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Kapitel 1

Einfihrung in die
Rontgenastronomie

1.1 Einleitung

Die Rontgenastronomie bildet einen wichtigen Bereich der aktuell betriebenen
astronomischen Forschungen. Sie ist Teil der beobachtenden Astronomie, welche
entsprechend der betrachteten Wellenldngen unterteilt wird in Radio- (> 1mm
bzw. < 1072 V), Infrarot- (1 mm—800 nm bzw. 1072 eV—1¢€V), Optische (800 nm—
400nm bzw. 1eV — 5eV), UV- (400nm — 10nm bzw. 5eV — 10%¢V), Rontgen-
(10nm — 10 pm bzw. 10%eV — 4 - 10 V) und Gamma-Astronomie (< 10 pm bzw.
> 4-10°eV). Eine Herausforderung der beobachtenden Astronomie ist die starke
Absorption elektromagnetischer Strahlung durch die Atmosphére in beinahe al-
len Wellenléngenbereichen bis auf den Radio- und den optischen Bereich (siehe
Abbildung 1.1). Aufgrund der hohen Undurchléssigkeit der Atmosphére fiir Ront-
genstrahlung (0,1keV-100keV) und die daraus folgende Unméglichkeit der erd-
gebundenen Detektion dieser Strahlung ist die Rontgenastronomie noch ein sehr
junger Zweig der Astronomie, welcher aufgrund der Entwicklung der technischen
Moglichkeiten fiir Ballon-, Raketen- und Satellitenexperimente erst innerhalb der
letzten 50 Jahre entstanden ist.

Die ersten solaren Rontgenstrahlen wurden im Jahr 1949 durch ein Raketenexpe-
riment detektiert (Friedman et al., 1951). Wegen der schwachen Intensitit dieser
Strahlung wurde jedoch davon ausgegangen, dass keine Detektion weiter entfernter
Quellen moglich sei. Erst im Jahre 1962 wurde wéahrend eines Raketenexperiments
mit Scorpius X-1 (Sco X-1) die erste Rontgenquelle aufierhalb des Sonnensystems
entdeckt (Giacconi et al., 1962, 1964). Diese Quelle strahlt im Rontgenbereich
deutlich heller als im optischen Bereich.

Durch die Beobachtung von extrasolaren Réntgenquellen wurde seitdem ein grofier
Wissenszuwachs im Gebiet der Sternentwicklung und der Strahlungserzeugungs-
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Abbildung 1.1: Dampfung der elektromagnetischen Strahlung durch die Erdat-
mosphére in Abhdngigkeit der Hohe und der Wellenldnge. Obere Kurve: Héhe,
in der 50 % der Strahlung bereits absorbiert wurde; untere Kurve: Héhe, in der
99 % der Strahlung bereits absorbiert wurde. Abbildung: Schanz/Tenzer (IAAT)
nach einer Abbildung von Giacconi et al. (1968)

mechanismen erzielt. Mit UHURU (Jagoda et al., 1972), dem ersten Satelliten,
der speziell der Rontgenastronomie gewidmet war und der im Jahre 1970 ge-
startet wurde, konnte aufgrund der deutlichen Steigerung der Missionsdauer im
Vergleich zu Ballon- und Raketenexperimenten eine Kartierung des Himmels im
Energiebereich von 2keV bis 20 keV durchgefiihrt werden.

In den folgenden Jahren konnten durch die Entwicklung fokussierender Optiken,
Anpassung der gewihlten Orbite und die sténdige Weiter- und Neuentwicklung
der Detektoren eine deutliche Verbesserung in Bezug auf die Auflésung, die Be-
obachtungsdauer und die Sensitivitét der Experimente erzielt werden (Giacconi,
1980; Taylor et al., 1981). Allein durch den deutschen Rontgensatelliten ROSAT
(ROentgen SATellit), der im Jahre 1990 gestartet wurde (Triimper, 1982), konn-
ten wahrend eines all-sky surveys im Energiebereich von 0,1keV bis 2,5keV iiber
125000 Rontgenquellen detektiert werden.

