf einen hohen Gehalt an amorphem Koh-
lenstoff, organischen Verbindungen und Sulfiden zurückzuführen. Die verbleibenden 23%
stellen im Wesentlichen die in Kapitel 1.4.1 beschriebenen CAIs und Chondren.

3.2 Isolation präsolarer und früher solarer Partikel

Um die in dieser Arbeit untersuchten Partikel aus dem Meteoriten zu isolieren, wurde
das in [96] entwickelte Verfahren angewendet. Zunächst wurde ein mehrere zehn Gramm
schweres Fragment des Meteoriten mechanisch in einem Mörser zerkleinert und in ein
säurebeständiges Teflongefäß umgefüllt. Im ersten nasschemischen Schritt wurden mit
konzentrierter Salzsäure (HCl), und später mit einem Gemisch konzentrierter HCl und
Flusssäure (HF ) die im Meteoriten in großen Anteilen enthaltenen Silikate, Sulfide und
unedlen Metalle gelöst und anschließend abpipettiert. Um die entsprechenden Reaktionen
zu beschleunigen wurde dieser Schritt mehrfach in Druckbomben (sog. Parr-Bomben) bei
Temperaturen zwischen 80◦C und 120◦C wiederholt. Anschließend wurde der Rückstand
mehrfach mit verdünnter HCl gewaschen und eingetrocknet. Der durch die vorigen Schrit-
te erzeugte elementare Schwefel wurde durch Beigabe von Kohlenstoffdisulfid (CS2) im
Ultraschallbad entfernt. Im nächsten Schritt wurden der amorphe Kohlenstoff, bzw. oxi-
dierbare Kohlenstoffverbindungen durch Beigabe eines Kaliumchromat-Schwefelsäure-
Gemisches (K2Cr2O7 − H2SO4) bei 80◦C in Form von CO2 entfernt und die Probe mit
konzentrierter H2SO4 gewaschen. Dies wurde mehrfach wiederholt, bevor abschließend
das Material mit konzentrierter HCl gereinigt wurde.
Das auf diese Weise präparierte Probenmaterial enthielt im Wesentlichen Siliziumkarbid
(SiC), refraktäre Oxide wie beispielsweise Spinell ([Mg,Fe]2+[Fe,Al,Cr]3+2 O4) und Nan-
odiamanten. Die Trennung der Diamanten von den übrigen Bestandteilen der Probe er-
folgte über Kolloidbildung. Hierzu wurde der Rückstand mit verdünnter Ammoniaklösung
(NH3, pH 9 - 10) versetzt und in einem eisgekühlten Ultraschallbad dispergiert. Anschlie-
ßend wurde die Suspension bei 2500 g zentrifugiert und die aufschwimmenden Diamanten
abpipettiert. Dieser Schritt wurde ebenfalls mehrfach wiederholt und die so gewonnenen
Diamanten durch Versetzen mit HCl bei 60◦C aus der Suspension ausgefällt. In einer an-
schließenden Behandlung mit konzentrierter Perchlorsäure (HClO4) wurden Graphit und
andere Kohlenstoffverunreinigungen entfernt. Nach dem mehrmaligen Waschen der Probe
mit HCl und Wasser wurden die Diamanten schließlich auf einen Probenträger aufge-
bracht und standen für Analysen zur Verfügung (siehe Kap. 6).
Das nach der Abtrennung der Diamanten siliziumkarbid- und spinellreiche Probenmaterial
wurde mit HF behandelt um Oberflächenverunreinigungen zu entfernen und nach mehr-
maligem Waschen mit destilliertem Wasser in wässriger Suspension auf Probenträger auf-
gebracht. Die an den so präparierten Proben durchgeführten Untersuchungen werden in
den Kapiteln 4 und 7 dargestellt.
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4 Kopplung von NEXAFS mit TOF-SIMS zur Analyse
präsolarer Minerale

Analysen der Isotopenverhältnisse verschiedenster Elemente in präsolaren Mineralparti-
keln werden mit Hilfe massenspektrometrischer Methoden wie Sekundärionen-Massen-
spektrometrie (SIMS) [98], bzw. Resonanzionisations-Massenspektrometrie (RIMS) [99]
durchgeführt. Diese Untersuchungen erlauben zum einen die Identifikation der stellaren
Quellen der Partikel [100]. Weiterhin liefern sie Informationen über stellare Nukleosynthe-
seprozesse und die Evolution von Sternen [42], Konvektion und Durchmischungsprozesse
zwischen verschiedenen Schichten in Sternen [65], Partikelwachstum in stellaren Atmo-
sphären [66] und die chemische Evolution der Galaxie [58] (siehe Kap. 1.7).
In Anbetracht der geringen Größen der zu untersuchenden präsolaren Partikel zwischen
ca. 100 nm und einigen µm, und der damit verbundenen geringen Menge verfügbaren
Materials, erweisen sich die destruktiven SIMS und RIMS Untersuchungen in einem ent-
scheidenden Punkt als nachteilhaft. Es können nur wenige Isotopenhäufigkeiten vermessen
werden, bevor das zu analysierende Korn vollständig zerstört ist. Besonders die Untersu-
chung diagnostischer Spurenelemente wird hiervon entscheidend beeinflusst, da im Vor-
feld nicht bekannt ist, ob ein Partikel Spurenelemente in ausreichenden Konzentrationen
enthält, und falls ja welche. Aufgrund dieser Schwierigkeiten erscheint es sinnvoll, ei-
ne zerstörungsfreie und elementaufgelöste Vorcharakterisierung der Probe durchzuführen,
um entscheiden zu können welche Spurenelemente anschließend mit maximaler Effizienz
massenspektrometrisch untersucht werden können. Im Rahmen der vorliegenden Arbeit
wurde ein Verfahren entwickelt, das in der Lage ist parallel eine große Anzahl präsolarer
Partikel zerstörungsfrei vorzucharakterisieren und anschließend einer isotopenaufgelösten
massenspektrometrischen Analyse zuzuführen.
Der zerstörungsfreie Ansatz basiert auf abbildender Röntgenabsorptions-Spektroskopie
(abbildendes NEXAFS, siehe Kap. 2.2). Abhängig vom gewählten Gesichtsfelddurchmes-
ser, das auf der Probe untersucht wird, können so parallel bis zu tausende Partikel elemen-
taufgelöst abgebildet werden. Hierdurch wird die Wahrscheinlichkeit, ein Einzelkorn mit
hohen Konzentrationen interessanter Spurenelemente zu identifizieren, im Vergleich zu
direkten massenspektrometrischen Einzelkornanalysen drastisch erhöht. Weiterhin wurde
gezeigt, dass es möglich ist, ein ausgewähltes Korn im µm-Bereich nach dem Transfer der
Probe in eine massenspektrometrische Anlage wiederaufzufinden und mit Isotopenauflö-
sung zu untersuchen. Die in diesem Kapitel dargestellten Ergebnisse wurden in [101] und
[102] veröffentlicht.



4 Kopplung von NEXAFS mit TOF-SIMS zur Analyse präsolarer Minerale

4.1 Charakterisierung der Probe

Das untersuchte siliziumkarbid- und spinellreiche Probenmaterial wurde im Wesentlichen
nach der in [96] beschriebenen Methode aus dem Meteoriten Murchison isoliert (sie-
he Kap. 3). Allerdings wurde keine weitere Größenseparation durchgeführt. Anschlie-
ßend wurden die extrahierten Partikel in wässriger Suspension auf einen polierten HOPG-
Probenträger1 (von engl. "Highly Ordered Pyrolytic Graphite", also "hoch geordnetes py-
rolytisches Graphit") aufgebracht und bei 80◦C unter Normalatmosphäre getrocknet. Eine
rasterelektronenmikroskopische Ansicht der Probe ist in Abbildung 4.1 dargestellt.

Abbildung 4.1: Rasterelektronenmikroskopische Aufnahmen der unter-
suchten SiC- und spinellreichen Probe. In der am stärksten vergrößerten
Ansicht (unten links) ist ein verhältnismäßig großer SiC-Kristall zu er-
kennen.

1Typ "grade A Carbon Planchet no. 17680" (E.F. Fullam, Inc., New York, USA).
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4.2 Abbildende NEXAFS Messungen

4.2 Abbildende NEXAFS Messungen

Abbildende NEXAFS Messungen (siehe Kap. 2.2) wurden an der WERA-beamline der
Synchrotronstrahlungsquelle ANKA (Forschungszentrum Karlsruhe) durchgeführt. Hier-
bei wurde die in Abbildung 4.1 dargestellte Probe unter einem Winkel von 25◦ zwi-
schen Probenoberfläche und Strahl mit monochromatisierter Röntgenstrahlung beleuchtet
und die emittierten Photoelektronen ortsaufgelöst mit einem Photoemissions-Elektronen-
mikroskop (PEEM), das eine Ortsauflösung von <100 nm erreicht [78], nachgewiesen.
Es wurden mehrere spektrale Analysen über verschiedene (Photonen-) Energiebereiche
durchgeführt, die charakteristische Absorptionskanten erwarteter Elemente abdecken. Hier-
zu wurde für jede Analyse eine PEEM-Bildserie des untersuchten Probenbereiches aufge-
nommen, wobei zwischen zwei aufeinander folgenden Bildern der Serie die Photonen-
energie um einen Betrag ∆E erhöht wurde, der etwa der jeweiligen Energieauflösung der
beamline-Optik entsprach. Eine optimale Bilddynamik wurde erreicht, indem die Belich-
tungszeit der einzelnen Bilder derart gewählt wurde, dass die maximale Bildintensität der
betreffenden Serie eine Ausbelichtung der sog. "Full Well Capacity" (Elektronenfassungs-
vermögen eines Pixels) der CCD-Kamera von ca. 90% erzielte. Auf diese Weise wurde
sichergestellt, dass ein Großteil der technisch möglichen Bilddynamik ausgenutzt wird,
und andererseits Überbelichtungen vermieden, die einen Verlust von spektraler Informati-
on zu Folge hätten. Weiterhin wurden alle Bilder im sog. "2 x 2 - binning" aufgenommen,
was bedeutet, dass während des Ausleseprozesses der CCD-Kamera jeweils vier benach-
barte Pixel zusammengefasst wurden. Hierdurch wird zwar einerseits die effektive Orts-
auflösung reduziert, andererseits aber die notwendige Belichtungszeit um den Faktor vier
verringert. Die Bildintensität I(x,y) eines jeden Bildes stellt somit die ortsaufgelöste Pho-
toelektronenemission der Probe bei einer definierten Photonenenergie E dar. Aus der so
erzeugten vierdimensionalen Datenstruktur [I(x,y),E] können NEXAFS-Spektren beliebi-
ger Probenbereiche durch Auftragung der über diesen Bereich integrierten Bildintensität I
gegen die Photonenergie E extrahiert werden.
Es wurde ein Bildfeld mit einem Durchmesser von 170 µm untersucht, das etwa dem obe-
ren linken Teilbild in Abbildung 4.1 entspricht. Die durchgeführten Messungen deckten
hierbei die L-Kanten von Silizium und Chrom ab, sowie die K-Kante von Kohlenstoff.
Diese Elemente stellen Hauptbestandteile der in der Probe enthaltenen Minerale Silizium-
karbid und Spinell, bzw. des HOPG-Substrates dar. Detaillierte Angaben zu den durchge-
führten Messreihen sind in Tabelle 4.1 zusammengefasst.
Die auf die beschriebene Weise gewonnenen Bildstapel können mit Hilfe des sog. spektra-
len Entmischens (siehe [103]) in verschiedene Abbildungen des untersuchten Probenbe-
reiches separiert werden, welche die lateralen Verteilungen vorhandener spektraler Signa-
turen, und damit vorhandener chemischer Elemente, bzw. chemischer Verbindungen dar-
stellen. Im folgenden Abschnitt sollen die mathematischen Grundlagen des spektralen Ent-
mischens erläutert werden, bevor das Verfahren auf die gemessenen NEXAFS-Sequenzen
angewendet wird.
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Tabelle 4.1: Durchgeführte NEXAFS-Messreihen.

Absorptionskante Material Photonenenergien Energieschrittweite
Kohlenstoff K-Kante HOPG-Substrat 275 eV - 330 eV ∆E = 0.2 eV
Silizium L-Kante Siliziumkarbid 98 eV - 120 eV ∆E = 0.2 eV
Chrom L-Kante Spinell 550 eV - 660 eV ∆E = 0.4 eV

4.2.1 Mathematische Grundlagen des spektralen Entmischens

Die gewonnenen Bildstapel enthalten lateral aufgelöst für jeden Bildpunkt (x,y) spektrale
Informationen in Form einer (Photonen-) energieabhängigen Bildintensität Ix,y,E , die im
Folgenden als "lokale Spektren" bezeichnet werden. Die Grundlage des spektralen Ent-
mischens ist die Annahme, dass alle Beiträge zu diesen lokalen Spektren aus voneinan-
der unabhängigen Quellen stammen. Mathematisch bedeutet dies, dass die Ix,y,E Linear-
kombinationen einer begrenzten Anzahl von Referenzspektren Sk,E darstellen, wobei gilt
k ∈ [1, kmax]. Die lokalen Spektren können also ausgedrückt werden als

Ix,y,E =
kmax∑
k=1

ρx,y,kSk,E (4.1)

wobei die ρx,y,k die lokalen Dichten der zur spektralen Information beitragenden Substan-
zen in der Probe, also die lokalen Dichten der unabhängigen Quellen sind. Das Ziel des
spektralen Entmischens ist es, die Koeffizienten ρx,y,k aus Gleichung 4.1 zu extrahieren
und sie in einer Anzahl von kmax Bildern darzustellen. Diese Bilder zeigen die ortsauf-
gelöste Verteilung der in der Probe enthaltenen Substanzen. Im einfachen Fall kmax = 2
kann dieses Problem exakt gelöst werden. Für kmax > 2 wird mit Näherungsverfahren
gearbeitet, die Werte für die ρx,y,k approximieren2 [103].
Problematisch ist hierbei die Definition der Referenzspektren Sk,E . Die praktikabelste Lö-
sung ist es, diese direkt aus Regionen (x,y) der Bildstapel zu extrahieren, die "reine" Quel-
len der spektralen Referenzsignaturen enthalten. Diese Methode wurde auch in der Aus-
wertung der gewonnenen Daten angewendet. Sie bietet gegenüber simulierten, oder aus an-
deren Messungen erhaltenen Referenzspektren den Vorteil vergleichbare apparaturbeding-
te Parameter wie Signal- und Untergrundintensitäten, sowie Signal-Rausch-Verhältnisse
zu liefern.

4.2.2 Auswertung der NEXAFS Bildserien

Bevor die aufgenommenen Bildstapel mit Hilfe des spektralen Entmischens ausgewertet
wurden, wurden diese nach dem in Kapitel 2.2.4 dargestellten Verfahren auf die durch

2Für die hier dargestellten Auswertungen wurde der in die kommerzielle Software "IMSPECTOR" von
LaVision BioTec GmbH implementierte Algorithmus zum spektralen Entmischen verwendet.
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die beamline-Optik zur Verfügung gestellte (Photonen-) energieabhängige Strahlintensität
normiert. Zusätzlich wurde eine Dunkelbild- und Flatfieldkorrektur durchgeführt (siehe
Kap. 2.2.4). Anschließend wurden aus verschiedenen lateralen Bereichen (x,y) der Bild-
stapel Spektren extrahiert und mit Literaturspektren der in großen Häufigkeiten erwarteten
Elemente Silizium (in Siliziumkarbid), Chrom (in Spinell) und Kohlenstoff (im HOPG-
Substrat) verglichen. Diejenigen Spektren, die eine bestmögliche Übereinstimmung mit
den aus der Literatur entnommenen Spektren aufwiesen, wurden als möglichst "reines"
spektrales Abbild der in der Probe vorhandenen Minerale und des Substrates interpretiert
und dienten als Referenzspektren für das spektrale Entmischen. Diese Spektren sind in
Abbildung 4.2b dargestellt. Zusätzlich wurden in der Abbildung diejenigen Probenberei-
che markiert, aus denen die Spektren gewonnen wurden. Um einen optimalen Kompromiss
zwischen Signal-Rausch-Verhältnis und störenden Beiträgen anderer Materialien zu errei-
chen, wurden die Referenzspektren durch Integration der Intensität über Bildbereiche von
etwa 500 Pixel, was ca. 100 µm2 entspricht, aus den Bildstapeln extrahiert.
Da es nicht möglich war alle zu untersuchenden Absorptionskanten mit einer einzigen
Bildserie abzubilden, wurden die entsprechenden Energiebereiche durch separate spektra-
le Analysen abgedeckt. Der Grund hierfür ist die über solch weite Energiebereiche stark
variable Strahlintensität, die durch die beamline-Optik zur Verfügung gestellt wird. Jede
Bildserie wurde demnach mit einer neu optimierten Belichtungszeit, bzw. einem ande-
ren Monochromator-Gitter aufgenommen. Das spektrale Entmischen der Bildserien mus-
ste demnach unabhängig voneinander erfolgen. Die erste Serie in Tabelle 4.1 (Kohlen-
stoff) deckte parallel die dritte Serie (Chrom) mit ab, da die beamline-Optik in zweiter
Monochromatorordnung ausreichend Transmission aufwies, um die L-Kante des Chrom
mit abzubilden. Der resultierende Bildstapel wurde nach den spektralen Signaturen von
Chrom, Kohlenstoff und dem nichtresonanten Untergrund von SiC in diesem Energiebe-
reich entmischt. Die erzeugten spektral entmischten Bilder für Chrom und Kohlenstoff
sind in Abbildung 4.2a dargestellt. Silizium wurde separat durch die zweite Serie in Ta-
belle 4.1 anhand der L-Kante abgebildet, da die K-Kante außerhalb des an der WERA-
beamline zugänglichen Energiebereiches bei 1835.9 eV liegt. Diese Serie wurde nach Si-
lizium und dem nichtresonanten Untergrund des HOPG-Substrates in diesem Energiebe-
reich entmischt. Das Si-Verteilungsbild ist ebenfalls in Abbildung 4.2a dargestellt. Zu-
sätzlich wurde Abbildung 4.2a um eine deckungsgleiche rasterelektronenmikroskopische
(REM) Ansicht des untersuchten Bildfeldes erweitert. In Abbildung 4.2c sind stark vergrö-
ßerte REM-Aufnahmen beispielhafter Mineralpartikel, bzw. des HOPG-Substrates darge-
stellt.

4.2.3 Resultate der NEXAFS Analysen

Die aus den Bildserien extrahierten Referenzspektren für Chrom und Graphit zeigen die
erwarteten spektralen Signaturen. So wird im Bereich der Chrom L-Kante das durch die
Feinstrukturaufspaltung bedingte 2p3/2 − 2p1/2 Dublett in Form eines Doppelpeaks beob-
achtet. Das HOPG-Spektrum zeigt im Energiebereich der Kohlenstoff K-Kante die typi-
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4 Kopplung von NEXAFS mit TOF-SIMS zur Analyse präsolarer Minerale

Abbildung 4.2: Darstellung der spektral entmischten Zusammensetzung
der untersuchten Probe (a), sowie der verwendeten Referenzspektren (b)
und stark vergrößerter rasterelektronenmikroskopischer Ansichten bei-
spielhafter Probenbereiche (c).
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schen Signaturen von Graphit [104]. Das Spektrum der Silizium L-Kante zeigt eine Be-
sonderheit. Es wurden zwei gut definierte peaks getrennt, die durch Vergleich mit Litera-
turspektren Silizium in Siliziumkarbid und in Siliziumdioxid (SiO2) zugeordnet werden
konnten [105]. Das nachgewiesene SiO2 ist mit hoher Wahrscheinlichkeit auf Oxidation
der oberflächennahen Bereiche der SiC-Kristalle durch die nasschemische Extraktion der
Partikel aus dem Meteoriten zurückzuführen. Aus der bekannten Abschätzung der Infor-
mationstiefe von NEXAFS [106] und dem gemeinsamen Auftreten beider peaks kann auf
eine maximale Dicke der SiO2-Bedeckung von wenigen Nanometern geschlossen wer-
den. Durch die eindeutige Zuordnung der extrahierten Referenzspektren zu den in der Pro-
be enthaltenen Stoffen konnten mit Hilfe des spektralen Entmischens somit die lateralen
Verteilungen von SiC und Spinell, sowie freier HOPG-Substratbereiche zerstörungsfrei
abgebildet werden.