Die Rontgenastronomie, die den Himmel in einem neuen Licht erscheinen lasst,
ermoglicht einen davor ungeahnten Einblick in die Himmelsereignisse. Innerhalb
nur weniger Jahre hat sie zu einer erheblichen Verbesserung des Verstandnisses der
Sternentwicklung, extremer Bedingungen im Weltall und der Strahlungsmechanis-
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Abbildung 1.2: Spektren dreier Schwarzer Korper unterschiedlicher Temperatur,
wobel T <1y < T3

men gefiihrt. Geplante Missionen wie eROSITA (extended Roentgen Survey with
an Imaging Telescope Array) oder IXO (International X-ray Observatory) sollen
weiteren Aufschluss in Bezug auf Fragen zu der Entwicklung des Universums und
in Bezug auf Dunkle Energie und Dunkle Materie bringen und Einblick in noch
nicht erschlossene und unentdeckte Gebiete des Rontgenhimmels bieten.

Die néchsten Abschnitte sollen einen Einblick in das weite Feld der Rontgen-
astronomie bieten. Dabei werden die physikalischen Prozesse vorgestellt, durch
die Rontgenstrahlung erzeugt wird, und es wird auf die astronomischen Quellen
der Rontgenstrahlung eingegangen. Anschlieffend werden die zu deren Detektion
notigen Instrumente beschrieben und die Ursachen und Auswirkungen des Detek-
torhintergrundes sowie Gegenmafsnahmen erléautert.

1.2 Strahlungsmechanismen

Rontgenstrahlung kann von einer Vielzahl von Prozessen erzeugt werden. Allge-
mein lassen sich diese unterteilen in Prozesse, bei denen thermische Rontgenstrah-
lung entsteht, und in Prozesse, die nicht-thermische Rontgenstrahlung erzeugen.
Des Weiteren existieren nicht-thermische Prozesse, die jedoch bei thermisch ver-
teilten Teilchen (beispielsweise in thermischen Plasmen) auftreten. Im Folgenden
werden diese Strahlungsmechanismen im Einzelnen vorgestellt.
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1.2.1 Thermische Prozesse

Idealisierte Korper, die sich im thermodynamischen Gleichgewicht befinden und
die gesamte auf sie treffende Strahlung absorbieren, werden als Schwarze Korper
oder auch als Planck’sche Strahler bezeichnet. Diese Schwarzen Korper strahlen
ein sogenanntes Schwarzkorperspektrum ab, welches eine charakteristische Form
besitzt und durch die Temperatur des Korpers eindeutig definiert ist (siehe Ab-
bildung 1.2). Dieses Spektrum wird durch das Planck’sche Strahlungsgesetz be-
schrieben: ,

2h = , (1.1)

c? exp (hv/kgT) —1

wobei I die Intensitit der Strahlung, v deren Frequenz, T die Temperatur des
Schwarzen Korpers, h das Planck’sche Wirkungsquantum, kg die Boltzmannkon-
stante und ¢ die Lichtgeschwindigkeit im Vakuum darstellt. Aus der Lage des
Maximums dieses Spektrums (Vp,qp bzw. Apae) ldsst sich anhand des Wien’schen
Verschiebungsgesetzes (Apae = 0,002898 m - K /T beziehungsweise Fyu = 2,4 -
107 "keV/K - T) auf die Temperatur des Schwarzen Korpers schliefen. So muss
ein Korper, dessen Schwarzkorperspektrum sein Maximum bei einer Energie von
10% eV bis 10° eV (bzw. bei einer Wellenléinge von 1078 m bis 107! m) besitzt und
damit hauptsichlich im Rontgenbereich strahlt, eine Oberflichentemperatur von
10K bis 108K besitzen. Viele der Strahlungsspektren kosmologischer Objekte
lassen sich anndhernd durch ein Schwarzkorperspektrum beschreiben.

I(v,T) =

1.2.2 Nicht-thermische Prozesse thermisch verteilter
Teilchen

Ein weiterer wichtiger Prozess ist die thermische Bremsstrahlung. Unter Brems-
strahlung versteht man die Strahlung, welche durch die Ablenkung eines elektrisch
geladenen Teilchens im Coulombfeld eines anderen geladenen Teilchens entsteht.
Findet dieser Prozess in einem heifles Plasma statt, in dem alle Teilchen dieselbe
Temperatur besitzen und einer Maxwell-Boltzmann-Verteilung folgen, so strahlt
dieses Plasma sogenannte thermische Bremsstrahlung ab. Dabei entsteht ein kon-
tinuierliches Strahlungsspektrum, welches zu hoheren Energien hin exponentiell
abfillt (siche Abbildung 1.3). Die Emissivitit €// betriigt hierbei

1
I~ 720 ni+ | ——e—hpv/ksT 1.2
€ NeN; k:BTe , (1.2)

wobei n, die Dichte der Elektronen, n; die Dichte der Ionen, Z die Kernladungszahl
der Ionen, T die Temperatur des Plasmas, v die Frequenz der erzeugten Strahlung
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Abbildung 1.3: Die Strahlungsspektren von Schwarzkérperstrahlung, Synchro-
tronstrahlung und thermischer Bremsstrahlung (Seward and Charles, 2010)

und kp und h die Boltzmannkonstante und das Planck’sche Wirkungsquantum
darstellen.

Im Allgemeinen sind in diesen Bremsstrahlungsspektren noch zusétzlich Fluores-
zenzlinien zu erkennen. Sie entstehen als Konsequenz, wenn ein hochenergetisches
Photon ein Elektron aus einer inneren Schale eines Atoms herausschlagt. Die dabei
entstehende Liicke in der Elektronenkonfiguration des Atoms wird wieder aufge-
fiillt, indem entweder Elektronen aus hoheren Schalen nachriicken, oder indem
ein freies Elektron eingefangen wird. Dabei wird die iiberschiissige Energie des
Elektrons, also die Energiedifferenz zwischen der Energie der Schale, in welcher
das Loch in der Elektronenkonfiguration entstanden ist und der Energie des nach-
riickenden Elektrons, in Form eines Photons abgestrahlt. Aufgrund der hohen
Bindungsenergien entstehen Rontgenphotonen bei Ubergéingen der inneren Scha-
len von Atomen hoherer Ordnungszahl. Da jedes Element eine charakteristische
Elektronenkonfiguration besitzt, kann durch Fluoreszenzlinien die chemische Zu-
sammensetzung des Plasmas bestimmt werden. Dies wird beispielsweise bei der
Untersuchung von Galaxienhaufen eingesetzt, deren Intracluster-Medium thermi-
sche Bremsstrahlung im Réntgenbereich aussendet. Eines der wichtigsten Anwen-
dungsgebiete bei der Untersuchung von Fluoreszenzstrahlung ist die Eisenlinie,
welche in der Rontgenastronomie von grofer Bedeutung ist, da mit ihrer Hilfe
beispielsweise Riickschliisse auf die Kompaktheit oder die Rotationsgeschwindig-
keit von Objekten moglich sind.

Als weiterer wichtiger Prozess ist die Comptonisierung zu nennen. Damit ist der
Prozess gemeint, bei dem Photonen durch den inversen Compton-Effekt Energie
gewinnen. Beim normalen Compton-Effekt gibt ein Photon, das an einem gela-
denen Teilchen gestreut wird, Energie an dieses Teilchen ab. Dadurch werden
die Wellenldnge des Photons und die kinetische Energie des geladenen Teilchens
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vergrofert. Fiir die Compton-Streuung eines Photons an einem ruhenden, freien
Elektron berechnet sich die Energie des Photons nach der Streuung Ey geméft

14 E5(1—cosh)’

MeC

(1.3)

Ey

wobei F; die Photonenenergie vor der Streuung, m,. die Masse des Elektrons und
0 den Streuwinkel des Photons darstellt.

In heifen Plasmen kann durch die hohe Temperatur der Elektronen (7,) die Ener-
gie der Elektronen die der Photonen tbertreffen (4kpT., > E;). In diesem Fall
findet bei der Streuung ein Energielibertrag von den Elektronen auf die Photonen
statt. Dieser Prozess wird als inverser Comptoneffekt bezeichnet. Tritt er wieder-
holt auf, so spricht man von einer Comptonisierung. Wenn die auf diese Weise
erwarmten Photonen anschliefend das Plasma verlassen, findet dadurch eine ef-
fektive Kiihlung des Plasmas statt und das empfangene Spektrum zeigt eine durch
die Comptonisierung gepriagte Form, welche ein Potenzgesetz und einen exponen-
tiellen Abfall aufweist.