4.3 Abbildende TOF-SIMS Messungen

Im nächsten Schritt wurde die mit NEXAFS zerstörungsfrei vorcharakterisierte Probe mit
Hilfe abbildender Flugzeit-Sekundärionen-Massenspektrometrie3 (TOF-SIMS) mit Isoto-
penauflösung untersucht [88]. Um den identischen Probenbereich von ca. 170 µm Durch-
messer wiederaufzufinden, wurden die Konturen der SiC-Bedeckung der Probe zur Ori-
entierung ausgenutzt. Der auf diese Weise identifizierte, bereits mit NEXAFS untersuchte
Probenbereich, wurde in einem ersten Schritt mit einer Auflösung von 256 x 256 Bild-
punkten bei 300 Primärionenpulsen pro Bildpunkt für positiv geladene Sekundärionen
analysiert. Die verwendete Gallium-Flüssigmetall-Ionenquelle erreicht hierbei einen sub-
µm-Fokus. Die Ergebnisse sind in Abbildung 4.3 dargestellt. Illustriert sind die ortsaufge-
lösten Verteilungen von Silizium (28Si, Abb. 4.3a) und Bestandteilen von Spinell (24Mg,
27Al, 52Cr und 56Fe, Abb. 4.3 b-e). Hierbei stellen 24Mg (solare Häufigkeit 78.99 Atom-
zahl %), 52Cr (solare Häufigkeit 83.789 Atomzahl %) und 56Fe (solare Häufigkeit 91.754
Atomzahl %) die solar häufigsten stabilen Isotope des jeweiligen Elements dar. 27Al ist das
einzige stabile Isotop des Aluminium. Beispielhaft wurde für 52Cr die Massenauflösung
zu m/δm ≈ 5000 bestimmt. Ein direkter Vergleich von Abbildung 4.2a (mit NEXAFS
vermessene und spektral entmischte Siliziumverteilung, unten) mit Abbildung 4.3a belegt
eindeutig die erfolgreiche Wiederauffindung des identischen Probenbereiches. Die late-
rale Verteilung der Siliziumkarbid-Kristalle ist deckungsgleich. In einem zweiten Schritt
wurde der in Abbildung 4.2a und 4.3a mit "1" markierte Probenbereich von 20 x 20 µm2

Ausdehnung mit einer Auflösung von 128 x 128 Bildpunkten bei 2000 Primärionenpul-
sen pro Bildpunkt für positiv geladene Sekundärionen untersucht. Die Ergebnisse sind in
Abbildung 4.4 dargestellt. Hier wurden neben den in Abbildung 4.3 dargestellten Mas-
sen zusätzlich 25Mg und 26Mg abgebildet um die Isotopenauflösung zu demonstrieren. Die
Identifizierung der drei stabilen Magnesium Isotope ist hierbei eindeutig, da für die ent-
sprechenden Massen keine stabilen atomaren Isobare existieren.

3Es kam ein modifiziertes TOF-SIMS III (ION-TOF GmbH, Münster, Deutschland) zum Einsatz.



4 Kopplung von NEXAFS mit TOF-SIMS zur Analyse präsolarer Minerale

4.3.1 Ergebnisse der TOF-SIMS Analysen

Besonders auffällig ist die in Abbildung 4.3c dargestellte Aluminium-Verteilung, die, ab-
gesehen von Beiträgen Al-haltiger Spinell-Kristalle, deckungsgleich mit der in Abbildung
4.3a erkennbaren Silizium-Verteilung ist. Dies ist auf den relativ hohen Gehalt (bis zu
einige Massen %) an Aluminium als Spurenelement im die Probe dominierenden Silzium-
karbid zurückzuführen. Die lateralen Verteilungen von 24Mg, 52Cr und 56Fe in Abbildung
4.3 (b, d und e) spiegeln im Wesentlichen die in Abbildung 4.2a (Chrom-Verteilung) illu-
strierte Verteilung von Spinell-Kristallen wider.

Abbildung 4.3: Ergebnisse der TOF-SIMS Untersuchungen des in Abb.
4.2a (oben) durch ein schwarzes Rechteck im REM-Bild markierten Pro-
benbereiches. Die Messung wurde für 28Si (a), 24Mg (b), 27Al (c), 52Cr
(d) und 56Fe (e) durchgeführt.

In Abbildung 4.4. werden bei hoher Ortsauflösung einzelne Spinell-Kristalle bis zu einer
minimalen Größe von ca. 1 µm aufgelöst. Hierbei fällt auf, dass es sich bei dem in Abbil-
dung 4.4c (Chrom) mit "A" gekennzeichneten Partikel um reines Eisen-Chrom-Spinell
handelt, da am entsprechenden Ort kein Magnesium und kein (bis wenig) Aluminium
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4.3 Abbildende TOF-SIMS Messungen

nachgewiesen wurde. Bei dem mit "B" markierten Kristall scheint es sich hingegen um
Spinell zu handeln, das Magnesium, Chrom und Eisen enthält. Das Partikel "C" zeigt deut-
liche Anteile aller vier möglichen Elemente (Mg, Al, Cr und Fe).

Abbildung 4.4: Ergebnisse der TOF-SIMS Untersuchungen des in Abb.
4.2a und Abb. 4.3 mit "1" markierten Probenbereiches von 20 x 20 µm2

Ausdehnung. Die Messung wurde für 28Si (a), 24Mg, 25Mg, 26Mg (b),
27Al, 52Cr und 56Fe (c) durchgeführt.

Ein Bereich des integralen Massenspektrums (20 u bis 60 u) des in Abbildung 4.4 unter-
suchten Probenbereiches ist in Abbildung 4.5 dargestellt. Zusätzlich wurde im Einsatz der
Bereich um Masse 27 (Aluminium) zur Demonstration der Massenauflösung vergrößert.
Die Intensitätsverhältnisse der untersuchten Magnesium-Isotope der in Abbildung 4.4c mit
"B" und "C" gekennzeichneten Spinell-Kristalle entsprechen den solaren Isotopenverhält-
nissen (24Mg 78.99 Atom %, 25Mg 10.00 Atom % und 26Mg 11.01 Atom %). Es handelt
sich bei diesen beiden Partikeln demnach mit hoher Wahrscheinlichkeit um Kristalle, die
sich im frühen Sonnensystem gebildet haben, wie es für die meisten Spinell-Partikel in
primitiven Meteoriten der Fall ist.
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4 Kopplung von NEXAFS mit TOF-SIMS zur Analyse präsolarer Minerale

Abbildung 4.5: Auszug des über den in Abb. 4.4 dargestellten Probenbe-
reich integrierten Massenspektrums.

4.4 Zusammenfassung und Ausblick

Die in diesem Kapitel dargestellten Ergebnisse zeigen, dass es möglich ist, eine Viel-
zahl potentiell präsolarer Partikel parallel mit Hilfe von abbildenden NEXAFS-Messungen
zerstörungsfrei vorzucharakterisieren und einer anschließenden massenspektrometrischen
Analyse mit Isotopenauflösung zuzuführen. Die Beherrschbarkeit technischer Probleme
wie das Wiederauffinden interessanter Partikel im µm- bis sub-µm-Bereich nach dem
Transfer der Probe zwischen den verschiedenen Apparaturen, sowie der Transport der Pro-
be ohne Verlust von Partikeln, wurde durch die beschriebenen Analysen demonstriert.
Auf die Frage nach der Sensitivität von NEXAFS für den Nachweis relevanter Spurenele-
mente in SiC-Kristallen wird in Kapiel 5 näher eingegangen. Die dort beschriebenen Nach-
weisgrenzen sind entscheidend für die Anwendbarkeit der in diesem Kapitel vorgestellten
Methodenkombination zur Analyse von Isotopenanomalien in präsolaren Mineralen.
Nach der erfolgten zerstörungsfreien Identifikation einzelner präsolarer Partikel mit hohen
Konzentrationen astrophysikalisch relevanter Spurenelemente werden die massenspektro-
metrischen Analysen in zukünftigen Messungen mit einem abbildenden Massenspektro-
meter höchster Orsauflösung durchgeführt werden, dem NanoSIMS 50 [87]. Dieses Gerät
stellt das zurzeit am weitesten entwickelte abbildende Massenspektrometer dar4.

4Abb. 4.2, 4.3 und 4.4 wurden aus [101] übernommen. With kind permission from Springer
Science+Busines Media: Analytical and Bioanalytical Chemistry, Coupling of imaging NEXAFS with
secondary ion mass spectrometry for the chemical and isotopic analysis of presolar cosmic grains, 386,
2006, 119-124, T. Berg, J. Maul, N. Erdmann, P. Bernhard, S. Schuppler, P. Nagel, Ch. Sudek, U. Ott and
G. Schönhense, figures 1, 2 and 3.
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5 Spurenelement-Nachweisgrenzen von EDX und
NEXAFS

Der zerstörungsfreie Nachweis von diagnostischen Spurenelementen in präsolaren Mine-
ralpartikeln besitzt, wie im vorangegangenen Kapitel beschrieben, große astrophysikali-
sche Relevanz. Gängige Methoden zur nichtdestruktiven chemischen Analyse einer Pro-
be sind die, häufig mit Rasterelektronenmikroskopie gekoppelte, energiedispersive Rönt-
genspektroskopie (EDX, siehe Kap. 2.1.1) und synchrotronbasierte Röntgen-Nahkanten-
Absorptions-Spektroskopie (NEXAFS, siehe Kap. 2.2). Entscheidend für deren erfolgrei-
chen Einsatz in Bezug auf die in Kapitel 4 beschriebene Problematik ist die Nachweisgren-
ze für Spurenelemente der jeweiligen Methode. Die in diesem Kapitel dargestellten Ana-
lysen liefern Nachweisgrenzen für astrophysikalisch relevante Kombinationen von Spu-
renelementen und Trägermaterial. Als Substrat wurden Silizium-Einkristalle verwendet,
da die entsprechenden Materialeigenschaften gut mit präsolarem Siliziumkarbid überein-
stimmen. Im Fall von EDX wurden Spurengehalte von Kupfer und Titan untersucht. Cu
wurde als technisch gut beherrschbarer Testfall gewählt, Ti besitzt beispielsweise Relevanz
für die Bestimmung der Zeitskala der Bildung von SiC in Auswürfen von Supernovae des
Typs II [107]. Die NEXAFS-Nachweisgrenzen wurden für Kupfer und Titan, sowie für
Gadolinium und Erbium bestimmt. Aufgrund der temperaturabhängigen Verzweigung des
s-Prozesses bei 151Sm stellt die Häufigkeit des leichtesten Gd-Isotops 152Gd wahrschein-
lich das beste s-Prozess Thermometer dar [108]. Die Häufigkeit von 164Er liefert Informa-
tionen zur Massendichte am Ort des s-Prozesses [109].
Zur Bestimmung der Nachweisgrenzen wurden Standards einer Vielzahl definierter Spu-
rengehalte hergestellt, die anschließend mit EDX und NEXAFS untersucht wurden. Für
die Präparation der Proben wurde ein thermischer Evaporator, sowie ein im Rahmen die-
ser Arbeit entwickelter Ionenimplanter eingesetzt. Im nachfolgenden Abschnitt wird auf
die Produktion der Standards eingegangen. Die experimentelle Bestimmung der Nach-
weisgrenzen wird in Kapitel 5.2 dargestellt. Weitere Informationen finden sich in [110].

5.1 Produktion der Standards

Da es nicht möglich ist, mit vergleichbarem Aufwand homogene Spurenelementkonzen-
trationen im Trägermaterial, wie sie in realen meteoritischen Proben erwartet werden, zu
erzeugen, wurden Systeme aufgedampfter Stufenprofile, sowie definierter implantierter
Konzentrationsverteilungen hergestellt und analysiert. Mit Hilfe der Untersuchung ober-
flächenbeschichteter Proben unterschiedlicher Schichtdicken und dem Vergleich der Er-
gebnisse mit simulierten Spektren einer entsprechenden homogenen Volumenkonzentrati-
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on konnten die Nachweisgrenzen von EDX für Cu und Ti in Silizium bestimmt werden
(siehe Kap. 5.2.1). Die Quantifizierung der Informationstiefe von NEXAFS wurde durch
die Analyse gleichartiger Proben bestimmt. Mit Hilfe dieser Information war es mög-
lich, durch die Untersuchung der implantierten Proben die entsprechenden Spurenelement-
Nachweisgrenzen von NEXAFS zu ermitteln (siehe Kap. 5.2.2).

5.1.1 Aufdampfung von Stufenprofilen

Zur Aufdampfung von Stufenprofilen variabler Schichtdicken auf das Silizium-Substrat
kam ein kommerzieller thermischer Verdampfer1 zum Einsatz. Das Probenmaterial wird in
diesem Gerätetyp in einem hitzebeständigen Molybdän-Tiegel durch Elektronenstoß stark
aufgeheizt und thermisch verdampft. Zunächst wurde zur Kalibrierung der Depositionsra-
ten an der späteren Position der Probe eine Quarzwaage installiert. Durch das Aufbringen
von Material auf einen Quarzkristall wird dessen Eigenfrequenz verändert. Die Messung
dieser Frequenzänderung ermöglicht die Bestimmung von Schichtdickenänderungen bis
zu einer Genauigkeit von ∼0.1 nm. Unmittelbar vor der Herstellung der Standards wurde
auf diese Weise die jeweilige Aufdampfrate bestimmt und deren zeitliche Konstanz über
eine Dauer von 30 Minuten sichergestellt. Diese Kalibrierung wurde bei einem Druck von
∼ 10−6 mbar durchgeführt, die spätere Produktion der Standards bei ∼ 5 · 10−9 mbar.
Weiterhin wurde durch EDX-Messungen an einem bedampften Quarzkristall die Homo-
genität des Atomstrahls im Bezug auf dessen räumliche Ausdehnung überprüft. Es traten
maximale Abweichungen der Aufdampfrate von 3.5% zwischen dem Zentrum des Atom-
strahls und dessen äußerem Rand in drei Millimetern Abstand zum Zentrum am Ort der
Probe auf, die aufgrund der geringen Größen der zu produzierenden Standards von nur
zwei Millimetern vernachlässigt werden können.
Im Anschluss an die Kalibrierung wurden der zu bedampfende Siliziumeinkristall und
unmittelbar davor eine Schlitzblende der Breite 60 µm und Länge 2 mm installiert. Un-
ter Kenntnis der Depositionsraten konnten so definierte Schichtdicken in Abhängigkeit der
Bedampfungszeit erzeugt werden. Durch die Verschiebung der Probe senkrecht zur Längs-
richtung der Schlitzblende um 125 µm zwischen zwei aufeinanderfolenden Streifen, wur-
den Stufenprofile variabler Schichtdicken für Kupfer (0.5 nm bis 10 nm) und Titan (1 nm
bis 10 nm) produziert.

5.1.2 Implantation von Konzentrationsprofilen

Zur Herstellung der ionenimplantierten Standards wurde im Rahmen dieser Arbeit ein
Instrument entwickelt und eingesetzt2 (siehe Abb. 5.1), das in der Lage ist, Ionen einer
Vielzahl von Elementen mit definierten kinetischen Energien zwischen ∼0.75 keV und 5
keV in ein Substrat zu implantieren. Das Konzept basiert auf einem thermischen Verdamp-
fer. Neben einem neutralen Atomstrahl werden in solchen Verdampfer-Anordnungen Ionen

1Typ "FOCUS EFM3".
2In Zusammenarbeit mit Surface Concept GmbH, Mainz, Deutschland.



5.1 Produktion der Standards

freigesetzt. Der Anteil der Ionen an der Gesamtemission aufgrund thermischer Effekte und
Elektronstoßionisation kann bis zu einigen Prozent betragen [111]. Die freigesetzten Ionen
erreichen die Probe mit einer kinetischen Energie, die der elektrischen Potenzialdifferenz
zwischen Tiegel und Probe entspricht. Im Fall der Produktion der implantierten Standards
wurde 1 keV gewählt um, angepasst an die Informationstiefe von NEXAFS, relativ ge-
ringe Eindringtiefen in das Substrat zu erreichen. Nach dem Verlassen des Verdampfers
wird der Ionenstrahl durch einen Ionenspiegel vom Atomstrahl getrennt und durch eine
elektrostatische Linse auf eine Schlitzblende fokussiert. Unmittelbar hinter dieser Apertur
treffen die Ionen auf die Probenoberfläche und werden nahezu homogen auf einer Fläche
von 2 mm Länge und 60 µm Breite in das Substrat implantiert. Die Probe ist hinter der
Schlitzblende beweglich montiert und kann mit Hilfe einer motorgetriebenen Lineardurch-
führung im Vakuum senkrecht zur Längsrichtung der Apertur mit einer Präzision von ∼5
µm verfahren werden. Auf diese Weise können, wie im Fall der aufgedampften Standards,
Stufenprofile variabler Spurenelementkonzentrationen hergestellt werden.

Abbildung 5.1: Schematische Darstellung und Fotografie des im Rahmen
dieser Arbeit entwickelten Ionenimplanters. In der gezeigten Abbildung
(rechts) ist der thermische Verdampfer nicht installiert. Der Ionenspiegel
ist in der technischen Zeichnung (links) in Rot dargestellt, die elektrosta-
tische Linse in Hellgrün. Detaillierte technische Informationen finden
sich in [110].
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5 Spurenelement-Nachweisgrenzen von EDX und NEXAFS

Die Quantifizierung der erzeugten Konzentrationen konnte aufgrund zu geringer Mengen
implantierten Materials nicht, wie im Fall der oberflächenbeschichteten Proben, mit Hilfe
einer Quarzwaage vorgenommen werden. Als alternativer Ansatz wurde eine Probenstrom-
messung durchgeführt. Aufgrund der geringen, am Ort der Probe zu erwartenden Ionen-
ströme von einigen zehn Picoampere (pA) wurde ein Strom-Spannungs-Wandler basierend
auf einem Operationsvertärker eingesetzt. Der Verstärkungsfaktor wurde derart gewählt
und kalibriert, dass ein Strom von 10 pA in eine Spannung von 1 Millivolt (mV) übersetzt
wurde. Spannungen dieser Größenordnung können problemlos aufgezeichnet werden. Ei-
ne softwarebasierte Protokollierung des Probenstroms während des Herstellungsprozesses
der Probe, und die anschließende Integration dieser Werte über das Zeitintervall, liefern
mit Kenntnis der Elementarladung3 die absolute Zahl implantierter Ionen.
Für die spätere Umrechnung der nachgewiesenen tiefenabhängigen Konzentrationen in ei-
ne effektive Volumenkonzentration ist die exakte Kenntnis der durch Implantation erzeug-
ten Tiefenprofile von elementarer Bedeutung. Für die vier implantierten Elemente Cu, Ti,
Gd und Er wurden diese Verteilungen für 1 keV in einem Si-Substrat basierend auf Monte-
Carlo Simulationen berechnet. Hierfür wurde die Software SRIM (von engl. "Stopping and
Range of Ions in Matter") verwendet [112]. Die Ergebnisse sowie eine Darstellung der Io-
nenoptik des Implanters sind in Abbildung 5.2 dargestellt.

Abbildung 5.2: Darstellung der mit der Software SIMION simulierten
Ionentrajektorien in der Geometrie des Ionenimplanters (links) und der
mit einer kinetischen Energie von 1 keV in Silizium erzeugten tiefenab-
hängigen Konzentrationsprofile (rechts).

Um Stöße der Ionen mit Restgasatomen bzw. -molekülen zu minimieren, wurden die io-
nenimplantierten Standards bei einem Druck von∼ 5·10−9 mbar hergestellt. Die erzeugten
Spurenelementkonzentrationen sind exemplarisch für Gd in Tabelle 5.1 zusammengefasst.