1.2.3 Nicht-thermische Prozesse

Zu den nicht-thermischen Prozessen zahlt die Synchrotronstrahlung. Sie entsteht,
wenn sich geladene Teilchen in einem Magnetfeld mit beinahe Lichtgeschwindig-
keit bewegen und dabei eine Geschwindigkeitskomponente senkrecht zum Feld
besitzen. Durch die Lorentzkraft werden die Teilchen dabei auf Kreisbahnen ge-
zwungen, was einer beschleunigten Bewegung entspricht und die Teilchen daher
Photonen abstrahlen. (Besitzen die geladenen Teilchen nicht-relativistische Ge-
schwindigkeiten, so spricht man von Zyklotronstrahlung.) Diese sogenannte Syn-
chrotronstrahlung ist abhéngig von der Geschwindigkeit des Teilchens und der
Starke des Magnetfeldes. Das Synchrotronspektrum folgt einem Potenzgesetz und
besitzt sein Intensitdtsmaximum bei einer Frequenz von

e ( £ )2. (1.4)

MeC \ M2

Liegt zu der hohen Geschwindigkeit der Teilchen noch zusétzlich ein extrem star-
kes Magnetfeld im Bereich von 10°G vor, so liegt die Synchrotronstrahlung im
Rontgenbereich.

Aufgrund der beinahe-Lichtgeschwindigkeit der Teilchen miissen relativistische Ef-
fekte mitberiicksichtigt werden. So findet bei relativistischen Geschwindigkeiten ei-
ne Verschiebung der Abstrahlung der Photonen in einen Kegel um die Bewegungs-
richtung der Elektronen statt (forward-beaming), so dass die Synchrotronstrah-
lung nur in Richtung dieser Abstrahlkegel empfangen werden kann. Des Weiteren

10
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findet in gerichteten Magnetfeldern eine teilweise Polarisierung der Synchrotron-
strahlung statt, so dass aus der Polarisierung Aussagen iiber die Richtung und die
Form des Magnetfeldes getroffen werden kénnen.

Rontgenstrahlung kann auch in Folge von nuklearen Prozessen erzeugt werden,
also nach der Umwandlung von Atomkernen, wie sie bei radioaktiven Zerfallen
auftritt. So entsteht beispielsweise beim inversen Beta-Zerfall durch den Einfang
eines Elektrons der K-Schale durch ein Proton des Atomkerns eine Liicke in der
innersten Schale, die durch ein Elektron einer hoheren Schale unter Aussenden
eines Photons wieder aufgefiillt wird.

1.3 Quellen von Rontgenstrahlung

Im Folgenden wird auf die Quellen astronomischer Rontgenstrahlung eingegangen.
Diese lassen sich in galaktische und extragalaktische Quellen aufteilen, wobei wir
ebenfalls die galaktischen Quellen anderer Galaxien beobachten kénnen.

1.3.1 Galaktische Quellen

Sterne stellen eine galaktische Quelle fiir Rontgenstrahlung dar, obwohl ihre Ober-
flichentemperatur deutlich zu gering ist, um als Schwarzer Korper grofse Men-
gen an thermischer Rontgenstrahlung abzustrahlen. Dennoch strahlen Sterne des
Spektraltyps G, wie beispielsweise die Sonne, das 10~%-fache ihrer Leuchtkraft im
Rontgenbereich aus. Diese Strahlung entsteht in der Korona der Sterne aufgrund
von Schockwellen und Plasmainjektionen, die in Folge des Magnetfeldes in der
Korona erzeugt werden. Die dadurch erzeugte Rontgenleuchtkraft des Sterns ist
abhéngig von der Starke des Magnetfeldes, der Rotationsgeschwindigkeit, und so-
mit vom Alter des Sterns, da dieser durch Kopplung an das interstellare Medium
Drehimpuls abgibt (Hempelmann et al., 1995). Starke stellare Rontgenstrahlung
kann auch aufgrund starker stellarer Winde abgestrahlt werden, wie sie bei Sternen
des Spektraltyps O auftreten.

Eine weitere Quelle von Roéntgenstrahlung sind Supernovaexplosionen und Su-
pernovaiberreste. Beendet ein Stern seine Existenz in einer Supernova, so werden
dabei enorme Energien freigesetzt (ca. 105! erg/s an Strahlungsenergie, wobei 99 %
der Energie in Form von Neutrinos freigesetzt wird). Wéhrend einer Supernova
entsteht Rontgenstrahlung unter anderem durch den Zerfall von radioaktiven Ato-
men, die sich wiahrend der Explosion gebildet haben. Die entstehende Schockfront
erhitzt das zirkumstellare Gas auf Temperaturen bis zu 107 K, welches in Folge
dessen thermische Bremsstrahlung in Form von Rontgenstrahlung aussendet.