3Die Anzahl mehrfach geladener Ionen ist zu vernachlässigen.
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Tabelle 5.1: Implantierte Gadolinium-Konzentrationen.

Zeit [s] mittlerer Ionenstrom [pA] Ladung [nAs] implantierte Ionen Flächenbelegung [1/cm2]

1200 153.73 184.48 1.15·1012 9.59·1014

240 147.96 35.51 2.22·1011 1.85·1014

120 145.52 17.46 1.09·1011 9.08·1013

24 164.93 3.96 2.47·1010 2.06·1013

12 168.71 2.02 1.26·1010 1.05·1013

3 140.18 0.42 2.62·109 2.19·1012

720 167.05 120.28 7.51·1011 6.25·1014

1200 274.43 329.32 2.05·1012 1.71·1015

5.2 Spurenelement-Nachweisgrenzen

EDX- und NEXAFS-Untersuchungen der produzierten Standards aufgedampfter variabler
Schichtdicken, bzw. implantierter tiefenabhängiger Konzentrationsprofile ermöglichen die
Bestimmung von Spurenelement-Nachweisgrenzen dieser Methoden. Aufgrund der in na-
türlichen Proben, wie beispielsweise präsolaren SiC-Kristallen (siehe Kap. 4), erwarte-
ten homogenen Spurenelementverteilungen ist es jedoch nötig, die im Rahmen dieser
Arbeit experimentell bestimmten Nachweisgrenzen inhomogener Konzentrationen in ei-
ne entsprechende effektive Volumenkonzentration umzurechnen. In den nachfolgenden
Abschnitten werden die experimentelle Analyse der Standards, sowie die Ableitung der
entsprechenden Nachweisgrenzen detailliert dargestellt.

5.2.1 Spurenelement-Nachweisgrenzen von EDX

Die im Folgenden beschriebenen EDX-Messungen wurden unter Bedingungen durchge-
führt, die in typischen Laboruntersuchungen problemlos reproduziert werden können. Auf
diese Weise wird eine breite Gültigkeit der abgeleiteten Spurenelement-Nachweisgrenzen
erreicht. Es wurde eine Primärelektronenenergie des Rasterelektronenmikroskops von 20
keV gewählt, die zum einen von einer Vielzahl üblicher Elektronenmikroskope erreicht
wird, und zum anderen eine starke Anregung der untersuchten Übergänge bewirkt. Die
realisierten Messzeiten lagen im Bereich einiger Stunden.
EDX-Messungen können prinzipiell auf zwei verschiedene Weisen durchgeführt werden.
Für die Aufnahme von Punktspektren wird der Elektronenstrahl auf einer gewählten Pro-
benposition auf den minimal erreichbaren Strahldurchmesser von einigen nm bis einigen
zehn nm fokussiert. Die gewonnene spektrale Information spiegelt die Zusammensetzung
der Probe im Anregungsvolumen des Primärelektronenstrahls wider (siehe Kap. 2.1.1).
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Alternativ kann ein definiertes Gesichtsfeld abbildend untersucht werden, indem während
des Abrasterns der Probe die Strahlposition mit der EDX-Signalintensität einer gewähl-
ten Röntgenenergie verknüpft wird. Die EDX-Nachweisgrenzen für Cu und Ti in Silizium
wurden für beide Betriebsmodi des EDX-Systems ermittelt. Das Verfahren soll exempla-
risch für Cu dargestellt werden.
Zunächst wurden für alle aufgedampften Schichtdicken Punktspektren mit jeweils 4000
Sekunden Messzeit bei einer Zählrate von ∼1500 counts/s und einer Detektortotzeit von
20% bis 25% aufgenommen. Die Positionen der deponierten Streifen konnten problem-
los auf Basis von REM-Sekundärelektronenbildern identifiziert werden. Ein beispielhaf-
tes EDX-Spektrum ist in Abbildung 5.3 (links) illustriert. Die im Folgenden dargestellten
Auswertungen wurden für die zwei stärksten Cu-Linien (Kα und Lα) durchgeführt. Die
detektorbedingte Verbreiterung der Peaks übertrifft deutlich die natürliche Linienbreite,
was eine Beschreibung der Peakform durch eine Gaußfunktion rechtfertigt (siehe Abb.
5.3 rechts) [113]. Auf Basis der beschriebenen Gaußfits wurden die, um den als linear
angenommenen Untergrund korrigierten, Peakhöhen beider Linien für alle Schichtdicken
ermittelt. Als Unsicherheit wurde ein statistischer Zählfehler der Form

√
N angenommen,

wobei N die nachgewiesene Anzahl von Röntgenquanten pro Kanal darstellt.

Abbildung 5.3: EDX-Punktspektrum von 10 nm Cu auf Si im Energie-
bereich zwischen 0 und 10 keV (links) und vergrößert zwischen 7.5 keV
und 8.5 keV (rechts). Neben Beiträgen von Si und Cu ist bei der doppel-
ten Energie der Si K-Kante deren sog. "pile-up" peak zu erkennen, der
durch den gleichzeitigen Nachweis zweier Röntgenphotonen, und damit
der Summe ihrer Energien zustande kommt. Das relativ schwache Signal
der O K-Kante bei 277 eV ist auf geringfügige Oxidation der Oberfläche
des Si-Substrats, bzw. des aufgedampften Kupfers zurückzuführen.

Zusätzlich wurde das Rauschverhalten des Untergrundes in Form der Standardabweichung
der Zählraten bei Energien untersuchter Linien in einem Bereich der Probe analysiert, der
kein aufgedampftes Kupfer enthält. Auf diese Weise kann für jede untersuchte Schicht-
dicke ein experimentell ermitteltes Signal-Rausch-Verhältnis angegeben werden.
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5.2 Spurenelement-Nachweisgrenzen

Mit Hilfe der Software CASINO [72] wurde ein Umrechnungsfaktor zwischen aufge-
dampfter Schichtdicke und entsprechender Volumenkonzentration ermittelt. Hierzu wur-
den die Verhältnisse der Peakhöhen von Ti K-Kante und Si K-Kante für verschiedene
homogene Konzentrationen und Systeme variabler Schichtdicken simuliert. Die Korrela-
tion zwischen den simulierten Peakhöhenverhältnissen für Schichtsysteme und Volumen-
konzentrationen zeigt ein lineares Verhalten und ermöglicht die Ableitung des gesuchten
Umrechnungsfaktors (siehe [110]).
Die auf diese Weise für Punktspektren ermittelten Verhältnisse von effektiver Volumen-
konzentration und Signal-Rausch-Verhältnis wurden auf ähnliche Weise auf Basis abbil-
dender EDX-Messungen für alle untersuchten Schichtdicken abgeleitet. Hierzu wurde der
relevante Probenbereich auf der Energie der Cu Kα-Linie durch die Addition von zwölf
Durchläufen bei jeweils 5000 Sekunden Messzeit und Detektortotzeit von 20% bis 25%
elementaufgelöst abgebildet. Es wurde ein Linienprofil (Abb. 5.4 rechts) über die gesamte
Höhe des abgebildeten Gesichtsfeldes (Abb. 5.4 links) erzeugt.

Abbildung 5.4: Abbildende EDX-Messung der verschiedenen Schicht-
dicken (von links nach rechts: 10 nm, 10 nm, 10 nm, 6 nm, 5 nm, 4 nm, 3
nm, 2 nm, 1 nm, 0.5 nm, 10 nm) auf der Energie der Cu Kα-Linie (links)
und daraus extrahiertes Linienprofil (rechts).

Die gaußförmig angepassten Peakhöhen wurden um die zwischen den Streifen vermessene
Untergrundintensität korrigiert. Das Rauschen des Untergrundes wurde in den Randberei-
chen des abgebildeten Gesichtsfeldes, das reines Silizium-Substrat enthält, in Form der
Standardabweichung der Pixelhelligkeiten vom gemittelten Untergrund bestimmt.
In Abbildung 5.5 sind die untersuchten effektiven Volumenkonzentrationen gegen die ex-
perimentell ermittelten Signal-Rausch-Verhältnisse für Punktspektren (oben) und Linien-
profil (unten) dargestellt. Zusätzlich sind die Ergebnisse für Ti auf Silizium, die auf iden-
tische Weise abgeleitet wurden, abgebildet.
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Abbildung 5.5: Signal-Rausch-Verhältnisse verschiedener effektiver Vo-
lumenkonzentrationen (Atomzahl %) der stärksten Linien von Cu (Kα-
Linie) und Ti (Kα-Linie) in Silizium ermittelt aus EDX-Messungen. Die
Ergebnisse wurden für Punktspektren (oben) und Linienprofile (unten)
dargestellt. Zusätzlich wurden Ausgleichsgeraden durch den Koordina-
tenursprung gezeichnet.

Die in Abbildung 5.5 gezeigten Ausgleichsgeraden erlauben das direkte Ablesen derjeni-
gen effektiven Volumenkonzentration, die notwendig ist, um ein experimentell gefordertes
Signal-Rausch-Verhältnis (s/n, von engl. "signal-to-noise ratio") zu erzeugen. Rein ma-
thematisch liegt die jeweilige Nachweisgrenze bei s/n = 1. Dieser Wert hat jedoch keine
experimentelle Aussagekraft. Für den Nachweis in einer realen Messung kann ein Signal-
Rausch-Verhältnis von ca. fünf als angebracht angesehen werden. Die entsprechenden mi-
nimalen nachweisbaren Volumenkonzentrationen sind in Tabelle 5.2 zusammengefasst.
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Tabelle 5.2: EDX Spurenelement-Nachweisgrenzen (Atomzahl %).

Element / Linie min. Schichtdicke (s/n=1) min. Konz. (s/n=1) min. Schichtdicke (s/n=5) min. Konz. (s/n=5)

Ti K-linie
Punktspektrum 0.37 nm 0.13 h 1.85 nm 0.65 h
Linienprofil 0.20 nm 0.07 h 1.02 nm 0.36 h
Cu K-linie
Punktspektrum 0.26 nm 0.18 h 1.30 nm 0.89 h
Linienprofil 0.13 nm 0.09 h 0.63 nm 0.43 h
Cu L-linie
Punktspektrum 0.32 nm 0.66 h 1.62 nm 3.30 h
Linienprofil 0.12 nm 0.24 h 0.58 nm 1.18 h

Es fällt auf, dass die aus Linienprofilen extrahierten Nachweisgrenzen etwa um einen Fak-
tor zwei bis drei niedriger sind als die entsprechenden Werte für Punktspektren. Dies kann
durch die Mittelung über einen lateral deutlich größern Probenbereich im Fall der Lini-
enprofile erklärt werden, wodurch das statistische Rauschen des Untergrundes drastisch
reduziert wird. Für die Analyse von Spurengehalten in µm und sub-µm großen Kristal-
len (siehe Kap. 4) spielt dieser Vorteil von abbildenden Messungen aufgrund der geringen
Partikelgröße jedoch keine Rolle.

5.2.2 Spurenelement-Nachweisgrenzen von NEXAFS

Um die mit NEXAFS minimal nachweisbaren implantierten Konzentrationen in effekti-
ve Volumenkonzentrationen umrechnen zu können, ist die Kenntnis der tiefenabhängigen
Signalausbeute dieser Methode von grundlegendem Interesse. Zur Bestimmung dieses Zu-
sammenhangs wurden an der WERA-beamline der Synchrotronstrahlungsquelle ANKA
(siehe Kap. 2.2.3) 50 PEEM-Einzelbilder des relevanten Bereiches der mit Gd oberflä-
chenbeschichteten Probe bei einer konstanten Photonenenergie von 1209.5 eV aufgenom-
men und anschließend gemittelt. Bei dieser Energie wurde die maximale Signalintensität
der Gd M4-Linie beobachtet. Dieser Wert ist signifikant gegen die theoretisch erwartete
Energie von 1221.9 eV verschoben, was wahrscheinlich auf eine nicht ideale Energie-
kalibrierung der beamline-Optik zurückzuführen ist. Das resultierende Bild wurde einem
Weißbildabgleich und einer Dunkelbildkorrektur unterzogen (siehe Kap. 2.2.4). Die so er-
zeugte elementaufgelöste Abbildung der Probe, sowie ein daraus extrahiertes Linienprofil
sind in Abbildung 5.6 dargestellt.
Die tiefenabhängige Signalausbeute kann aus den relativen Änderungen der Peakhöhen
unterschiedlicher deponierter Schichtdicken extrahiert werden. Auffällig sind die nahezu
identischen Peakhöhen der Schichten von 12 nm und 15 nm Dicke. Hieraus kann gefol-
gert werden, dass Tiefen von mehr als 12 nm keinen Beitrag zum Gesamtsignal liefern.
In den Randbereichen des in Abbildung 5.6 (links) dargestellten PEEM-Bildes wurde eine
inhomogene Ausleuchtung des Bildfeldes, wahrscheinlich aufgrund eines nicht optimalen
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Weißbildabgleiches, festgestellt, weshalb die drei deponierten Streifen geringster Schicht-
dicken (4.5 nm, 3 nm, 2.25 nm) in den nachfolgenden Auswertungen ignoriert wurden.

Abbildung 5.6: Elementaufgelöstes PEEM-Bild der oberflächendepo-
nierten Gd-Probe auf der Energie der M4-Linie (links) und extrahiertes
Linienprofil. Die Dicken der abgebildeten Schichten sind (von links nach
rechts) 15 nm, 12 nm, 9 nm, 6 nm, 4.5 nm, 3 nm und 2.25 nm.

In Abbildung 5.7 sind die relativen Peakhöhenänderungen für die untersuchten Schicht-
dicken illustriert. Die abgeleitete tiefenabhängige Signalausbeute, die aufgrund der relativ
geringen Anzahl analysierter Schichtdicken als Näherung betrachtet werden muss, nimmt
mit steigender Tiefe ab und erreicht bei 12 nm den Wert Null.

Abbildung 5.7: Tiefenabhängige Signalausbeute in PEEM-
Untersuchungen extrahiert aus den relativen Peakhöhenänderungen
unterschiedlich dicker Gd-Schichten (15 nm, 12 nm, 9 nm, 6 nm).

Um eine Anwendbarkeit der abgeleiteten Signalausbeute in PEEM-Untersuchungen für
reines Gd auf Spurengehalte von Gd in einem Si-Substrat sicherzustellen, ist es notwen-
dig, die dem Signal zugrundeliegenden Ausdringprozesse freigesetzter Elektronen aus der
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Probe näher zu betrachten. Die Informationtiefe dieser Methode hängt entscheidend von
der freien Weglänge der Elektronen im betreffenden Material ab. Das für die Gd M4-Linie
relevante primär ausgelöste Auger-Elektron weist eine kinetische Energie von 895 eV auf
[114]. Ein Elektron dieser Energie besitzt nach Seah und Dench eine freie Weglänge von
2.23 nm in Gd (1.73 nm in Si) [115] und erzeugt entlang seines Pfades im Material nie-
derenergetische Sekundärelektronen (SE). Da die freien Weglängen der SE aufgrund ih-
rer niedrigeren Energien deutlich größer sind, dominieren diese das Gesamtsignal. Der
überwiegende Teil der Auger-Elektronen kann die Probe nicht verlassen. Um von der Pro-
benoberfläche emittiert zu werden, müssen die Sekundärelektronen eine kinetische Energie
besitzen, die mindestens der Austrittsarbeit W des betreffenden Materials entspricht. Die-
se Energien betragen für Silizium (111) WSi=4.6 eV und für Gd WGd=3.1 eV [116]. Für
die gewählten PEEM-Einstellungen können Elektronen mit Energien zwischen ∼0 eV und
∼2 eV nach dem Verlassen der Probenoberfläche die Elektronenoptik passieren. Für Gd
bedeutet dies, dass Sekundärelektronen mit Energien zwischen 3.1 eV und 5.1 eV zum
Signal beitragen, für Si erstreckt sich der entsprechende Energiebereich von 4.6 eV bis
6.6 eV. Diese kinetischen Energien entsprechen freien Weglängen von 6.8 nm bis 18.0 nm
(in Gd) und 3.5 nm bis 7.0 nm (in Si). Die Tiefen der Probe, aus denen SE zum PEEM-
Signal beitragen, unterscheiden sich also, liegen aber in einem vergleichbaren Bereich.
Aus diesem Grund kann die für Gadolinium ermittelte tiefenabhängige Signalausbeute nä-
herungsweise auch für Silizium verwendet werden.
Mit Hilfe der ermittelten tiefenabhängigen Signalausbeute ist es nun möglich, eine in
NEXAFS-Analysen minimal nachweisbare implantierte Spurenelementkonzentration in
eine effektive, homogene Volumenkonzentration umzurechnen. Hierzu wurden die Ge-
samtsignalintensitäten gleicher Spurenelementgehalte für implantierte und homogene Ver-
teilungen berechnet, deren Vergleich zu einem Umrechnungsfaktor zwischen diesen Pro-
benkonfigurationen führt. Das Gesamtsignal Itotal berechnet sich durch die Integration
über das Produkt aus tiefenabhängiger Signalausbeute nsignal(z) und tiefenabhängiger
Spurenelementkonzentration nkonz(z) über alle Probentiefen z.

Itotal =

∫ ∞

0

nsignal(z) · nkonz(z)dz (5.1)

Das Produkt nsignal(z) · nkonz(z) ist in Abbildung 5.8 für homogene und implantierte
Spurengehalte dargestellt. Im Fall der homogenen Verteilung wurde die gleiche Anzahl
von Spurenelementatomen pro Flächeneinheit, wie sie im Fall der implantierten Probe be-
stimmt wurde, als gleichmäßig verteilt über die mit PEEM beobachtbaren, obersten 12 nm
der Probe angenommen. Der Vergleich der Integrale führt zu einem Umrechnungsfaktor
von 1.282 im Fall von Gadolinium, d.h. die implantierte Verteilung erzeugt aufgrund der
im Vergleich zu homogenen Konzentrationen oberflächennäheren Deposition ein um den
Faktor 1.282 stärkeres Gesamtsignal als eine homogene Verteilung der gleichen Anzahl
von Spurenelementatomen4.

4Auf gleiche Weise wurden entsprechende Umrechnungsfaktoren für Er (1.281), Ti (1.280) und Cu (1.274)
berechnet.
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Abbildung 5.8: Vergleich der Produkte von tiefenabhängiger Signalaus-
beute und tiefenabhängiger Spurenelementkonzentration für implantier-
te und homogen verteilte Spurengehalte.

Minimal nachweisbare implantierte Konzentrationen wurden mit Hilfe von abbildenden
NEXAFS-Messreihen, die ebenfalls an der ANKA WERA-beamline durchgeführt wurden,
bestimmt. Das PEEM wurde hierfür bei niedrigen Vergrößerungen betrieben, um einen Ge-
sichtsfelddurchmesser von ∼600 µm zu erreichen, der die parallele Abbildung aller Kon-
zentrationen ermöglichte. Die erzeugten Bildserien wurden den in Kapitel 2.2.4 dargestell-
ten Korrekturverfahren unterzogen. Es wurden Linienprofile, wie im Fall der abbildenden
EDX-Messungen (siehe Kap. 5.2.1), bei der Photonenenergie des stärksten Gd-Signals
(hν=1179.75 eV, Gd M5-Linie) extrahiert. Aus diesen Linienprofilen wurden, unter Be-
rücksichtigung eines als linear angenommenen Untergrundes, die Peakhöhen der verschie-
denen implantierten Konzentrationen abgeleitet. Das Rauschen des Untergrundes wurde
in Form der Standardabweichung der Pixelhelligkeiten relativ zum gemittelten Wert aus
einer Region des Bildfeldes errechnet, die kein Gd enthielt. Es wurde eine lineare Abhän-
gigkeit zwischen ermittelten Signal-Rausch-Verhältnissen und effektiven Volumenkonzen-
trationen, die aus der Anzahl implantierter Ionen mit Hilfe der bestimmten Umrechnungs-
faktoren errechnet wurde, beobachtet. Die Ergebnisse für Gadolinium in Silizium sind in
Abbildung 5.9 dargestellt. Zusätzlich wurden auf identische Weise die Nachweisgrenzen
für Erbium (hν=1400.0 eV, Er M5-Linie) und Titan (hν=460.2 eV, Ti L2-Linie) ermittelt
und in Abbildung 5.9 zusammengefasst. Der entsprechende Wert für Kupfer konnte aus
Linienprofilen nicht abgeleitet werden, da die Signalintensitäten zu schwach waren, um
eine sinnvolle Auswertung zu ermöglichen.
Ergänzend wurden die entsprechenden Nachweisgrenzen aus Punktspektren, die aus den
aufgenommenen PEEM-Bildserien extrahiert wurden, wie im Fall der EDX-Messungen
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(siehe Kap. 5.2.1) bestimmt. Hierzu wurden wiederum die gleichen Peaks wie im Fall der
Linienprofile ausgewertet. Zusätzlich wurde die Nachweisgrenze von Kupfer (hν=932.4
eV, Cu L3-Linie) ermittelt. Die Nachweisgrenzen für Signal-Rausch-Verhältnisse von eins
und fünf sind in Tabelle 5.3 dargestellt.

Abbildung 5.9: Signal-Rausch-Verhältnisse verschiedener effektiver Vo-
lumenkonzentrationen (in Atomzahl %) für die stärksten Linien von Cu,
Ti, Er und Gd in Silizium, ermittelt aus NEXAFS-Messungen. Die Ergeb-
nisse wurden für Punktspektren (oben) und Linienprofile (unten) darge-
stellt. Zusätzlich wurden Ausgleichsgeraden durch den Koordinatenur-
sprung gezeichnet.

Wie im Fall der EDX-Messungen fällt auf, dass für Linienprofile geringere Spurenele-
mentgehalte als für Punktspektren nachweisbar sind. Die Ursache hierfür ist wiederum
die Mittelung über einen größeren Probenbereich im Fall der Linienprofile, was zu einer
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Tabelle 5.3: NEXAFS Spurenelement-Nachweisgrenzen (Atomzahl %).

Nachweisverfahren Gd Er Ti Cu
s/n=1
Punktspektrum 0.21 h 0.74 h 1.48 h 1.49 h
Linienprofil 0.17 h 0.17 h 1.72 h −
s/n=5
Punktspektrum 1.05 h 3.71 h 7.40 h 7.45 h
Linienprofil 0.83 h 0.83 h 8.60 h −

deutlichen Unterdrückung des statistischen Rauschens führt. Vergleichend ist festzustellen,
dass für Kupfer und Titan die NEXAFS-Nachweisgrenzen um etwa eine Größenordnung
schlechter als im Fall der EDX-Messungen sind. Gadolinium und Erbium können jedoch
aufgrund ihrer scharfen Peakstrukturen in NEXAFS-Analysen in ähnlich geringen Häufig-
keiten nachgewiesen werden, wie Cu und Ti im Rahmen von EDX-Messungen.

5.3 Zusammenfassung und Ausblick

Die aus den dargestellten Analysen abgeleiteten Spurenelement-Nachweisgrenzen von Gd,
Er, Ti und Cu in Silizium für EDX- und NEXAFS-Messungen liegen im Bereich von ∼0.1
% bis ∼1 % (Atomzahlanteil) und befinden sich damit an der oberen Grenze der in prä-
solaren Mineralpartikeln erwarteten Konzentrationen diagnostischer Spurenelemente. So
enthält präsolares SiC beispielsweise Titan mit Häufigkeiten von bis zu einigen Prozent.
Es sollte also möglich sein, mit EDX bzw. NEXAFS Partikel, welche die untersuchten Ele-
mente in relativ großen Konzentrationen enthalten, zerstörungsfrei vorzucharakterisieren
und einer anschließenden massenspektrometrischen Analyse zuzuführen. Diese Kombi-
nation von Analysemethoden besitzt das Potenzial, zu einer Auswahl astrophysikalischer
Forschungsgebiete beizutragen.
Der im Rahmen dieser Arbeit entwickelte Ionenimplanter ist in der Lage, Ionen einer Viel-
zahl von Elementen mit kinetischen Energien zwischen ∼0.75 keV und 5 keV in beliebige
Substrate zu implantieren. Aufgrund der breiten Einsetzbarkeit ist dieses Gerät in der La-
ge, zu einer Vielzahl weiterer Forschungsbereiche, wie beispielsweise der Halbleiterfor-
schung, einen Beitrag zu leisten.
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6 Quanteneinschluss in meteoritischen
Nanodiamanten

Neben stark ausgeprägten Edelgas-Isotopenanomalien, beispielsweise für inkorporiertes
Xenon [52], sind meteoritische Nanodiamanten (Cδ) vor allem durch ihre systematische
Größenverteilung geprägt [53]. Diese, für viele einseitig begrenzte Wachstumsprozesse
typische, Lognormal-Verteilung [117] ist für unterschiedliche Populationen von Nanodia-
manten aus verschiedenen Meteoriten nahezu identisch und liefert Informationen zu ther-
modynamischen und chemischen Bedingungen während ihrer Entstehung. Der Bildungs-
mechanismus ist allerdings bis zum heutigen Tag nicht eindeutig geklärt. Im Wesentlichen
werden CVD-artige Prozesse (von engl. "chemical vapor deposition", zu deutsch "Gas-
phasenabscheidung") [53] und schockinduzierte Umwandlung von amorphem Kohlenstoff
in Supernovaschockwellen [118] diskutiert. Das Maximum der Cδ-Größenverteilung liegt
bei einem Durchmesser der Partikel von 2.6 nm [53]. Diese geringen Größen der Dia-
manten führen zu ausgeprägten Modifikationen ihrer Festkörpereigenschaften aufgrund
quantenmechanischer Effekte wie Quanteneinschluss (engl. "quantum confinement", QC),
was Untersuchungen an diesen Partikeln eine Relevanz im Rahmen nanotechnologischer
Forschung verleiht.
Quanteneinschluss-Effekte in Halbleiter-Nanopartikeln wurden vor mehr als zwei Jahr-
zehnten entdeckt [119] und haben in den letzten Jahren steigendes Interesse erfahren
[120, 121, 122]. Der Einfluss der Partikelgröße auf Energieniveaus sog. Exzitonen (Quasi-
teilchenanregungen von Elektron-Loch-Paaren) und Leitungsbänder wurde für eine Viel-
zahl nanoskaliger Materialien nachgewiesen. Beispiele sind kleine Strukturen bestehend
aus Silizium [120, 123], Germanium [124] und Indiumphosphid [125]. Im Bereich der
Nanotechnologie wurden hierauf basierend Anwendungen wie Quantenpunkte und Quan-
tendrähte, abhängig von der Dimensionalität ihrer räumlichen Begrenzungsbedingungen,
entwickelt. Eingeschlossene Strukturen sind durch eine im Vergleich zu höherdimensiona-
len Objekten schärfere Zustandsdichte charakterisiert. Dies spielt im Entwurf einer Viel-
zahl technologischer Anwendungen wie Diodenlaser [126], biologische Sensoren [127]
und Festkörper-Quantencomputer [128] eine entscheidende Rolle. Zusätzlich ist Quanten-
einschluss mit fortschreitender Verschiebung von Niveaus zu höheren Energien bei sinken-
der Partikelgröße verbunden. Hiervon sind unter anderem Leitungsbandkanten, die sich
in spektroskopischen Untersuchungen als Absorptionskanten manifestieren, und Exziton-
Peaks betroffen. Diese Energieverschiebungen können mit Hilfe von Techniken wie Rönt-
genabsorptionsspektroskopie (XAS) [129], Elektronen-Energieverlustspektroskopie (engl.
"electron energy loss spectroscopy", EELS) [123] und Röntgenlumineszenzspektroskopie
[130] nachgewiesen werden. Im Fall von Nanodiamanten wurde über Quanteneinschluss
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erstmals im Jahr 1999 berichtet [131], das Ausmaß der Effekte ist jedoch nicht abschlie-
ßend geklärt [132, 133, 134].
In diesem Kapitel sollen Erkenntnisse zu Quanteneinschlusseffekten in meteoritischen
Nanodiamanten dargestellt werden, die mit Hilfe von Synchrotron-basierter Röntgenab-
sorptionsspektroskopie (NEXAFS) gewonnen wurden. Die Ergebnisse wurden in [135]
und [136] veröffentlicht.

6.1 Charakterisierung der Probe

Meteoritische Nanodiamanten wurden nach dem in Kapitel 3.2 beschriebenen Verfahren
aus dem CM2 Chondriten Murchison extrahiert und in wässriger Suspension auf ein Gold-
substrat aufgebracht. Nach dem Trocknen der Probe bei Raumtemperatur unter Normalat-
mosphäre hafteten die Nanodiamanten auf dem Trägermaterial und standen für Untersu-
chungen zur Verfügung (Abb. 6.1).
Als Referenzprobe mit Volumeneigenschaften wurden synthetische Diamanten mit Grö-
ßen im µm-Bereich verwendet. Diese wurden mit Hilfe einer mikrowellenunterstützten
CVD-Technik [137] auf ein Siliziumsubstrat aufgewachsen. Da die Abmessungen der Par-
tikel etwa drei Größenordnungen über dem effektiven Bohr-Radius von Exzitonen in Vo-
lumendiamant liegen (1.57 nm [138]), kann eine Beeinflussung der für die dargestellten
Untersuchungen relevanten Festkörpereigenschaften durch Quanteneinschlusseffekte aus-
geschlossen werden.

Abbildung 6.1: Vergleich eines PEEM-Bildes von Murchison Nanodia-
manten (links), das an der WERA-beamline der Synchrotronstrahlungs-
quelle ANKA aufgenommen wurde, mit einer REM-Aufnahme der künst-
lich hergestellten CVD-Diamanten (rechts). Im Fall der Cδ-Probe wurde
zur Anregung eine Photonenenergie von 295 eV gewählt, um den Kon-
trast zwischen Nanodiamanten und Graphit-Substrat zu maximieren.



6.2 Abbildende NEXAFS Messungen

An den in Abbildung 6.1 dargestellten Proben wurden NEXAFS Messungen an der WERA-
beamline der Synchrotronstrahlungsquelle ANKA durchgeführt. Das Messverfahren war
identisch mit dem in Kapitel 4.2 beschriebenen. Es wurden für beide Proben Messreihen
in einem geeigneten Energiebereich zwischen hν = 277 eV und hν = 310 eV, der die Nah-
kantenstrukturen der C K-Kante abdeckt, durchgeführt. Die Energieschrittweite zwischen
zwei aufeinanderfolgenden Bildern betrug ∆E = 50 meV, während die theoretische Ener-
gieauflösung an der Kohlenstoff K-Kante bei δE ≈ 90 bis 100 meV lag. Die gewonnenen
Bildsequenzen wurden einer Dunkelbild- und Flatfieldkorrektur unterzogen (siehe Kap.
2.2.4). Weiterhin wurde eine Normierung auf die zur Verfügung gestellte Röntgenintensi-
tät am Ort der Probe mit Hilfe der gleichzeitigen Messung des Probenstroms eines Gold-
netzes durchgeführt (Kap. 2.2.4). Besonders im Fall von röntgenabsorptionsspektrosko-
pischen Untersuchungen kohlenstoffhaltiger Proben an Synchrotronstrahlungsquellen ist
dieses Korrekturverfahren von entscheidender Bedeutung. Abscheidungen von amorphem
Kohlenstoff auf den optischen Elementen der beamline absorbieren einen signifikanten
Anteil der Strahlungsintensität bei Energien von C Absorptionskanten. Im speziellen Fall
der WERA-beamline ist diese Problematik aufgrund einer relativ geringen Betriebsdauer
seit der Inbetriebnahme im Oktober 2005 zum jetzigen Zeitpunkt jedoch nur schwach aus-
geprägt. Die verbleibenden Störeffekte können durch die beschriebene Normierung auf die
Strahlintensität weitestgehend aus den Rohdaten entfernt werden. Abschließend wurde ei-
ne Energiekalibrierung auf den π∗-peak bei 285.0 eV [139] einer gleichzeitig gemessenen
Graphitreferenzprobe durchgeführt.
Das NEXAFS-Spektrum der CVD-Diamantprobe wurde über ein Gesichtsfeld mit einem
Durchmesser von 115 µm gemittelt. In Abbildung 6.2 sind diese Daten im Vergleich zum
gewonnenen Murchison Cδ-Spektrum, das aus dem in Abbildung 6.1 (links) durch ein
weißes Rechteck markierten Probenbereich extrahiert wurde, dargestellt. Beide Spektren
zeigen für Diamant typische Strukturen, eine Absorptionskante, die auf die Kante des Lei-
tungsbandes zurückzuführen ist, ein C 1s Exziton [129], eine Reihe von Strukturen, die
aus einem Band von σ∗-Zuständen resultieren [140], und die zweite absolute Bandlücke
[129]. Das Murchison Cδ-Spektrum weist, der Absorptionskante energetisch vorgelagert,
zwei peaks bei 284.7 eV und 286.3 eV auf. Diese können mit großer Wahrscheinlichkeit
Beiträgen von amorphem Kohlenstoff (aC) und C-H Bindungen, bzw. nichtterminierten
Bindungen zugeordnet werden [141]. Besonders im Fall von Nanodiamanten spielt die
Terminierung von freien Bindungen durch die Anlagerung von Wasserstoffatomen eine
große Rolle, da sich aufgrund der geringen Partikelgröße etwa 25% aller Atome an der
Oberfläche befinden [142]. Eine konkurrierende Erklärung für diese beiden Peaks ist eine
fullerenartige Rekonstruktion der Oberflächen der Nanodiamanten [122]. Das NEXAFS-
Spektrum der künstlichen CVD-Diamanten zeigt einen deutlich ausgeprägten Vorkanten-
Peak bei 283.6 eV, der von den meisten Autoren auf amorphen Kohlenstoff zurückgeführt
wird [143]. Eine alternative Ursache dieses Peaks sind Oberflächen-Exzitonen [144, 145].
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Abbildung 6.2: Vergleich der NEXAFS-Spektren von Murchison Cδ und
künstlichen CVD-Diamanten mit Volumeneigenschaften im Bereich der
Kohlenstoff K-Kante. Das Cδ-Spektrum zeigt klar das Signal des C 1s
Exzitons bei ∼289.2 eV, das in früheren Arbeiten nicht nachgewiesen
werden konnte [141, 146].

Die Überlagerung der Röntgenabsorptionskante und des Exziton-Peaks weist im Fall der
Cδ Nanodiamanten, neben einer Verschiebung zu höheren Energien, eine asymmetrisch
verbreiterte Form auf, was in der Vergangenheit qualitativ der Größenverteilung der Parti-
kel zugeschrieben wurde [147]. Eine detaillierte Erklärung dieses Effekts ist bisher jedoch
nicht verfügbar. Ein naheliegender Ansatz ist das Zusammenspiel zwischen lognormaler
Größenverteilung und Quanteneinschlusseffekten. Vor der Darstellung einer quantitativen
Analyse soll im folgenden Abschnitt zunächst die zugrundeliegende Größenverteilung im
Detail untersucht werden.

6.3 Analyse der Größenverteilung von Cδ Nanodiamanten

Die lognormale Verteilung von Partikelgrößen ist charakteristisch für einseitig, beispiels-
weise durch minimal mögliche Größen, begrenzte Wachstumsprozesse [117]. Diesem Ver-
halten liegt ein kumulatives Wachstum zugrunde, welches große Partikel durch Kollisionen
auf Kosten kleinerer weiter anwachsen lässt. Die Lognormalverteilung ist mathematisch
durch folgenden Zusammenhang gegeben

L(r) =
1√

2πσ2
exp

{
− 1

2σ2
[ln(r)− µ]2

}
(6.1)
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wobei der Vorfaktor eine Normierung des Integrals über die Verteilung auf eins sicher-
stellt. Der Skalenparameter µ beschreibt den Erwartungswert von ln(r), σ repräsentiert
einen Formparameter, der die Asymmetrie der Verteilung definiert. Für σ → 0 wird die
Verteilung nahezu symmetrisch, für σ > 1 stark asymmetrisch.
In bisherigen Untersuchungen meteoritischer Nanodiamanten wurde die Größenverteilung
durch statistische Auswertung transmissionselektronenmikroskopischer (TEM) Aufnah-
men einzelner Partikel abgeleitet [53, 148]. Beide Gruppen geben einen effektiven Median-
Durchmesser von ∼2.6 nm für Murchison an. Für Allende (kohliger Chondrit des Typs
CV3) wurde dieser Wert in [53] zu ∼2.8 nm bestimmt. Der Formparameter σ wurde für
Murchison Cδ mit 0.47 angegeben [148], und kann aufgrund der nahezu identischen Ver-
teilung ebenfalls für Allende verwendet werden.
In Vorarbeiten zu dieser Dissertation wurden die Größenverteilungen von Allende und
Murchison Nanodiamanten mit Hilfe massenspektrometrischer Analysen verifiziert1. Hier-
bei wurde sich eine mathematische Eigenschaft der Lognormalverteilung zunutze gemacht.
Ist eine Größe f lognormal verteilt, so ist jede Größe g, die mit f durch eine Potenzrelation
g ∼ fn verknüpft ist, ebenfalls lognormal verteilt. Dies führt im physikalischen Kontext
zu einer Gleichwertigkeit von Größen- und Massenbestimmung lognormal (größen-) ver-
teilter Partikel. In einfachster Näherung wird die Geometrie der Nanodiamanten als kugel-
förmig angenommen [53], wodurch mit Hilfe einer bekannten Dichte von ρ = 3.52g/cm3,
Masse m und Radius r direkt ineinander überführt werden können:

m =
4

3
πr3ρ (6.2)

Die Analyse der Massenverteilung von Murchison und Allende Cδ wurde mit Hilfe ei-
nes MALDI-TOF-Massenspektrometers (von engl. "Matrix Assisted Laser Desorption /
Ionization - Time-Of-Flight mass spectrometry", matrixunterstützte Laser-Desorption / -
Ionisation - Flugzeit-Massenspektrometrie) durchgeführt2. Diese Methode wurde ursprüng-
lich zum nichtfragmentierenden massenspektrometrischen Nachweis von biologischen Ma-
kromolekülen entwickelt [150] und ist daher für die Untersuchung von Nanodiamanten,
die aus hunderten bis tausenden Atomen bestehen, prädestiniert. Die Ergebnisse, sowie
eine detaillierte Beschreibung des Messverfahrens, wurden in [151] veröffentlicht. In Ab-
bildung 6.3 (links) werden die gewonnenen MALDI-Massenspektren mit ihrer sog. kumu-
lativen Darstellung (rechts) verglichen. Im rechten Teil der Abbildung wurden nach einer
Untergrundsubtraktion jeweils zehn Datenpunkte des Massenspektrums zu einem resultie-
renden Punkt gemittelt. Zeigen die in dieser Form dargestellten Spektren ein lineares Ver-
halten, wie durch die roten Ausgleichsgeraden angedeutet, so kann von einem lognormalen
Verhalten der Rohdaten ausgegangen werden [152, 153]. Für die Massenverteilungen wur-
den die Parameter µ ∼ 8.85 (〈m〉 = exp (µ) ∼ 6974u, entspricht ∼ 580 C Atomen) und
σ ∼ 0.6 für Murchison bestimmt. Die entsprechenden Werte für Allende lauten µ ∼ 8.99

1Untersuchungen basierend auf einem vergleichbaren Messverfahren wurden in [149] publiziert.
2Es kam ein kommerzielles Massenspektrometer des Typs "Bruker REFLEX III" zum Einsatz.



(〈m〉 = exp (µ) ∼ 8022u, entspricht ∼ 670 C Atomen) und σ ∼ 0.55. Diese Werte kön-
nen mit Hilfe von Gleichung 6.2 in Median-Partikelgrößen umgerechnet werden. Es ergibt
sich für Allende und Murchison ein Erwartungswert des Durchmessers von 〈d〉 ∼ 1.9 nm.
Die massenspektrometrisch ermittelten Parameter zeigen also eine näherungsweise Über-
einstimmung mit früheren TEM-Analysen [53, 148].