11
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Abbildung 1.4: Der Pulsar im Innern des Crab-Nebels. Uberlagerung einer op-
tischen und einer Réntgenaufnahme. Abbildung: NASA/CXC/SAO

Bleibt nach einer Supernova als kompaktes Objekt! ein Neutronenstern iibrig, so
kann dieser aufgrund seines starken Magnetfeldes ebenfalls Rontgenstrahlung aus-
senden (Seward and Charles, 2010). Die starken Magnetfelder entstehen aufgrund
der Erhaltung des Magnetfeldes und des geringen Radius des Neutronensterns (ca.
10km), der dadurch entsteht, dass durch den Druck Protonen und Elektronen zu
Neutronen kombinieren. Da auch der Drehimpuls erhalten bleibt, entstehen extrem
kurze Rotationsdauern bis in den Bereich von Millisekunden. Durch das schnell
rotierende Magnetfeld wird ein starkes elektrisches Feld (ca. 10'? V/ecm) induziert,
welches Elektronen von der Oberfliche an den magnetischen Polen entlang der
Feldlinien in den Weltraum hinaus beschleunigt. Diese Elektronen strahlen dabei
in die Bewegungsrichtung Synchrotronstrahlung ab. Um diese Strahlung empfan-
gen zu kénnen, muss dieser Emissionskegel in die Blickrichtung des Beobachters
zeigen. Liegen die magnetischen Pole dabei nicht auf der Rotationsachse, so wird
Aufgrund der schnellen Rotation eine gepulste Strahlung empfangen. In diesem
Fall bezeichnet man den Neutronenstern als Pulsar (sieche Abbildung 1.4).

Besitzt ein Sterneniiberrest nach einer Supernovaexplosion eine Masse grofser als
circa 2,5 Sonnenmassen besitzt, so kollabiert dieser Uberrest zu einem Schwar-
zen Loch. Diese galaktischen Schwarzen Locher, deren Masse in der Grofenord-
nung einiger Sonnenmassen liegt, senden aufgrund von Akkretion Rontgenstrah-
lung aus.

! Unter einem kompakten Objekt vesteht man Objekte, die eine enorm hohe Dichte besitzen
(= 10° g/cm3). Weife Zwerge, Neutronensterne und Schwarze Lécher werden als kompakte
Objekte bezeichnet.

12



1.3 Quellen von Réntgenstrahlung

Rontgendoppelsterne stellen eine weitere Quelle galaktischer Rontgenstrahlung dar
(Seward and Charles, 2010). Unter ihnen versteht man ein Doppelsternsystem,
welches aus einem Neutronenstern oder einem Schwarzen Loch und einem ge-
wohnlichen Stern besteht. Dabei unterscheidet man zwischen sogenannten Low
Mass X-ray Binaries (LMXB), bei denen der gewthnliche Stern eine Masse von
ungefihr einer Sonnenmasse besitzt, und sogenannten High Mass X-ray Binaries
(HMXB), bei denen der Stern mindestens zehn Sonnenmassen besitzt.
Rontgenstrahlung entsteht dabei durch Massenakkretion des Sternes auf das kom-
pakte Objekt. Durch die Akkretion wird Gravitationsenergie frei, welche zum einen
das akkretierte Material und zum anderen die Neutronensternoberfliche an den
Stellen aufheizt, an denen das akkretierte Material auftrifft (hot spots). Dabei
werden so hohe Temperaturen erreicht, dass es zur Emission thermischer Ront-
genstrahlung kommt.

Die Massenakkretion kann aufgrund eines sogenannten Roche-Lobe Overflows er-
folgen, durch Windakkretion verursacht sein oder dann auftreten, wenn es sich
bei dem gewohnlichen Stern des Doppelsternsystems um einen Be-Stern handelt.
Unter einem Roche-Lobe Overflow versteht man das Uberstromen von Materie
des Sterns auf das kompakte Objekt, sobald diese das Roche-Volumen des Sterns
verlasst. Innerhalb dieses Volumens ist die Materie trotz der Zentrifugalkraft noch
gravitativ an den Stern gebunden. Uberschreitet die Materie diese Grenze und
dringt in das Roche-Volumen des kompakten Objektes ein, so wird sie aufgrund
der Gravitation dieses Objektes akkretiert (Seward and Charles, 2010). Aufgrund
des Drehimpulses der Materie des rotierenden Sternes bildet sich um das kompak-
te Objekt eine Akkretionsscheibe aus. Dieser Prozess spielt vor allem bei LMXB
eine bedeutende Rolle.