Abbildung 6.3: Vergleich der gewonnenen MALDI-Massenspektren, so-
wie ihrer kumulativen Darstellungen, von Murchison und Allende Nan-
odiamanten.

6.4 Auswertung der modifizierten NEXAFS-Signaturen

Exziton-Anregungen in Halbleiterkristallen resultieren aus der Absorption eines Photons
und Anregung eines Elektrons aus dem Valenzband in das Leitungsband. Das auf die-
se Weise erzeugte Elektron-Loch-Paar ist durch die Coulomb-Wechselwirkung gebunden
und durch einen effektiven Bohr-Radius geprägt. Es wird prinzipiell zwischen zwei Typen
von Exzitonen unterschieden. In Materialien mit niedrigen Dielektrizitätskonstanten ist die
Coulomb-Wechselwirkung zwischen Elektron und Loch sehr stark, was zu relativ großen
Bindungsenergien von etwa 1 eV führt. Diese Frenkel-Exzitonen [154] weisen kleine ef-
fektive Bohr-Radien auf, die etwa der Größe einer Einheitszelle entsprechen. In Materia-
lien mit großen Dielektrizitätskonstanten, wie beispielsweise Halbleitern, führt eine starke
Abschirmung der Coulomb-Kraft zwischen Elektron und Loch zu der Ausbildung sog.
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Mott-Wannier-Exzitonen [155]. Diese sind durch relativ große Bohr-Radien gekennzeich-
net, die aus geringen Bidungsenergien in der Größenordnung von 0.1 eV resultieren. Für
typische Halbleiter reicht die Größe dieser Quasiteilchen, die durch den effektiven Bohr-
Radius bestimmt wird, von einigen zehn Nanometern (z.B. 24.3 nm für Germanium [156])
bis zu wenigen Nanometern (z.B. 4.9 nm für Silizium [157]). Elektron und Loch sind also
durch viele Einheitszellen voneinander getrennt.
Quanteneinschluss-Effekte treten in nanoskaligen Strukturen auf, wenn der Bohr-Radius
des Exzitons durch die räumlichen Begrenzungen der Struktur, beispielsweise eines Par-
tikels, beeinflusst wird. Die Deformation des Exzitons im Vergleich zu Material mit Vo-
lumeneigenschaften nimmt mit sinkender Partikelgröße zu und führt zu einer steigenden
Energie des Exzitons. Dieser Zusammenhang ist im einfachen Modell eines quantenme-
chanischen Potenzialtopfes in Abbildung 6.4 illustriert.

Abbildung 6.4: Illustration von Quanteneinschlusseffekten anhand eines
quantenmechanischen Potenzialtopfes. Eine Reduzierung des Potenzial-
radius r führt zu einem Anstieg der Energienieveaus von gebundenen
Elektronenzuständen.

Auch die Kante des Leitungsbandes wird zu höheren Energien verschoben, was als Blau-
verschiebung der Röntgenabsorptionskante nachgewiesen werden kann. Die genannten
Energieverschiebungen von Exzitonen [121] und Leitungsbändern [131] können auf Basis
der "effective mass approximation" (effektive Massen Näherung) mit folgendem Zusam-
menhang quantifiziert werden:

E(r) = Ere +
~2π2

2m∗
1

r2
(6.3)

Hier stellt Ere die nichtverschobene Referenzenergie in Material mit Volumeneigenschaf-
ten dar, r ist der Partikelradius. Für die Beschreibung der Leitungsbandkante wird m∗ mit
der effektiven Elektronenmasse m∗

e identifiziert, im Fall des Exzitons mit der effektiven
Elektron-Loch-Paar Masse m∗

e−h. In der folgenden Analyse wird der von Chang et al. für
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Nanodiamanten in Einheiten der Elektronenmasse bestimmte Wert m∗
e = 0.1me [131] als

festgesetzter Parameter genutzt. Der entsprechende Wert wurde für Volumendiamant zu
m∗

e = (0.20 bis 0.25)me ermittelt [158].
Der effektive Exziton Bohr-Radius in Volumendiamant wurde zu 1.57 nm bestimmt [138].
Dieser, für Mott-Wannier-Exzitonen relativ kleine Wert, spricht für das Auftreten von
Quanteneinschluss-Effekten ausschließlich in kleinen Nanopartikeln und legt Volumenei-
genschaften für die untersuchten µm großen CVD-Diamanten nahe. Für Volumendiamant
kann die Form der Absorptionskante durch eine Arcustangens-Stufenfunktion mit Breite
ΓS beschrieben werden [131]. Der Exziton-Peak weist ein Lorentz-Profil der natürlichen
Lebensdauer τL = 1/ΓL auf. Die Arcustangens-Funktion resultiert aus einer kumulativen
Addition von Lorentz-Peaks basierend auf der Lebensdauer des Loches. Die Beschreibung
der Form der Röntgenabsorptionskante durch diesen funktionalen Zusammenhang stellt
in NEXAFS-Analysen eine gängige Methode dar [73]. Die Superposition von Exziton-
Peak und Kantenstruktur im NEXAFS-Spektrum kann demnach wie folgt parametrisiert
werden:

fbulk(E) = C1
(ΓL/2)2

(E − Ere,L)2 + (ΓL/2)2
+ C2 arctan

[
E − Ere,S

ΓS/2

]
+ C3 (6.4)

Ere,L und Ere,S sind die unverschobenen Volumen-Referenzenergien des Exzitons (L für
Lorentz) und der Absorptionskante (S für Stufe). C1 und C2 stellen Skalierungsfaktoren
dar, C3 ist ein Offset.
Im Fall der Murchison Cδ Nanodiamanten führt das Auftreten unterschiedlicher Partikel-
größen aufgrund von Quanteneinschlusseffekten zu unterschiedlich starken Energiever-
schiebungen der durch Gleichung 6.4 parametrisierten spektralen Signatur. Die Ausprä-
gung der Energieverschiebung in Abhängigkeit von der Partikelgröße wird hierbei durch
Gleichung 6.3 beschrieben. Weiterhin treten die unterschiedlichen Größen mit variablen
Häufigkeiten, wie durch die Lognormalverteilung3 (Gl. 6.1) definiert, auf und tragen so
mit unterschiedlichen Intensitäten zu den spektralen Signaturen bei. In der Parametrisie-
rung des resultierenden Cδ NEXAFS-Spektrums wird dieser Zusammenhang durch die
Faltung der Volumendiamant-Fitfunktion (Gl. 6.4) mit der lognormalen Größenverteilung
(Gl. 6.1) ausgedrückt. Zunächst muss jedoch die Lognormalverteilung mit Hilfe von Glei-
chung 6.3 aus dem Ortsraum in den Energieraum transformiert werden:

L(r) → L̃(E) =
1√

2πσ2
exp

(
− 1

2σ2

{
ln

[
~π√
2m∗

(E − Ere)
−1/2

]
− µ

}2
)

(6.5)

Die resultierende Parametrisierung der Überlagerung von Exziton und Absorptionskante
hat für Murchison Nanodiamanten demnach folgende Form:

fnano(E) = (fbulk ∗ L̃)(E) =

∫ ∞

Ere

fbulk(E
′) · L̃(E − E ′)dE ′ (6.6)

3Für die hier dargestellte quantitative Analyse wurden die Parameter der Lognormalverteilung für Murchi-
son Cδ (〈r〉 = 1.3nm → µ = 0.26, σ = 0.47) aus [148] verwendet.
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Die Werte der Volumen-Referenzenergien des Exzitons Ere,L und der Absorptionskante
Ere,S wurden aus dem Fit von Gleichung 6.4 an das CVD-Diamantspektrum extrahiert
(siehe Abb. 6.5a) und dienten als Eingangsparameter für die Anpassung von Gleichung
6.6 an das Nanodiamanten-Spektrum.

Abbildung 6.5: Gegenüberstellung der NEXAFS-Spektren (offene Krei-
se) der CVD-Diamanten (a) und Cδ Nanodiamanten (b) im Energiebe-
reich zwischen hν ∼ 288.3eV und hν ∼ 290.0eV. Zusätzlich wurden die
Fitkurven im Fall von Volumeneigenschaften (a) und unter dem Einfluss
von Quanteneinschluss-Effekten (b) dargestellt (rote Kurven). Der Ein-
satz in (a) zeigt die beiden additiven Komponenten (Lorentz-Peak des
Exzitons und Absorptionskante) im Vergleich zu ihrer Summe.
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Bei der numerischen Auswertung des Cδ-Spektrums wurden die charakteristischen Breiten
von Exziton ΓL und Kante ΓS , sowie die effektive Exzitonmasse m∗

e−h als freie Parameter
angesetzt. Wie bereits erwähnt wurden die Werte m∗

e = 0.1me, µ = 0.26 und σ = 0.47
aus der Literatur entnommen [131, 148].

6.4.1 Interpretation der Resultate

Das Anpassen von Gleichung 6.4 an das NEXAFS-Spektrum der Kohlenstoff K-Kante
der CVD-Diamanten nach der Methode der kleinsten Quadrate lieferte die Werte ΓL =
0.437eV, ΓS = 0.442eV und die Volumen-Referenzenergien Ere,L = 288.74eV und Ere,S =
288.93eV (siehe Abb. 6.5a). Die auf diese Weise extrahierten Energien berücksichtigen
die Bindungsenergie des C 1s Exzitons ∆Eex = Ere,S − Ere,L = 0.19eV, wie sie in [129]
bestimmt wurde. Im Fall der Nanodiamanten war eine analytische Lösung des Problems
nicht möglich, weshalb auf numerische Methoden4 zurückgegriffen wurde. Die numeri-
sche Anpassung von Gleichung 6.6 an das Cδ-Spektrum unter Berücksichtigung der aus
dem CVD-Diamantspektrum extrahierten Parameter ist in Abbildung 6.5b (rote Kurve)
dargestellt. Der Fit zeigt eine hervorragende Übereinstimmung mit den gemessenen Da-
ten, was als Nachweis der Korrektheit des verwendeten Modells auf Basis des Zusam-
menspiels zwischen Größenverteilung und Quanteneinschluss-Effekten gewertet werden
kann. Aus dieser Anpassung wurden für die Breiten des Exzitons und der Kante die Werte
ΓL = 0.721eV und ΓS = 0.653eV ermittelt. Ein Vergleich mit den entsprechenden Werten
im Fall der Probe mit Volumeneigenschaften zeigt einen Anstieg der Breite um∼ 250meV
in beiden Fällen. Dies stimmt qualitativ mit sinkenden Lebensdauern von Anregungen in
Nanodiamanten als Konsequenz kleiner Partikelgrößen überein. Allerdings können die ex-
trahierten Breiten im Fall der Nanodiamanten nur ein vereinfachtes Modell widerspiegeln,
da eine exakte Beschreibung die modifizierten Lebensdauern für verschiedene Partikelgrö-
ßen berücksichtigen muss. Aufgrund der Nichtverfügbarkeit einer analytischen Beschrei-
bung dieses Zusammenhangs liefert der hier dargestellte Ansatz nur Median-Lebensdauern
der Anregungen in Bezug auf die gegebene Größenverteilung. Weiterhin wurde für die un-
tersuchten Nanodiamanten der Wert m∗

e−h = 0.3me bestimmt. Wie zu erwarten ist die
effektive Median-Masse des Exzitons größer als m∗

e.
Abschließend wurde die Sensitivität der Anpassung von Gleichung 6.6 an das Cδ-Spektrum
in Bezug auf die Variation der drei freien Parameter überprüft. Hierzu wurde jeweils ein
Parameter variiert, während die anderen konstant gehalten wurden. Die für jede erzeug-
te Parameterkombination ermittelte Abweichung des Fits von den gemessenen Daten ist
in Abbildung 6.6 dargestellt. Die drei gezeigten Darstellungen spannen den dreidimen-
sionalen Parameterraum

{
ΓS, ΓL, m∗

e−h

}
auf und zeigen nur ein Minimum der kleinsten

Quadrate. Das Fehlen weiterer Minima legt nahe, dass die gewählten Parameterwerte die
gemessenen Daten eindeutig beschreiben.

4Hierfür wurde die kommerzielle Software "Mathematica" des Herstellers "Wolfram Research, Inc." ver-
wendet.
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Abbildung 6.6: Illustration der Abweichung des Fits vom gemessenen
Cδ-Spektrum in Prozent des Integrals über die gemessenen Daten (sie-
he Einsätze). Die angegebenen Werte stellen das Optimum des jeweils
dritten Parameters in Bezug auf die Abweichung in Form der kleinsten
Quadrate dar.
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6 Quanteneinschluss in meteoritischen Nanodiamanten

6.5 Zusammenfassung und Ausblick

Die Modifikation der Kohlenstoff K-Kante und des C 1s Exzitons von Nanodiamanten in
NEXAFS-Spektren wurde in früheren Untersuchungen rein qualitativ der Größenvertei-
lung der Nanopartikel zugeschrieben [147], ohne dass eine detaillierte quantitative Erklä-
rung geliefert wurde. Basierend auf dem Zusammenspiel von Quanteneinschluss-Effekten
[131] mit den lognormal-verteilten Größen der untersuchten Nanodiamanten [148] wurde
in diesem Kapitel ein detailliertes Modell entwickelt, das in der Lage ist, die beobachte-
ten spektralen Modifikationen mit hoher Präzision zu erklären. Für Murchison Cδ wur-
den die Median-Breiten des Exzitons ΓL = 0.721eV und der Röntgenabsorptionskante
ΓS = 0.653eV bestimmt. Diese Werte sind im Vergleich zu den extrahierten Breiten für
Volumendiamant ΓL = 0.437eV und ΓS = 0.442eV um ∼ 250meV erhöht, was qualitativ
mit einer reduzierten Lebensdauer der Anregung in Nanopartikeln übereinstimmt. Die ef-
fektive Median-Masse des Exzitons wurde zu m∗

e−h = 0.3me ermittelt.
Neben einer Relevanz der ermittelten Parameter für nanotechnologische Forschungen muss
die Anwendbarkeit des entwickelten Modells als Bestätigung der in [131] ursprünglich
vorgeschlagenen Ausprägung von Quanteneinschluss-Effekten in Nanodiamanten angese-
hen werden.
Abschließend soll erwähnt werden, dass im Fall meteoritischer Nanodiamanten ein C 1s
Exziton im Rahmen dieser Arbeit zum ersten Mal identifiziert wurde5.

5Abb. 6.1, 6.2, 6.4, 6.5 und 6.6 wurden aus [136] übernommen. Reprinted with permission from T. Berg,
E.Marosits, J. Maul, P. Nagel, U. Ott, F. Schertz, S. Schuppler, Ch. Sudek and G. Schönhense, Journal of
Applied Physics, Vol. 104, Issue 6, pp. 064303-064303-5, 2008. Copyright 2008, American Institute of
Physics.
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7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen
Sonnensystem

Während des gravitativen Kollaps der Molekülwolke, aus der unser Sonnensystem ent-
standen ist (siehe Kap. 1.4), wurden Spitzentemperaturen des Gases von ∼2000 K erreicht
[159]. In dieser Frühphase wurden bereits vorhandene Festkörper, mit Ausnahme einiger
präsolarer Minerale (siehe Kap. 1.5), aufgrund der hohen Temperaturen verdampft. Nach-
dem der ansteigende Gasdruck den Kollaps gestoppt hatte, begann das Gas in der rotieren-
den protoplanetaren Scheibe abzukühlen und es bildeten sich erste Festkörperkondensate,
welche die Grundbausteine der Planetenbildung darstellen (siehe Kap. 1.4.1) und die Evo-
lution des Sonnensystems zum Teil in primitiven Meteoriten überlebt haben.
Eine spezielle Klasse von Meteoriten, sog. kohlige Chondrite (siehe Kap. 1.6.2), enthält
helle, bis zu Zentimeter große Einschlüsse, die im Wesentlichen aus kalzium- und alu-
miniumreichen Oxiden und Silikaten bestehen. Diese CAIs (siehe Kap. 1.4.1) enthalten
Minerale, deren Entstehung durch Gasphasenkondensation aus einem abkühlenden Gas
solarer Zusammensetzung bei hohen Temperaturen theoretisch vorhergesagt wurde. Aus
diesem Grund wurden CAIs weitgehend als früheste solare Kondensate akzeptiert [160].
Ihr Alter, das mit Pb-Pb-Isotopendatierung zu (4567.2± 0.6) · 106 Jahren bestimmt wurde
[35], wird als das "de Facto Alter" des Sonnensystems angesehen. Weitere Untersuchun-
gen haben jedoch gezeigt, dass die meisten CAIs eine komplexe Geschichte von partiellem
Aufschmelzen und sekundärer Veränderung aufweisen [161]. Demzufolge existiert kein
einziges Mineralpartikel in CAIs, das eindeutig als primäres Gasphasenkondensat iden-
tifiziert werden kann. Es besteht also auch die Möglichkeit, dass CAIs keine primären
Kondensate darstellen, sondern Evaporationsrückstände sind.
Die in diesem Kapitel dargestellten Untersuchungen beschäftigen sich mit der Problem-
stellung des erstmaligen direkten Nachweises primärer Gasphasenkondensation im frühen
solaren Nebel während, bzw. vor der Entstehung der CAIs. Die Resultate wurden in [162],
[163] und [164] publiziert.

7.1 Refraktäre Metalle in primitiven Meteoriten

Theoretisch werden als früheste Gasphasenkondensate in einem abkühlenden Gas solarer
Zusammensetzung Legierungen der refraktärsten Metalle Rhenium (Re), Wolfram (W),
Molybdän (Mo), Osmium (Os), Iridium (Ir), Ruthenium (Ru), Platin (Pt) und Rhodium
(Rh) erwartet [165]. Primitive Meteorite enthalten diese Elemente im Wesentlichen in zwei
Formen. Isolierte Partikel mit Größen im µm- bis sub-µm-Bereich, sog. refraktäre Metall
Nuggets (RMN), wurden zuerst von Wark und Lovering im Jahr 1976 beschrieben [166].
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Im gleichen Jahr wurden deutlich größere Objekte (einige zehn bis einige hundert µm),
bestehend aus refraktären Metallen, von Palme und Wlotzka aus dem Meteoriten Allende
isoliert [165]. Diese sog. "opaque assemblages" (OAs, zu deutsch etwa "opake Ansamm-
lungen") enthalten die oben genannten Metalle etwa in solaren Häufigkeitsmustern, was
als Hinweis auf einen Kondensationsursprung angesehen werden kann. Spätere Untersu-
chungen haben jedoch gezeigt, dass OAs durch Entmischung, Oxidation und Sulfurisation
beeinflusst wurden, was zur Umverteilung der refraktären Metalle in Metall-, Oxid- und
Sulfid-Phasen führte [167, 168, 169]. Demnach stellen diese Objekte keine primären Kon-
densate dar.
Der Ursprung der RMN ist jedoch nicht geklärt. Ursächlich hierfür ist im Wesentlichen
die Tatsache, dass nur wenige Einzelpartikelanalysen dieser Objekte bis zum heutigen Tag
durchgeführt wurden, was in ihrer Seltenheit begründet ist. Die solare (Atomzahl-) Häu-
figkeit des Elements W ist beispielsweise um einen Faktor 7.5 ·106 niedriger als die von Si
[19]. Einige RMN mit Zusammensetzungen, die annähernd kompatibel mit Kondensation
sind, wurden 1980 von [170] beschrieben, es sind allerdings nur unzureichende strukturel-
le Informationen verfügbar. Im Jahr 1992 wurden transmissionselektronenmikroskopische
(TEM) Untersuchungen von fünf einphasigen RMN mit Größen zwischen 50 und 100
Nanometern, und chemischen Zusammensetzungen, die auf Kondensation hindeuten, pu-
bliziert [171]. Die existierende Datenbasis ist jedoch bei weitem nicht ausreichend, um den
Bildungsmechanismus von RMN zweifelsfrei zu klären.

7.1.1 Bildungsmechanismen von RMN

In der Vergangenheit wurden verschiedene Bildungsprozesse von RMN diskutiert ohne
bis zum heutigen Tag ein eindeutiges Ergebnis zu erzielen. Ein erster Vorschlag, unmittel-
bar nach ihrer Entdeckung, war die Möglichkeit einer präsolaren Herkunft dieser Partikel
[166], was jedoch inzwischen aufgrund nichtvorhandener Isotopenanomalien der Elemen-
te Mg, Fe, Mo, Ru und W [172] als äußerst unwahrscheinlich angesehen wird. Ein zweiter
Mechanismus, der in der Vergangenheit intensiv diskutiert wurde und bisher nicht ausge-
schlossen werden kann, ist die Entstehung von RMN durch Entmischung refraktärer Me-
talle aus flüssigen CAIs während deren Aufschmelzung1 [169]. Neben dieser möglichen
Bildung der RMN innerhalb von partiell aufgeschmolzenen CAIs verbleibt als letztes Sze-
nario deren Entstehung durch primäre Gasphasenkondensation bei hohen Temperaturen
im frühen solaren Nebel. Ein zweifelsfreier Nachweis dieser letztgenannten Variante hätte
weitreichende Bedeutung für die Erforschung des frühen Sonnensystems. Da RMN fast
ausschließlich eingebettet in Minerale von CAIs gefunden wurden, würde eine Kondensa-
tionsherkunft dieser Partikel zu der Aussage führen, dass es sich bei ihnen um sehr frühe,
wenn nicht um die frühesten solaren Festkörper handelt, die nach ihrer Entstehung in die
sich bildenden CAIs inkorporiert wurden.

1Die Ursache für das schockartige Aufschmelzen von CAIs und ihr anschließendes rasches Abkühlen mit
Raten von bis zu einigen zehn Kelvin pro Stunde [173] ist ebenfalls ungeklärt. Es werden verschiedene
Effekte wie beispielsweise Blitze im solaren Nebel diskutiert [174].
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7.2 Charakterisierung der Probe

In einer SiC-reichen Probe, die nach dem in [96] dargestellten Verfahren (siehe Kap. 3)
aus mehreren Gramm Material des Meteoriten Murchison, das Matrix und CAIs umfas-
ste, hergestellt wurde, wurde eine große Anzahl (458) von RMN mit Größen zwischen
∼100 nm und ∼1.2 µm identifiziert. Die Zusammensetzung des in Abbildung 7.1 bei-
spielhaft dargestellten Partikels wurde mit Hilfe energiedispersiver Röntgenspetroskopie
(EDX, siehe Kap. 2.1.2) analysiert. Sie beträgt in Massen %: W 3.6, Os 24.7, Ir 30.4, Mo
16.3, Ru 19.0, Pt 2.5, Rh 0.8, Ni 0.9 und Fe 1.8. Aufgrund der hohen Konzentrationen der
davon am leichtesten oxidierbaren Metalle W und Mo kann ein Einfluss der aggressiven
nasschemischen Behandlung während der Extraktion aus dem Meteoriten ausgeschlossen
werden. Ein weiterer Hinweis darauf, dass die Säure-Behandlung keinen Einfluss auf die
untersuchten Partikel hatte, ist ihre nahezu sphärische, bzw. polygonale Morphologie. Die-
se wurde auch für RMN in Dünschliffen beobachtet, die nicht chemisch behandelt wurden
[175, 170, 176]. Die Säureresistenz dieser Legierungen wird zusätzlich durch den Befund
von Anders et al. [177] unterstützt, die eine starke Anreicherung von Iridium und anderen
refraktären Metallen in einem Rückstand des Meteoriten Allende festgestellt haben, der
durch Auflösen von >99.5 % des Volumenmaterials mit Hilfe starker Säuren hergestellt
wurde. Diese Autoren vermuten, dass die refraktären Metalle im Säurerückstand in Form
von RMN vorliegen, welche die aggressiven chemischen Prozesse überlebten.

Abbildung 7.1: Rasterelektronenmikroskopische Aufnahme eines RMN,
umgeben von präsolarem SiC auf einem Graphit-Substrat.
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7.3 NanoSIMS Analysen

Aufgrund neuer Erkenntnisse hat die Möglichkeit einer präsolaren Herkunft der RMN in
den letzten Jahren steigendes Interesse erfahren. Im Jahr 2005 wurde von Brandon et al.
[178] festgestellt, dass primitive chondritische Meteorite einen bislang nicht identifizierten
Träger von s-Prozess Osmium-Isotopenanomalien enthalten. Da einige Autoren, wie z.B.
Palme et al. [179], feststellen, dass die überwiegende Menge der refraktärsten Metalle in-
nerhalb von CAIs in Form feinverteilter RMN vorliegen, und Os ein Hauptbestandteil der
im Rahmen dieser Arbeit identifizierten Partikel darstellt, könnte es sich bei den hier be-
schriebenen Legierungen um den Träger dieser s-Prozess Isotopenanreicherung handeln.
Alternativ könnten die RMN in r-Prozess Isotopen angereichert sein und eine andere Pha-
se die beschriebene s-Prozess Isotopenanreicherung tragen. Eine Mittelung über das Volu-
menmaterial des Meteoriten würde so zum solaren Wert führen. Dieser Möglichkeit wurde
erst kürzlich durch die Feststellung Nachdruck verliehen, dass säureresistente Rückstände
des Meteoriten Murchison eine Anreicherung der r-Prozess Isotope des Osmium aufwei-
sen [180]. Es muss demnach eine weitere, bislang nicht identifizierte, Phase existieren, die
eine Anreicherung von s-Prozess Isotopen trägt um im Mittel den solaren Wert zu erklä-
ren. Möglicherweise handelt es sich hierbei um Osmium als Spurenelement in präsolaren
SiC-Kristallen [178].
Um einen möglichen präsolaren Ursprung der analysierten RMN zu verifizieren, bzw.
auszuschließen, wurden an zwei zufällig ausgewählten Partikeln lateral hochauflösende
massenspektrometrische Untersuchungen (NanoSIMS, siehe Kap. 2.3.2) durchgeführt. Mit
Hilfe der Cs+-Primärionenquelle (Primärionenstrom ∼1 pA), die eine Ortsauflösung von
<100 nm erreicht, wurden die Osmium-Isotopenverhältnisse 189Os/192Os und 190Os/192Os
(für negative Sekundärionen) analysiert. Diese Messungen wurden in einem sog. "peak-
jumping mode" durchgeführt. Hierbei werden die Sekundärionen mit nur einem Detektor
(Detektor #5) nachgewiesen. Die Massenauflösung wird in diesem Betriebsmodus durch
ein periodisches Umschalten des Magnetfeldes des Sektorfeld-Massenanalysators zwi-
schen den für die Transmission der zu untersuchenden Massen notwendigen Feldstärken
erreicht. Zur Kalibrierung der Isotopenintensitäten wurde ein kommerzieller Standard so-
larer Isotopenzusammensetzung untersucht2. Die für die untersuchten RMN gemessenen
Zählraten wurden um Beiträge von Iridium-Hydrid und Osmium-Hydrid korrigiert.
Die Ergebnisse für die untersuchten RMN sind in Abbildung 7.2 dargestellt und lauten in
der sog. δ-Notation, in der die Abweichungen der Isotopenverältnisse vom solaren Wert
in Promille angegeben werden, δ189Os/192Os=-85±71h und δ190Os/192Os=47±182h für
das erste Partikel, sowie δ189Os/192Os=62±74h und δ190Os/192Os=6±182h für das zwei-
te (es handelt sich um 1σ-Fehler). Die verhältnismäßig großen Fehler spiegeln die geringen
Größen der untersuchten Partikel, Unsicherheiten der Masseninterferenz-Korrekturen und
die geringen Ionisierungsausbeuten für Os in SIMS-Untersuchungen wider. Aus diesen
Gründen wurden nur die drei häufigsten Osmium-Isotope untersucht.

2Os-Granulat, Goodfellow GmbH, Deutschland, Artikelnummer 421-439-58.



Abbildung 7.2: Darstellung der Ergebnisse der NanoSIMS-
Untersuchungen im δ-Plot (rechts). Das schwarze Achsenkreuz markiert
die solaren Isotopenverhältnisse. Zusätzlich sind die Isotopensignaturen
markiert, die charakteristisch für reinen s-Prozess (AGB-Sterne, siehe
Kap. 1.3.1) und reinen r-Prozess (Supernovae Typ II, siehe Kap. 1.3.2)
sind. Ergänzend ist eine REM-Aufnahme eines RMN nach dem Pri-
märionenbeschuss abgebildet (links), die den zerstörenden Charakter
von SIMS-Untersuchungen illustriert. Bestandteile des ursprünglich
kompakten Partikels mit einem sub-µm Durchmesser sind über einen
relativ großen Bereich des Substrats verteilt.

Im Rahmen der Messgenauigkeit sind die ermittelten Werte mit den solaren Isotopen-
verhältnissen, wie sie beispielsweise in [181] bestimmt wurden, verträglich. Eine Bil-
dung der refraktären Legierungen in Sternwinden von AGB-Sternen kann definitiv aus-
geschlossen werden, da die in solchen stellaren Quellen durch den s-Prozess erzeugten
Isotopensignaturen sehr stark vom solaren Wert abweichen (δ189Os/192Os=3175h und
δ190Os/192Os=10644h) [182]. Prinzipiell sind die ermittelten Verhältnisse kompatibel mit
einer Entstehung der RMN in explosiven Auswürfen von Supernovae des Typs II, da der
r-Prozess Signaturen erzeugt, die im Fall von Os den solaren Werten relativ ähnlich sind
(δ189Os/192Os=-35h und δ190Os/192Os=-108h) [182]. Diese Möglichkeit muss jedoch als
sehr unwahrscheinlich angesehen werden. Dies ist, neben den hier dargestellten Ergebnis-
sen, durch das Fehlen von Isotopenanomalien der Elemente Mg, Fe, Mo, Ru und W in
vorherigen Untersuchungen [172] und der solaren Systematik der im Rahmen dieser Ar-
beit untersuchten chemischem Zusammensetzung (siehe Kap. 7.6) begründet. Demnach
legen die gemessenen Os-Isotopenverhältnisse mit großer Sicherheit eine solare Herkunft
der analysierten RMN nahe.



7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen Sonnensystem

7.4 Größenverteilung und Morphologie der RMN

Mit Hilfe eines Rasterelektronenmikroskops wurden die Größen aller 458 identifizierter
RMN, die nahezu kugelsymmetrische Formen aufweisen, vermessen. Die Durchmesser
der Partikel, die zwischen ∼100 nm und ∼1.2 µm variieren, sind nicht zufällig verteilt,
sondern folgen einer Lognormal-Verteilung L(D) (siehe Abb. 7.3) [152]. Dies kann als
Hinweis auf einen Kondensationsursprung angesehen werden, da eine lognormale Größen-
verteilung charakteristisch für kumulative Wachstumsprozesse, wie beispielsweise Gas-
phasenwachstum, ist [117]. Hierbei wachsen größere Partikel durch Kollisionen auf Kosten
der Anzahl kleinerer an. Die Signaturen dieses Wachstumsverhaltens findet man, ebenso
wie die nahezu kugelsymmetrische Morphologie, bei künstlich hergestellten Nanoparti-
keln wieder [183].

Abbildung 7.3: Darstellung der Größenverteilung der untersuchten 458
RMN (gelbe Balken, Anzahl RMN pro 50 nm Intervall) und einer an
diese Daten angepassten Lognormal-Verteilung (links). Zusätzlich wur-
den die Ergebnisse in der linearisierten Form, dem sog. Kumulativplot
(ln(D) gegen kumulierte Anzahl), dargestellt (rechts).

Als problematisch ist in diesem Zusammenhang die Tatsache zu betrachten, dass sehr klei-
ne RMN in den REM-Untersuchungen evtl. systematisch übersehen wurden, was zu ei-
ner Verfälschung der gemessenen Größenverteilung führen würden. Die Existenz eines
Maximums der Verteilung bei ∼300 nm ist jedoch experimentell gut abgesichert, wo-
durch ein streng monoton fallendes Potenzverhalten der Verteilung auszuschließen ist. Ei-
ne Lognormal-Verteilung der Durchmesser der RMN muss demnach als wahrscheinlichste
Variante angesehen werden.
Die Morphologie wurde mit Hilfe hochauflösender REM-Untersuchungen analysiert. Ein
beispielhaftes Partikel mit einem Durchmesser von ∼900 nm ist in Abbildung 7.4 darge-
stellt. Die erkennbaren Eigenschaften sind repräsentativ für die gesamte RMN Population.
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7.4 Größenverteilung und Morphologie der RMN

Abbildung 7.4: Hochauflösende REM-Aufnahme eines RMN. Das nahe-
zu kugelförmige Partikel zeigt eine polyedrische Oberfläche, was stark
auf eine einkristalline (wahrscheinlich kubische) Struktur hindeutet.
Diese Eigenschaft zeigt, dass dieses RMN seit seiner Entstehung nicht
durch sekundäre Prozesse verändert wurde. Ein späteres Aufschmelzen
hätte zur Entmischung der geochemisch inkompatiblen Elemente (Zu-
sammensetzung in Massen %: W 5.8, Os 13.0, Ir 24.0, Mo 14.2, Ru 31.1,
Pt 9.6, Ni 1.9 und Fe 0.4) geführt.

Das Partikel zeigt eine nahezu sphärische Form, weist jedoch zusätzlich eine ausgeprägte
polyedrische Oberfläche auf. Dies deutet sehr stark auf eine einkristalline, wahrscheinlich
kubische Kristallstruktur hin. Die chemische Zusammensetzung wurde mit Hilfe energie-
dispersiver Röntgenspektroskopie untersucht. Das beobachtete Auftreten von geochemisch
inkompatiblen Elementen hexagonaler (hcp: Os, Ru), kubisch flächenzentrierter (fcc: Fe,
Ni, Ir, Pt, Rh) und kubisch raumzentrierter (bcc: W, Mo) Struktur in einer gemeinsamen,
einkristallinen Legierung muss als sehr starker Hinweis auf einen Kondensationsursprung
gewertet werden [175]. Durch Auskristallisation aus einer Schmelze ist es nicht möglich,
diese Zusammensetzung einkristallin zusammenzuführen. Die inkompatiblen Metalle wür-
den hierbei entmischen. Im Umkehrschluss bedeutet dies, dass die RMN seit ihrer Entste-
hung im frühen Sonnensystem nicht aufgeschmolzen oder auf andere Weise durch sekun-
däre Prozesse verändert wurden, da hierbei die enthaltenen Metalle phasenseparieren wür-
den. Dies führt zu der Aussage, dass es sich bei den im Rahmen dieser Arbeit untersuchten
Partikel um das ursprünglichste, frühe solare Material handelt, das bisher gefunden wurde.
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7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen Sonnensystem

7.5 Theorie von Kondensationsprozessen

Um eine mögliche Entstehung der RMN durch Gasphasenkondensation verifizieren bzw.
ausschließen zu können, ist es notwendig, die chemische Zusammensetzung, die theo-
retisch für primäre Kondensate erwartet wird, mit experimentellen Befunden zu verglei-
chen. In der Vergangenheit wurden in diesem Zusammenhang unterschiedliche thermody-
namische Modelle diskutiert. Neben neueren Ansätzen, die Nichtgleichgewichts-Effekte
berücksichtigen [184], wurden im Wesentlichen Gleichgewichtsmodelle entwickelt. Hier-
bei wird zwischen Kondensation aller beteiligten Metalle in eine gemeinsame Legierung
[165, 185] und Kondensation der refraktären Elemente in separate Phasen [186], kontrol-
liert durch ihre Kristallstrukturen hcp, fcc und bcc, unterschieden. Im Rahmen dieser Ar-
beit wurden Rechnungen durchgeführt, die auf dem von Palme und Wlotzka entwickel-
ten Einphasen-Kondensationsmodell beruhen [165], da die einkristalline Struktur der im
Rahmen dieser Arbeit untersuchten RMN (siehe Abb. 7.4) Mehrphasen-Kondensation aus-
schließt. Dieses Modell soll im Folgenden detailliert dargestellt werden.

7.5.1 Ansatz des thermodynamischen Equilibriums

Bedingung für die Kondensation ist ein Gleichgewicht zwischen den Dampfdrücken jedes
Elements E über der Oberfläche des Partikels PE(alloy) und im solaren Nebel PE(nebula).

PE(alloy) = PE(nebula) (7.1)

Der Dampfdruck über der Legierung PE(alloy) kann hierbei durch das Produkt des Dampf-
druckes des reinen Elements P 0

E und der sog. Aktivität des Metalls E in der gemeinsamen
Legierung aE beschrieben werden.

PE(alloy) = aEP 0
E (7.2)

Die Aktivität aE kann durch den Stoffmengenanteil XE der einzelnen Elemente in der
Legierung multipliziert mit den jeweiligen Aktivitätskoeffizienten γE ausgedrückt werden.
Die γE beschreiben die Löslichkeit des Metalls E in der Legierung.

PE(alloy) = γEP 0
EXE = γEP 0

E

 αEA(E)∑
i

αiA(i)

 (7.3)

Die αi bezeichnen hierbei die Anteile der berücksichtigten refraktären Metalle, die bei
einer gegebenen Temperatur bereits in die gemeinsame Legierung kondensiert sind. Die
A(i) sind die solaren Häufigkeiten der Metalle [19]. Weiterhin können die Dampfdrücke
P 0

E auf folgende Weise ausgedrückt werden:

log P 0
E = −AE

T
+ BE (7.4)
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7.5 Theorie von Kondensationsprozessen

Die Werte der thermodynamischen Parameter A und B wurden aus [185] übernommen.
Diese Darstellung der Dampfdrücke reiner Elemente führt zu folgendem Ausdruck:

PE(alloy) = γE

 αEA(E)∑
i

αiA(i)

 · 10(−AE/T+BE) (7.5)

Der Partialdruck des Elements E im solaren Nebel PE(nebula) kann andererseits durch
den Zusammenhang

PE(nebula) =
A(E)

A(H2)
(1− αE)ptotal (7.6)

angegeben werden. Für den lokalen Gesamtgasdruck im solaren Nebel ptotal wurde in den
hier dargestellten Rechnungen ein Wert von 10 Pa (10−4 bar) angenommen, da es Hinwei-
se darauf gibt, dass sich die kohligen Chondrite bei einem Druck von ≤10−4 bar gebildet
haben [187]. Der Zusammenhang zwischen dem Gesamtdruck und dem Partialdruck eines
Elements E wird durch eine Normierung der entsprechenden solaren Elementhäufigkeit
A(E) auf die Häufigkeit des molekularen Wasserstoffs A(H2), der durch seine extreme
Häufigkeit bei weitem den Gesamtdruck dominiert, hergestellt. So ist das Element Wolf-
ram im solaren Nebel beispielsweise um einen Faktor ∼1011 seltener als H2. Der Partial-
druck des Metalls E wird weiterhin temperaturabhängig um den Faktor (1−αE) reduziert,
da ein Anteil αE bereits in der festen Phase vorliegt.
Durch Gleichsetzen von Gleichung 7.5 und 7.6 (siehe Gl. 7.1) erhält man schließlich den
Zusammenhang

γE

 αEA(E)∑
i

αiA(i)

 · 10(−AE/T+BE) =
A(E)

A(H2)
(1− αE)ptotal (7.7)

der nach der gesuchten Größe αE , also dem bei einer gegebenen Temperatur bereits in
fester Phase vorliegenden Anteil des Elements E, aufgelöst werden kann.

αE =

[∑
i

αiA(i)

]
[∑

i

αiA(i)

]
+ βE

(7.8)

Hierbei ist βE durch den nachfolgenden Ausdruck gegeben.