Windakkretion (Seward and Charles, 2010) findet in Systemen statt, in denen
es sich bei dem gewdhnlichen Stern um einen Stern des Spektraltyps O oder B
handelt. Diese Sterne senden einen starken Sternwind aus, der durch das kom-
pakte Objekt akkretiert wird. Da der Sternwind eine starke Geschwindigkeits-
komponente senkrecht zur Sternoberfliche aufweist und damit kaum Drehimpuls
besitzt, entstehen in diesen Doppelsternsystemen keine oder nur schwach ausge-
prigte Akkretionsscheiben. Windakkretion ist insbesondere bei HMXB von grofser
Bedeutung.

Bei Be-Sternen handelt es sich um Sterne, die eine sehr hohe Rotationsgeschwin-
digkeit besitzen, aufgrund derer sie stark abgeplattet sind und eine Scheibe um
ihren Aquator entsteht. Kommt das kompakte Objekt bei seiner Bahnbewegung
mit dieser Scheibe in Kontakt, so erfolgt eine Massenakkretion. Tritt dieser Kon-
takt nur an bestimmten Punkten der Umlaufbahn der beiden Korper umeinander
auf, so spricht man von einer transienten Rontgenquelle. Im Gegensatz dazu wird
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die Rontgenquelle als persistent bezeichnet, wenn die beiden Koérper stindig in
Kontakt sind und die Massenakkretion ohne Unterbrechung stattfindet.

1.3.2 Extragalaktische Quellen

Neben den genannten galaktischen Quellen existieren ebenfalls extragalaktische
Quellen. Dazu zéhlen Galaxienhaufen und Aktive Galaxienkerne (AGN?). Unter
einem Aktiven Galaxienkern versteht man ein supermassives Schwarzes Loch mit
einer Masse von ungefihr 107 bis 10° Sonnenmassen, das sich im Zentrum einer
Galaxie befindet und aufgrund von Massenakkretion eine hohe Leuchtkraft besitzt.
Neben einer Akkretionsscheibe ist ein Aktiven Galaxienkern von einem Torus aus
Staub und mehreren Gaswolken umgeben und kann Jets besitzen. Daher ist das
detektierte Spektrum eines Aktiven Galaxienkerns stark von dem jeweiligen Blick-
winkel auf diesen abhéngig.

Neben den AGN stellen Galaxienhaufen die hellsten Rontgenquellen dar. Darun-
ter versteht man eine Ansammlung von 50 bis 1000 Galaxien einschlieflich dem
sich zwischen den Galaxien befindlichen sogenannten Intracluster Mediums. Die-
ses Medium besteht aus Plasma, das aufgrund seiner hohen Temperaturen (107 K
bis 10°K) thermische Bremsstrahlung im Réntgenbereich aussendet. Da Gala-
xienhaufen die grofsten gravitativ gebundenen Objekte des Universums darstellen,
eignen sie sich gut zur Untersuchung der grofraumigen Strukturen des Universums
und damit zur Untersuchung von Dunkler Materie und Dunkler Energie. Weiteres
zu Galaxienhaufen und deren Bedeutung fiir die Kosmologie wird in Abschnitt 3.2
erlautert.

Damit ist die Diskussion der Quellen von Rontgenstrahlung abgeschlossen. Im
nachsten Abschnitt werden nun die technischen Hilfsmittel und Instrumente er-
lautert, welche zur Detektion der von diesen astronomischen Quellen erzeugten
Rontgenstrahlung eingesetzt werden.

1.4 Detektion von Rontgenstrahlung

Aufgrund der Undurchléassigkeit der Erdatmosphére fiir Rontgenstrahlung werden
Rontgenexperimente mittels Ballon-, Raketen- und insbesondere mittels Satelli-
tenmissionen durchgefiihrt. Dabei werden verschiedene Arten von bildgebenden
und nicht-bildgebenden Verfahren und Detektoren sowie fokussierende und nicht-
fokussierende Optiken angewandt. Finige dieser Methoden und Instrumente sollen
im Folgenden vorgestellt werden.

2 AGN - Active Galactic Nuclei
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Zu Beginn der Rontgenastronomie wurden nicht-ortsauflésende Szintillatoren oder
Photomultiplier eingesetzt. Das Gesichtsfeld (FoV, Field of View) wird bei solchen
Instrumenten durch Kollimatoren eingeschrénkt. Neben den gewdhnlichen Kolli-
matoren, die aus einem fiir Rontgenstrahlung undurchlassigen Hohlzylinder beste-
hen, der vor der Detektoréffnung platziert ist, existieren noch Kollimatoren, die
aus einer groffen Anzahl wabenférmig angeordneter Kollimatorrohren aufgebaut
sind. Durch sie kann die Lange des Kollimators deutlich reduziert werden, was
insbesondere bei der Beobachtung eines kleinen Gesichtsfeldes von Nutzen ist. Al-
lerdings wird durch die Wabenstruktur die effektive Detektorfliche verkleinert.

1.4.1 Bildgebende Verfahren

Innerhalb des durch die Kollimatoréffnung begrenzten Gesichtsfeldes ist jedoch
ohne ortsauflésenden Detektor auf diese Weise keine Bildgebung moglich. Eine
Moéglichkeit, dennoch Aussagen iiber die Position der beobachteten Quelle inner-
halb des Gesichtsfeldes zu treffen, ist die Verwendung eines Rotationsmodulations-
kollimators. Dieser besteht aus zwei sich gegeneinander drehenden Gittern aus ei-
nem Material, welches fiir Rontgenstrahlung undurchléssig ist. Mit dem radialen
Abstand der Quelle zum Mittelpunkt des Gesichtsfeldes variiert dabei die Frequenz
des gemessenen Signals, wihrend die Phase Aufschluss {iber den Azimuthwinkel
des Auftreffortes der Rontgenstrahlung auf dem Detektor liefert.

Ein weiteres bildgebendes Verfahren ohne fokussierende Optik ist die Kombination
eines ortsauflosenden Detektors mit einer sogenannten Kodierten Maske (coded
mask imaging; Ables 1968; Dicke 1968). Dabei handelt es sich um eine Scheibe,
die aus einem fiir Rontgenstrahlung undurchléssigem Material wie beispielsweise
Wolfram besteht und durchléssigen Aussparungen besitzt, welche geméfs einem op-
timierten Muster angeordnet sind. Diese Kodierte Maske wird mit einem gewissen
Abstand oberhalb des Photoneneintrittsfensters eines ortsauflésenden Detektors
(beispielsweise Stripdetektoren) angebracht. Beim Einfall von Réntgenphotonen
wird nun der Schattenwurf des Musters der Kodierten Maske auf dem Detektor
registriert. Je nach Einfallwinkel zur Normalen des Detektors entsteht dabei eine
etwas andere Projektion des Musters auf dem Detektor. Durch Entfaltung des
detektierten Bildes mit dem Maskenmuster kann am Computer wieder die ur-
spriingliche Verteilung der einfallenden Photonen rekonstruiert werden.

Diese Methode wird bei der Detektion hochenergetischer Rontgenstrahlung ober-
halb von 15keV verwendet, da bei diesen Energien Spiegeloptiken aufgrund des
immer flacher werdenden Grenzwinkels der Reflexion nicht mehr ohne weiteres
einsetzbar sind (siehe Abschnitt 1.4.2). Eine Kodierte Maske wird beispielsweise
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Abbildung 1.5: Geometrie eines Wolter-I-Spiegels. Abbildung: C. Tenzer, IAAT

im IBIS®-Instrument eingesetzt, welches sich an Bord des INTEGRAL®-Satelliten
befindet (Winkler et al., 2003). Dabei wird eine Wolfram-Maske verwendet, die
sich 3,2m oberhalb der Detektorebene befindet.

1.4.2 Fokussierende Optik

Im Vergleich zur optischen Strahlung ist die Fokussierung von Roéntgenstrahlung
deutlich schwieriger, da Rontgenphotonen durch Glaslinsen nicht beeinflussbar
sind und von Spiegeln nur unter einem sehr flachen Einfallswinkel reflektiert wer-
den. Dieser Winkel steigt dabei mit der Kernladungszahl und der Dichte der Ober-
flache, an der die Reflexion stattfindet, und verhalt sich umgekehrt proportional
zur Energie der Strahlung. Daher werden fiir die Beschichtung solcher Spiegel
Elemente wie Gold oder Iridium eingesetzt, welche eine hohe Dichte besitzen. Als
Rontgenspiegel werden fast ausschlieflich sogenannte Wolter-1-Spiegel eingesetzt
(Giacconi et al., 1968; Aschenbach, 1985). Dabei handelt es sich um eine Kombina-
tion aus einer paraboloid geformten und einer hyperboloid geformten Spiegelschale
(siche Abbildung 1.5). Fallt nun Rontgenstrahlung unter einem geniigend flachen
Winkel auf diese Spiegelanordnung, so findet eine zweifache Reflexion dieser Strah-
lung statt. Zunachst wird diese von der paraboloiden Flache auf die hyperboloide
reflektiert, von welcher sie anschlieffend zum Brennpunkt reflektiert wird. Der
Grenzwinkel fiir die Reflexion von Strahlung mit einer Energie von 1keV betragt
dabei ungefédhr ein Grad. Um die daher nur sehr geringe effektive Sammelflache
der Spiegel zu erhohen, werden mehrere Spiegelschalen ineinander geschachtelt.