βE =
A(H2)

ptotal

γE · 10(−AE/T+BE) (7.9)
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7.5.2 Refraktäre Oxide

Im Rahmen der hier dargestellten Rechnungen wurde die gemeinsame Kondensation der
refraktärsten Metalle Os, Re, W, Ir, Ru, Mo, Pt, Rh und V, sowie der Elemente Ni, Co,
Pd, Fe und Au in eine gemeinsame, einphasige Legierung untersucht. Einige dieser vier-
zehn Elemente bilden Oxide die, auch bei den hohen Temperaturen, die hier untersucht
wurden (1200 K bis ∼1850 K), stabil sind. Durch Oxidbildung wird die Anzahl der Ato-
me des entsprechendes Elements, die in der Gasphase vorliegen und für die Kondensation
in RMN zur Verfügung stehen, reduziert. Mathematisch wird diesem Umstand durch die
Erweiterung von Gleichung 7.6 um einen Faktor fE Rechnung getragen, der das Verhält-
nis der Atomzahl des elementar in der Gasphase vorliegenden Elements E zu der Zahl der
Atome dieses Elements angibt, die insgesamt, inklusive der in Oxiden gebundenen Atome,
vorhanden sind.

PE(nebula) = fE
A(E)

A(H2)
(1− αE)ptotal (7.10)

Der Faktor fE kann aus den Partialdrücken der Oxide und des reinen Elements berechnet
werden.

fE =
PE

PΣE

(7.11)

Hierbei bezeichnet PΣE die Summe der Partialdrücke aller Gase, die das Element E enthal-
ten. Um die Massenerhaltung sicherzustellen, muss jeder Partialdruckterm in der Summe
mit der Anzahl der Atome des Elements E multipliziert werden, die in der entsprechenden
Spezies gebunden sind. Für Wolfram hat die Summe beispielsweise die folgende Form.

PΣW = PW +PWO +PWO2 +PWO3 +3PW3O8 +2P(WO3)2 +3P(WO3)3 +4P(WO3)4 (7.12)

Komplexere Oxide wurden nicht berücksichtigt, da deren Häufigkeit im relevanten Tem-
peraturbereich vernachlässigt werden kann. Jeder Partialdruckterm kann mit Hilfe der ent-
sprechenden Gleichgewichtskonstante KExOy für die Bildung des gasförmigen Oxides aus
seinen Bestandteilen beschrieben werden.

PExOy = aEP
y/2
O2

KExOy (7.13)

Die Gleichgewichtskonstante kann wiederum mit Hilfe aus der Literatur bekannter ther-
modynamischer Parameter berechnet werden.

KExOy = 10(−AExOy /T+BExOy) (7.14)

Der temperaturabhängige Sauerstoffpartialdruck wurde aus [188] entnommen und kann
durch folgende Gleichung berechnet werden, wobei (H2O/H2) = 5 · 10−4 gilt.

log (PO2) = 2 · log (H2O/H2) + 5.59− 25598/T (7.15)



7.5 Theorie von Kondensationsprozessen

In Tabelle 7.1 sind die thermodynamischen Parameter aller berücksichtigten Elemente und
Oxide zusammengefasst, die aus [185] entnommen wurden. Die solaren Atomzahlhäu-
figkeiten normiert auf 106 Siliziumatome wurden aus [19] übernommen. Die Aktivitäts-
koeffizienten γ, welche die Löslichkeit des entsprechenden Metalls in der gemeinsamen
Legierung beschreiben, wurden auf eins gesetzt. Dies ist durch die Nichtverfügbarkeit ex-
perimentell ermittelter Werte für die hier betrachteten komplexen Legierungen begründet.

Tabelle 7.1: Thermodynamische Parameter.

Element / Oxid sol. Häufigkeit rel. zu 106 Si A B γ
Fe 838000 20589 6.9065 1
Ni 47800 21392 6.9873 1
Co 2323 21415 6.9534 1
V 288.4 26280 7.5084 1
Pt 1.357 29195 7.5884 1
Mo 2.601 33804 7.3991 1
Ru 1.900 33853 8.0657 1
Pd 1.435 19081 6.066 1
Os 0.6738 40893 7.9835 1
Ir 0.6448 34517 7.7413 1
Au 0.1955 18030 5.8323 1
Rh 0.3708 28455 7.5676 1
W 0.1277 45016 7.9608 1
Re 0.05254 39925 7.3298 1
FeO 11694 4.2937
VO 5871.5 4.2498
VO2 -12816 0.8118
MoO 15676 5.1635
MoO2 -989.72 1.5798
MoO3 -18290 -2.9997
WO 21588 5.1394
WO2 3492.5 1.8504
WO3 -15397 -2.9582
W3O8 -87488 -19.706
(WO3)2 -59460 -11.957
(WO3)3 -103434 -23.986
(WO3)4 -142990 -34.839

Mit Hilfe des dargestellten Verfahrens wurden die Faktoren fE der Elemente Fe, V, Mo
und W (Gl. 7.11) berechnet. Die Ergebnisse sowie der Partialdruck des molekularen Sau-
erstoffs sind in Abbildung 7.5 dargestellt. Fe bildet keine bei hohen Temperaturen stabilen
Oxide. Für die Elemente V, Mo und W ist die Reduzierung freier Atome in der Gasphase,
die für Kondensation zur Verfügung stehen, durch Bildung stabiler Oxidmoleküle im rele-
vanten Temperaturbereich allerdings massiv. Man findet beispielsweise für Wolfram, dass
bei 1600 K pro Atom in der Gasphase bereits ∼3000 Atome in Oxiden gebunden sind.
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Abbildung 7.5: Darstellung des O2-Partialdrucks im solaren Nebel
(oben) [188], sowie der Anzahlverhältnisse freier Atome der Elemen-
te Fe, V, Mo und W zur Gesamtanzahl der Atome dieser Elemente in der
Gasphase, inklusive der in Oxidmolekülen gebundenen (unten).

7.5.3 Resultate der Kondensationsrechnungen

Das Gleichungssystem 7.8, das im hier dargestellten Fall aus 14 Gleichungen besteht,
kann unter Berücksichtigung der Bildung refraktärer Oxide in Form einer Modifikation
von Gleichung 7.9 numerisch iterativ gelöst werden [189].

βE =
A(H2)

ptotal

γE

fE

· 10(−AE/T+BE) (7.16)

Hierzu werden für die αE zufällige Startwerte zwischen 0 und 1 eingesetzt. Mit diesen
Startwerten können verbesserte αE berechnet werden, welche wiederum als Eingangswer-
te für einen neuen Iterationsschritt dienen. Auf diese Weise können die wahren αE beliebig
genau approximiert werden. Die Ergebnisse dieser Rechnungen für einen Gesamtgasdruck
ptotal = 10−4 bar sind in Abbildung 7.6 dargestellt.



7.5 Theorie von Kondensationsprozessen

Abbildung 7.6: Illustration der Ergebnisse durchgeführter Einphasen-
Kondensationrechnungen. Aus den bereits kondensierten Anteilen der
Elemente (oben) kann mit Kenntnis der entsprechenden solaren Häufig-
keiten die temperaturabhängige Gleichgewichtszusammensetzung eines
RMN berechnet werden (unten). Die hier dargestellten Rechnungen wur-
den für einen Gesamtgasdruck von 10−4 bar (10 Pa) durchgeführt.
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7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen Sonnensystem

Mit Hilfe der in Tabelle 7.1 angegebenen solaren Häufigkeiten der Elemente können die
Kondensationskurven (Abb. 7.6 oben) in die chemische Zusammensetzung eines RMN
überführt werden, das sich durch Einphasen-Gleichgewichtskondensation aus einem ab-
kühlenden Gas solarer Zusammensetzung gebildet hat (siehe Abb. 7.6 unten).
Die Ergebnisse der Kondensationsrechnungen zeigen, dass die Metalle Re, Os und W bei
∼1850 K zu kondensieren beginnen und bei etwa 1700 K bereits größtenteils in fester
Form vorliegen. Die Elemente Ir, Mo, Ru, Pt und Rh folgen bei niedrigeren Temperaturen
und zeigen ein kontinuierlicheres Kondensationsverhalten über einen weiten Temperatur-
bereich. Die weniger refraktären Metalle V, Co, Ni, Fe, Pd und Au gehen erst bei deutlich
geringeren Temperaturen in die feste Phase über. Die Kondensation dieser Elemente zeigt
ein ausgeprägtes Sprungverhalten bei ∼1400 K, was dazu führt, dass die Zusammenset-
zung von Legierungen unterhalb dieser Temperatur aufgrund der extremem Häufigkeit von
Fe durch dieses Element dominiert wird. Die Zusammensetzung von Legierungen oberhalb
von ∼1600 K sind hingegen deutlich durch Osmium dominiert.
Das angewandte thermodynamische Gleichgewichtsmodell fordert die Anpassung der Zu-
sammensetzung eines RMN beim Abkühlen des Gases an den neuen Gleichgewichtszu-
stand. Dies wird durch die Anlagerung einer durch die Kondensationsrechnungen gegebe-
nen Anzahl von Atomen des entsprechenden Elements an das Partikel erreicht. Die Anla-
gerung kann prinzipiell auf zwei Arten erfolgen. Eine Möglichkeit ist die Erzeugung von
Os-reichen Kondensationskeimen bei hohen Temperaturen (> 1800 K) und ein anschlie-
ßendes, schichtartiges Aufwachsen der hinzugefügten Atome während des Akühlprozes-
ses. Hierbei würde ein Partikel inomogener Struktur entstehen, dessen Zusammensetzung
im Mittel der theoretischen Zusammensetzung entspricht. Die Konzentrationen der hochre-
fraktären Elemente würden räumlich aufgelöst allerdings von innen nach außen abnehmen.
Eine zweite Möglichkeit ist die Entstehung von RMN mit homogener Zusammensetzung
für beliebige Temperaturen. Dies setzt jedoch voraus, dass die Metallatome bei den ho-
hen Temperaturen, die hier betrachtet werden, eine ausreichende Mobilität im Festkörper
besitzen. Experimentelle Befunde aus vorherigen Arbeiten legen die Bildung einer sol-
chen homogenen Zusammensetzung nahe. So wurden in [171] TEM-Untersuchungen an
fünf RMN mit Größen zwischen ∼50 nm und ∼100 nm durchgeführt, die innerhalb der
Ortsauflösung von 5 nm keine Inhomogenitäten der chemischen Zusammensetzung nach-
weisen konnten. Der in Abbildung 7.4 illustrierte einkristalline Charakter der im Rahmen
dieser Arbeit untersuchten RMN deutet ebenfalls auf die Bildung einer räumlich homo-
genen Zusammensetzung hin. Ein komplexer zonierter Aufbau der Partikel wäre nicht im
Rahmen einer einkristallinen Kristallstruktur zu realisieren.

7.6 Analyse der chemischen Zusammensetzung der RMN

Die mit Hilfe thermodynamischer Kondensationsrechnungen ermittelten theoretischen Zu-
sammensetzungen von RMN wurden im nächsten Schritt mit experimentell ermittelten Zu-
sammensetzungen der analysierten Partikel verglichen. Zu diesem Zweck wurden 88 zu-
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fällig ausgewählte RMN mit EDX untersucht. Bei der standardlosen Quantifizierung3 der
chemischen Zusammensetzungen wurden Beiträge von Kohlenstoff und Silizium (Graphit-
Substrat und benachbarte SiC-Kristalle) ignoriert. Die Verlässlichkeit des Verfahrens wur-
de durch die Analyse kommerzieller Legierungen bekannter Zusammensetzung überprüft.
Die Ergebnisse sind in Tabelle 7.2 zusammengefasst, wobei die maximale absolute Ab-
weichung zwischen Herstellerangabe und gemessenem Elementgehalt 3.1% beträgt.

Tabelle 7.2: Zusammensetzungen kommerzieller Legierungen.

Probe # Herstellerangabe (Massenanteil) gemessen (Massenanteil) Hersteller Artikelnummer

1 Re 3.0% W 97.0% Re 4.6% W 95.4% Heraeus GmbH, Deutschland -
2 Re 25.0% W 75.0% Re 26.7% W 73.3% Heraeus GmbH, Deutschland -
3 Re 47.5% Mo 52.5% Re 48.6% Mo 51.4% Goodfellow GmbH, Deutschland 668-841-25
4 Ir 20.0% Pt 80.0% Ir 17.0% Pt 83.0% Goodfellow GmbH, Deutschland 803-413-21
5 Rh 13.0% Pt 87.0% Rh 16.1% Pt 83.9% Goodfellow GmbH, Deutschland 840-762-29

Um vergleichbare Gesamtzählraten für alle untersuchten RMN zur erhalten, wurden die
Integrationszeiten der EDX-Messungen, abhängig von der Partikelgröße, zwischen ∼100
Sekunden und ∼600 Sekunden variiert. Alle Messungen wurden bei einer Primärelektro-
nenenergie von 20 keV durchgeführt. Zur Analyse von Os, Mo, Ir, Ru und Rh wurden
die Zählraten der L-Linien ausgewertet. Im Fall von W und Pt M-Linien, K-Linien zur
Quantifizierung von Fe und Ni.

7.6.1 Mittlere Zusammensetzung

Die ermittelte durchschnittliche Zusammensetzung der 88 mit EDX analysierten RMN ist
in Tabelle 7.3 dargestellt. Os, Ir, Mo und Ru bilden die Hauptbestandteile und tragen zu-
sammen ∼90% (Massenanteil) bei.

Tabelle 7.3: Durchschnittliche Zusammensetzung von 88 RMN.

W Os Ir Mo Ru Pt Rh Ni Fe
Massen % 2.43 22.74 25.04 24.00 18.07 1.22 0.15 0.50 5.85
Atom % 1.63 14.70 16.02 30.77 21.99 0.77 0.18 1.05 12.89

3Es kam ein Noran Si(Li)-Detektor in Verbindung mit einem JEOL JSM-6400F REM zum Einsatz. Die
Auswertung der Spektren wurde mit Hilfe der Software WINEDS 4.03, Thomson Scientific Instruments
Pty Ltd, durchgeführt.



Mit Hilfe der Methode der kleinsten Quadrate wurde diejenige "best-fit" Temperatur ermit-
telt, deren zugehörige, theoretisch aus den durchgeführten thermodynamischen Rechnun-
gen ermittelte Zusammensetzung die beste Übereinstimmung mit der gemessenen durch-
schnittlichen Zusammensetzung aufweist. Diese Temperatur errechnet sich zu 1561 K. Ein
Vergleich der gemessenen und für diese Temperatur theoretisch abgeleiteten Elementen-
häufigkeiten ist in Abbildung 7.7 dargestellt. In dieser Darstellung sind die refraktären
Metalle in der Reihenfolge steigender Flüchtigkeit angeordnet und ihre Konzentrationen
auf die solaren Häufigkeiten normiert4.

Abbildung 7.7: Vergleich der mittleren Zusammensetzung der 88 analy-
sierten Partikel mit der theoretischen Zusammensetzung eines RMN bei
1561 K und 10−4 bar, normiert auf die solaren Häufigkeiten der ent-
haltenen Elemente. Zusätzlich wurden die Ergebnisse für fünf RMN aus
[171] dargestellt, die bisher den besten Hinweis auf einen Kondensati-
onsursprung dieser Legierungen darstellten.

Es ist eine ausgezeichnete Übereinstimmung für die Elemente W, Os, Ir, Mo, Ru und Ni
zu beobachten. Obwohl Pt, Rh und Fe in der Probe relativ zu den theoretischen Werten um
bis zu eine Größenordnung zu häufig enthalten sind, kann dieses Verhalten als Hinweis auf
einen Kondensationsursprung der RMN angesehen werden. Zum Vergleich ist die durch-
schnittliche Zusammensetzung der fünf von Eisenhour et al. im Jahr 1992 analysierten
RMN dargestellt [171]. Diese Werte zeigen eine weniger stark ausgeprägte Übereinstim-
mung mit der dargestellten theoretischen Zusammensetzung und stellten den bisher besten
Hinweis auf einen Kondensationsursprung der RMN dar.

4Die solaren Häufigkeiten werden üblicherweise mit "CI" bezeichnet, da sie aus der Zusammensetzung
einer speziellen Meteoritenklasse, der CI-Chondrite (siehe Kap. 1.6.2) abgeleitet werden können.



7.6 Analyse der chemischen Zusammensetzung der RMN

7.6.2 Systematik der individuellen Zusammensetzungen

Aufgrund der großen Anzahl von RMN, die im Rahmen dieser Arbeit identifiziert und
untersucht wurden, konnte zum ersten Mal eine evtl. vorhandene Systematik der indivi-
duellen Zusammensetzung mit großer statistischer Zuverlässigkeit untersucht werden. Zu
diesem Zweck wurden, auf gleiche Weise wie im Fall der mittleren Zusammensetzung, die
"best-fit" Temperaturen individuell für alle 88 mit EDX analysierten RMN berechnet5. In
Abbildung 7.8 sind alle Partikel im Vergleich zur theoretisch abgeleiteten Zusammenset-
zung (in Massen %) bei ihrer berechneten "best-fit" Temperatur dargestellt. Die Überein-
stimmung zwischen gemessener und theoretisch erwarteter Konzentration ist hervorragend
für die Elemente Os, Mo und W, sowie bei höheren Temperaturen für Ru. Dies muss als
ausgesprochen starker Hinweis auf eine Bildung der RMN durch Gleichgewichtskonden-
sation im Temperaturbereich zwischen ∼1450 K und 1616 K (für einen Gesamtgasdruck
von 10−4 bar) gewertet werden. Die Ir und Fe Konzentrationen früher Kondensate sind hö-
her als erwartet, was wahrscheinlich auf eine Abweichung der Löslichkeit dieser Metalle
in der gemeinsamen Legierung vom idealen Wert (γ = 1) zurückzuführen ist.
Ein bemerkenswerter Befund ist das gemeinsame Auftreten von Metallen hexagonaler
(hcp: Os, Ru), kubisch flächenzentrierter (fcc: Fe, Ni, Ir, Pt, Rh) und kubisch raumzen-
trierter (bcc: W, Mo) Struktur mit Häufigkeiten, die exakt den theoretischen Erwartungen
entsprechen. Dies schließt Verluste der leicht oxidierbaren Elemente W und Mo während
der chemischen Extraktion der Partikel aus dem Meteoriten mit Hilfe starker Säuren aus.
Weiterhin muss die Kondensation der Partikel unter reduzierenden Bedingungen (C/O>1)
stattgefunden haben um Verluste von W und Mo in Form flüchtiger Oxide zu vermeiden
[190]. Geringere Konzentrationen von W und Mo würden ebenfalls erwartet, falls es sich
bei den untersuchten RMN um Evaporationsrückstände handeln würde, die sich unter oxi-
dierenden Bedingungen (C/O<1), also bei Sauerstoffpartialdrücken mit höheren als solaren
Werten, gebildet hätten. Zusätzlich ist das beobachtete Anwachsen der W-Häufigkeit bei
gleichzeitig sinkender Mo-Konzentration für steigende Kondensationstemperaturen (siehe
Abb. 7.8) inkompatibel mit Evaporation, da W signifikant leichter zu oxidieren ist als Mo,
und so früher in den RMN abgereichert werden würde als Mo [190].
Die einkristalline Struktur (siehe Abb. 7.4) zeigt, dass die Metalle in eine gemeinsame
Legierung kondensiert sind, wodurch Dreiphasen-Kondensationsmodelle, wie sie bisher
diskutiert wurden [186], ausgeschlossen werden müssen. Die gleiche vielflächige Geo-
metrie der RMN wurde in Dünnschliffen beobachtet, die keiner chemischen Behandlung
ausgesetzt waren [175, 170, 176]. Dies belegt, dass es sich bei der beobachteten einkistal-
linen Struktur um eine ursprüngliche Eigenschaft der Partikel handelt, und dass diese nicht
auf Effekte zurückzuführen ist, die im Rahmen der Laboruntersuchungen aufgetreten sind.
Die Schlussfolgerung, dass es sich bei den im Rahmen der vorliegenden Arbeit untersuch-
ten RMN um das am wenigsten veränderte im frühen Sonnensystem gebildete Material
handelt, das bisher gefunden wurde, muss als bestätigt angesehen werden.

5Die Durchmesser, "best-fit" Temperaturen und chemischen Zusammensetzungen aller 88 analysierten
RMN finden sich im Anhang A "Chemische Zusammensetzungen der RMN".
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7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen Sonnensystem

Abbildung 7.8: Hervorragende Übereinstimmung zwischen gemessenen
und theoretischen Zusammensetzungen der analysierten RMN ist im
Temperaturbereich zwischen ∼1450 K und 1616 K für Os, Mo und W,
sowie bei höheren Temperaturen ebenfalls für Ru zu beoachten. Die Ab-
weichungen im Fall von Ir und Fe sind wahrscheinlich auf nichtideale
Löslichkeit dieser Elemente in der gemeinsamen Legierung zurückzu-
führen. Es wurden durchschnittliche Fehler angegeben. RMN mit Ele-
mentgehalten unterhalb der Nachweisgrenze wurden nicht dargestellt.
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7.6 Analyse der chemischen Zusammensetzung der RMN

Auffallend ist eine sehr scharf definierte "cut off" Temperatur von 1616 K, oberhalb derer
keine RMN zu beobachten sind. Im Anschluss an diese Grenztemperatur ist ein dynami-
sches Verhalten der Gleichgewichtszusammensetzungen bis zu Kondensationstemperatu-
ren von ∼1450 K erkennbar. Die Ursache der Vielfalt der bestimmten Bildungstemperatu-
ren ist auf die Bedeckung dieser Partikel durch Oxide und Silikate, die im gleichen Tempe-
raturbereich kondensieren und deutlich häufiger auftreten als die refraktären Legierungen,
zurückzuführen. Hierdurch wird die Wechselwirkung der RMN, deren Bildung bereits bei
höheren Temperaturen eingesetzt hat, mit dem Gas des solaren Nebels unterbunden, was
zur Konservierung ihrer chemischen Zusammensetzungen zum Zeitpunkt der Bedeckung
führt. Diese Zusammensetzungen, die charakteristisch für die Temperatur des Gases wäh-
rend der Bedeckung der RMN durch Oxide und Silikate sind, wurden in den durchge-
führten Untersuchungen beobachtet. Ähnliche Modelle wurden in der Vergangenheit von
[191] und [192] vorgeschlagen. Campbell et al. [193] haben die Vermutung geäußert, dass
RMN durch die Bedeckung mit refraktären Mineralen vor dem späteren Aufschmelzen
der CAIs geschützt, und auf diese Weise nicht in "opaque assemblages" absorbiert wur-
den. Die beobachtete scharf definierte "cut off" Temperatur stimmt weiterhin nahezu ideal
mit der Kondensationstemperatur einer der frühesten, refraktären Mineralphasen überein
(Perowskit, CaTiO3), die mit großen Häufigkeiten auftritt (siehe Abb. 7.9). Es ist so zum
ersten Mal möglich, anhand dieser Analysen das Abkühlen des Gases des solaren Nebels
in der Bildungsregion der Meteorite in einer sehr frühen Phase während, bzw. vor der Ent-
stehung der CAIs experimentell zu beobachten. Die hierbei erreichte Temperaturauflösung
ist besser als 10 K.

Abbildung 7.9: Kondensationstemperaturen häufiger, refraktärer Mi-
nerale im Vergleich zur ermittelten "cut off" Temperatur der RMN-
Kondensation für verschiedene Gesamtgasdrücke.
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In Abbildung 7.9 wurden "cut off" Temperaturen der analysierten RMN Population darge-
stellt, die für verschiedene Gesamtgasdrücke aus den durchgeführten Kondensationsrech-
nungen ermittelt wurden. Diese Temperaturen sind im Vergleich zu Kondensationstempe-
raturen häufiger, refraktärer Mineralphasen dargestellt (Perowskit, Melilith, Spinell), die
aus der Literatur entnommen wurden [194]. Es wird klar, dass als früheste Mineralphase,
welche die RMN bedeckt und die beobachtete "cut off" Temperatur erzeugt, nur Perowskit
in Frage kommt, da Melilith und Spinell erst bei niedrigeren Temperaturen kondensieren.
Auffallend ist eine asymptotische Annäherung der "cut off" Temperatur an die Konden-
sationstemperatur von Perowskit für sinkende Gesamtgasdrücke. Dies kann qualitativ als
Hinweis auf einen Gasdruck im solaren Nebel am Ort und zum Zeitpunkt der Bildung der
RMN von geringeren Werten als 10−4 bar gewertet werden.

7.7 Abkühlrate des solaren Nebels

Die hervorragende Übereinstimmung experimentell ermittelter Zusammensetzungen von
RMN mit theoretischen Vorhersagen über einen Temperaturbereich von ∼200 K ermög-
licht erstmalig die Bestimmung der Abkühlrate des Gases aus dem sich diese Legierungen
gebildet haben. Die Berechnung dieser Größe basiert hierbei auf dem Wachstum eines
RMN des ursprünglichen Radius rT1 auf den finalen Radius rT2 beim Durchlaufen des
Temperaturbereiches zwischen 1616 K und 1550 K, in dem die größten Änderungen der
chemischen Zusammensetzung auftreten. Das Wachstum des Partikels ist hierbei durch die
Kollisionsrate von Atomen in der Gasphase mit der Oberfläche des als kugelförmig appro-
ximierten RMN bestimmt. Der Haftkoeffizient wurde hierbei als eins angenommen, was
bedeutet, dass jedes Atom, das mit der Oberfläche des RMN stößt, haftet und in die Legie-
rung eingebaut wird. Die Kollisionsrate von Gasatomen mit dem Partikel pro Sekunde Z
ist durch folgende Gleichung gegeben:

Z = πr2ng(E)vavg(E) (7.17)

Hierbei stellt ng(E) die Atomzahldichte des Elements E in der Gasphase dar, die tem-
peraturabhängig aus den Kondensationrechnungen extrahiert werden kann. vavg(E) =
(8kT/πmE)1/2 ist die durchschnittliche Geschwindigkeit der Atome in der Gasphase bei
der Temperatur T (k bezeichnet die Boltzmann-Konstante, mE ist die Atommasse des Ele-
ments E). Die absolute Anzahl von Atomen des Elements E, die zu einem Partikel hinzu-
gefügt werden muss, um beim Akühlen von der Temperatur T1 auf T2 die neue Gleichge-
wichtszusammensetzung zu erreichen, kann aus den Kondensationsrechnungen ermittelt
werden. Beispielhaft wurde das Wachstum eines RMN mit rT1 = 225 nm bei 1616 K auf
rT2 = 326 nm (der größten, in der mit EDX untersuchten Population, beobachteten Größe)
bei 1550 K für Temperaturschrittweiten von 1 K berechnet (für einen Gesamtgasdruck von
10−4 bar). Die Minimal-Zeit zum Erreichen der neuen Gleichgewichtszusammensetzung
ist durch den langsamsten Sub-Prozess bestimmt, bei dem es sich um die Anlagerung von
Os-Atomen handelt. Dies ist durch die sehr geringe Häufigkeit von Os im solaren Nebel zu



7.7 Abkühlrate des solaren Nebels

erklären, was zu großen Zeiträumen führt, die notwendig sind, um die erforderliche An-
zahl von Kollisionen zu realisieren. Die minimale Wachstumszeit pro Temperaturintervall
beträgt bei 1616 K ("cut off" Temperatur) 1.9 Jahre / K (siehe Abb. 7.10). Durch Invertie-
rung der minimalen Wachstumszeit kann eine maximale Abkühlrate des Gases bestimmt
werden. Bei 1616 K beträgt dieser Wert 0.5 K / Jahr.

Abbildung 7.10: Darstellung der theoretischen Zusammensetzung eines
RMN (b), sowie der daraus berechneten minimalen Wachstumszeiten pro
K im Temperaturbereich von 1550 K bis 1616 K (a).

Die ermittelte Abkühlrate ist um mindestens vier Größenordnungen niedriger, als die Ab-
kühlrate geschmolzener CAIs [173]. Offensichtlich wurden die RMN also nicht durch das
Aufschmelzen der CAIs beeinflusst. Die dargestellten Analysen ermöglichen also erstmals
experimentell durch die komplexe Struktur von CAIs "hindurchzublicken" und die ther-
modynamische Geschichte des Gases zu rekonstruieren, aus dem sich CAI-Komponenten
durch Kondensation gebildet haben.
Meibom et al. [195] haben im Jahr 2000 die Abkühlrate des Gases bestimmt, aus dem
sich bei Temperaturen zwischen 1370 K und 1270 K zu einem späteren Zeitpunkt Fe,Ni-
reiche Legierungen mit Größen von einigen hundert µm gebildet haben. Es sind Werte
von mindestens 0.2 K / Stunde erforderlich, um die beobachtete Zonierung der Partikel zu
erklären, die wahrscheinlich durch Kondensation gebildet wurden. Bei langsamerer Ab-
kühlung wäre aufgrund von Diffusion die Zonierung nicht erhalten geblieben. Dieser Wert
ist um mindestens vier Größenordnungen größer als der im Rahmen dieser Arbeit für die
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7 Direkter Nachweis von Kondensation im frühen Sonnensystem

RMN-Kondensation im Temperaturbereich um 1616 K bestimmte. Campbell et al. [185]
haben in den Fe,Ni-reichen Partikeln, die von [195] untersucht wurden, Kernbereiche ge-
funden, in denen refraktäre Metalle, mit ähnlicher Zusammensetzung wie die RMN, an-
gereichert sind. Dies deutet auf RMN als Kondensationskeime späterer Kondensate hin.
Die Kombination dieser Informationen mit den Ergebnissen der vorliegenden Arbeit führt
zu der Schlussfolgerung, dass die Abkühlraten des Gases in der Region des solaren Ne-
bels, in der sich die Meteorite gebildet haben, hochgradig ungleichmäßig waren. Bei hohen
Temperaturen haben diese maximal 0.5 K / Jahr betragen, bei niedrigeren Temperaturen
mindestens 0.2 K / Stunde. Alternativ könnten die in [195] beschriebenen Fe,Ni-reichen
Partikel durch Rekondensation in einem lokalen Bereich des solaren Nebels entstanden
sein, der zuvor verdampft wurde. Diese Vorstellung wird durch das Fehlen kurzlebiger ra-
dioaktiver Isotope wie 26Al, die in der Frühphase des solaren Nebels in hohen Konzentra-
tionen vorhanden waren, untermauert [196]. Es ist also anzunehmen, dass die im Rahmen
dieser Arbeit ermittelte Abkühlrate des solaren Gases die bisher frühesten experimentell
beobachteten Prozesse in der thermodynamischen Geschichte des Sonnensystems wider-
spiegeln.
Wenngleich das Extraktionsverfahren der RMN aus dem Meteoriten nicht die Identifikati-
on der ursprünglichen Umgebung der Partikel zulässt, wird hier davon ausgegangen, dass
die analysierten Legierungen in CAIs eingebettet waren. Eine mögliche Herkunft aus der
Matrix des Meteoriten würde die hier dargestellten Schlussfolgerungen nicht wesentlich
beeinflussen.

7.8 Zusammenfassung und Ausblick

Durch strukturelle, chemische und isotopische Analysen refraktärer Metall Nuggets, und
durch Vergleich der experimentell ermittelten Ergebnisse mit durchgeführten Kondensati-
onsrechnungen, konnte zum ersten Mal ein direkter Nachweis von Kondensationsprozes-
sen im frühen Sonnensystem erbracht werden. Aufgrund der hohen Bildungstemperatu-
ren der untersuchten RMN, sowie deren fast ausschließlichem Vorkommen innerhalb von
CAIs, handelt es sich bei diesen Objekten mit großer Wahrscheinlichkeit um die ältesten
Festkörper, die sich im Sonnensystem gebildet haben. Die beobachtete einkristalline Struk-
tur legt nahe, dass die beschriebenen Legierungen seit ihrer Entstehung nicht durch sekun-
däre Prozesse verändert wurden, also das am wenigsten veränderte frühe solare Material
darstellen, das bisher gefunden wurde. Mit Hilfe kinetischer Modelle wurde die Abkühl-
rate des Gases des solaren Nebels in der Bildungsregion der Meteorite bestimmt, die um
mindestens vier Größenordnungen langsamer als die Abkühlrate geschmolzener CAIs ist.
Die RMN wurden also nicht durch das spätere Aufschmelzen der CAIs beeinflusst, wo-
durch erstmalig die thermodynamische Geschichte des Gases rekonstruiert werden kann,
aus dem sich die Komponenten der CAIs gebildet haben. Diese Erkenntnisse haben weit-
reichende Auswirkungen auf die Bildungsmodelle früher solarer Festkörper, welche die
Grundbausteine der Planetenentstehung darstellen.
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8 Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen dieser Arbeit wurden strukturelle, chemische und isotopische Untersuchun-
gen an einer Auswahl von Materialien durchgeführt, die mit Hilfe chemischer Verfahren
aus dem Meteoriten Murchison extrahiert wurden. Die analysierten nanoskaligen Parti-
kel stellen weitgehend unverändertes Material dar, das während bzw. vor der Entstehung
des Sonnensystems gebildet wurde, und durch die Einbettung in den Meteoriten vor se-
kundären Veränderungsprozessen geschützt war. Untersuchungen dieser Objekte mit Hilfe
modernster physikalischer Methoden besitzen demnach das Potenzial, einen Beitrag zu ei-
ner Vielzahl astrophysikalischer Fragestellungen zu leisten. Hierzu zählt die Evolution der
Sterne und stellare Nukleosynthese [42], Konvektion und Durchmischungsprozesse zwi-
schen verschiedenen Schichten in Sternen [65], Partikelwachstum in stellaren Atmosphä-
ren [66], chemische Evolution der Galaxie [58] und die Entstehung des Sonnensystems
[59].
In Kapitel 4 wurde ein neuartiger methodologischer Ansatz vorgestellt, der auf einer paral-
lelen zerstörungsfreien Vorcharakterisierung einer großen Zahl präsolarer Siliziumkarbid-
Mineralpartikel im Hinblick auf ihren Gehalt an diagnostischen Spurenelementen basiert.
Nach der Identifikation einzelner Partikel hoher Spurenelementkonzentrationen können
die Isotopenverhältnisse dieser Elemente, die Informationen zu den nukleosynthetischen
Bedingungen im Innern ihrer stellaren Quellen tragen, in Einzelpartikelanalysen massen-
spektrometrisch untersucht werden. Es wurde die Beherrschbarkeit technischer Probleme,
wie das Wiederauffinden einzelner Partikel im µm- bis sub-µm-Bereich nach dem Trans-
fer der Probe zwischen den verschiedenen Apparaturen, sowie der Transport der Probe
ohne Verlust von Partikeln demonstriert. In Kapitel 5 wurde die Anwendbarkeit der zerstö-
rungsfreien Vorcharakterisierung in Bezug auf die beschriebene Problemstellung durch die
systematische Bestimmung von Spurenelement-Nachweisgrenzen dieser Methoden (EDX
und NEXAFS) untersucht. Die Ergebnisse zeigen, dass der zerstörungsfreie Nachweis von
Spurengehalten im Bereich von Prozent bis Promille (Atomzahlanteil), die an der oberen
Grenze der in präsolarem Siliziumkarbid erwarteten Konzentrationen liegen, möglich ist.
Eine anschließende massenspektrometrische Analyse ist in der Lage, zu einer Vielzahl von
Fragestellungen stellarer Astrophysik beizutragen.
Ein alternativer zerstörungsfreier Ansatz ist die Photoelektronenspektroskopie (XPS, von
engl. "X-ray photoelectron spectroscopy"), deren prinzipielle Anwendbarkeit auf die be-
schriebene Problematik des Spurenelementnachweises in präsolaren Mineralen in [197]
und [198] untersucht wurde. Es erscheint sinnvoll, eine systematische Bestimmung der
Nachweisgrenzen, wie sie im Rahmen dieser Arbeit für EDX und NEXAFS durchgeführt
wurde, in zukünftigen Studien auch für XPS anzustreben.
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8 Zusammenfassung und Ausblick

In Kapitel 6 wurden Röntgenabsorptions-Messungen an meteoritischen Nanodiamanten
beschrieben, die Aufschluss über die aufgrund der geringen Partikelgrößen von nur we-
nigen Nanometern stark veränderten Festkörpereigenschaften dieses kristallinen Materials
geben. Auf Basis des Zusammenspiels von Quanteneinschluss-Effekten und der systema-
tischen Größenverteilung der nanoskaligen Diamanten wurde ein detailliertes Modell ent-
wickelt, das in der Lage ist, die beobachteten spektralen Modifikationen mit großer Prä-
zision quantitativ zu erklären. Es wurden Parameter abgeleitet, die Relevanz für aktuelle
nanotechnologische Forschungen besitzen. Weiterhin wurde im Rahmen dieser Untersu-
chungen im Fall meteoritischer Nanodiamanten zum ersten Mal ein C 1s Exziton identifi-
ziert.
Den Kern dieser Arbeit bilden die in Kapitel 7 dargestellten umfassenden Untersuchungen
refraktärer Metall Nuggets (RMN). Mit Hilfe struktureller, chemischer und isotopischer
Analysen, sowie dem Vergleich der Ergebnisse mit thermodynamischen Kondensations-
rechnungen, konnte zum ersten Mal ein direkter Nachweis von Kondensation im frühen
Sonnensystem erbracht werden. Bei den beschriebenen Partikeln handelt es sich mit großer
Wahrscheinlichkeit um die ältesten Festkörper, die sich im Sonnensystem gebildet haben.
Die RMN scheinen seit ihrer Entstehung nicht durch sekundäre Prozesse verändert wor-
den zu sein. Sie stellen also das am wenigsten veränderte Material mit einer Herkunft aus
dem frühen Sonnensystem dar, das bisher gefunden wurde. Zusätzlich konnte erstmalig
die lokale Abkühlrate des Gases des solaren Nebels bestimmt werden, aus dem sich die er-
sten Partikel durch Kondensation gebildet haben. Es ist so möglich, die thermodynamische
Geschichte der frühesten Prozesse im Sonnensystem zu rekonstruieren. Die gewonnenen
Erkenntnisse haben weitreichende Auswirkungen auf Entstehungsmodelle der frühesten
solaren Festkörper, welche die Grundbausteine der Planetenentstehung darstellen.
Die RMN gewinnen im Bezug auf die Erforschung des frühen Sonnensystems durch die
hier dargestellten Resultate mehr als 30 Jahre nach ihrer Entdeckung [165, 166] massiv
an Bedeutung. Das Vorkommen solch hochrefraktärer Metallpartikel scheint hierbei nicht
auf die Entstehungsregion der Meteorite beschränkt zu sein. Dies wird durch aktuelle Un-
tersuchungen nahegelegt [199], in denen RMN-ähnliche Partikel in kometarem Material
nachgewiesen wurden, das von der Raumsonde "Stardust" im Schweif des Kometen Wild
2 gesammelt und zur Erde zurückgebracht wurde. Die Untersuchung solch hochrefraktä-
ren Materials aus unterschiedlichen Quellen besitzt demnach das Potenzial, die thermo-
dynamische Frühgeschichte des Sonnensystems über weite Bereiche seiner Ausdehnung
rekonstruieren zu können.
Zukünftige Untersuchungen von RMN mit monoatomarer Ortsauflösung mittels Trans-
missionselektronenmikroskopie (TEM) sollten in der Lage sein, detaillierte Einblicke in
die Kristallstruktur dieser Partikel, die Informationen der primären Kondensation trägt, zu
geben. Zur weiteren Verbesserung der statistischen Vertrauenswürdigkeit ist es sinnvoll,
das Anreicherungsverfahren meteoritischer RMN auf Basis chemischer Extraktion [96] zu
optimieren. Alternativ stellt die chemiefreie Separation dieser Partikel nach dem in [200]
dargestellten Prinzip einen vielversprechenden Ansatz dar.
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