31IBIS - Imager on Board INTEGRAL Satellite: Teleskop mit einem coded mask imaging
System zur Beobachtung von Gammastrahlungsquellen.

4 INTEGRAL - INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory: Gamma-Ray Observa-
torium der ESA, das sich seit Oktober 2002 im Orbit befindet und in einem Energiebereich
von 3keV bis 10 MeV operiert.
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So bestehen die eROSITA-Teleskope beispielsweise aus jeweils 54 Spiegelschalen
unterschiedlichen Durchmessers.

Aufgrund des flachen Einfallswinkels besitzen Wolter-I-Spiegelteleskope eine grofse
Brennweite, was bei Satellitenmissionen zu Problemen bei der Beforderung der
Satelliten ins Weltall fithren kann. Fiir die Detektion harter Rontgenstrahlung
sind Brennweiten von iiber 15m notig. Dies fiihrte zur Entwicklung von neuen
Konzepten wie beispielsweise ausfahrbaren Teleskopoptiken und Formationsflii-
gen von zwei Satelliten, von denen einer die Spiegel und einer die Detektoren
beherbergt. Die Verwendung von Spiegeln bei Rontgenteleskopen hat gegeniiber
den nicht-fokussierenden Optiken neben einer deutlichen Verbesserung der réum-
lichen Auflésung um einen Faktor von ungefihr 60 zu einer deutlichen Erhchung
der Sensitivitdt der Teleskope gefithrt, da nun das Licht einer sehr grofsen Sam-
melflache auf einem relativ kleinen Detektor fokussiert werden kann. Die ver-
kleinerte Detektorgrofse macht sich dabei in einem kleineren Detektorhintergrund
bemerkbar. Gemeinsam mit den bildgebenden Optiken wurden auch die Detek-
toren ihrerseits weiterentwickelt. Als bildgebende Detektoren haben sich hierbei
Halbleiterdetektoren durchgesetzt, welche nun bei zahlreichen Rontgenmissionen
eingesetzt werden und auf die im néchsten Abschnitt genauer eingegangen werden
soll.

1.4.3 Moderne Halbleiterdetektoren

Es existieren verschiedene Typen von Halbleiterdetektoren, die in der Rontgen-
astronomie vor allem wegen ihrer guten Orts- und Zeitauflosung grofse Verwen-
dung finden. Im Folgenden wird zunéchst die prinzipelle Funktionsweise dieser
Detektoren kurz ausgefithrt und anschliefsend werden zwei dieser Detektortypen
vorgestellt.

Diese Detektoren basieren auf Halbleitern, also auf Materialien, deren elektrische
Leitfahigkeit stark temperaturabhéngig ist. Diese Eigenschaft ldsst sich durch das
Béandermodell erkldren. Dabei werden die Energien betrachtet, die Elektronen aus
quantenmechanischen Griinden an einem bestimmten Ort in einem periodischen
Kristallgitter einnehmen diirfen. Liegen diese Energien sehr dicht beeinander, so
werden sie als ein Quasi-Kontinuum betrachtet und zu einem Energieband zusam-
mengefasst. Energiebereiche, in denen sich aufgrund der Quantenmechanik keine
Elektronen befinden kénnen, werden als verbotene Bereiche bezeichnet.

Der verbotene Bereich, der sich zwischen dem Valenzband, also dem hd&chsten
am absoluten Temperaturnullpunkt noch besetzten Elektronenenergieband, und
dem Leitungsband, also dem néchsthoheren Band {iber dem Valenzband, befin-
det, wird als Bandliicke bezeichnet. Anhand der Grofse dieser Bandliicke werden
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| : Steuerelektroden

T o T St S 7 JC v 7

Kathode

X-rays

Abbildung 1.6: Schematische Darstellung eines pnCCDs. Abbildung: T. Schanz,
TAAT

Materialien in Leiter, Halbleiter und Isolatoren unterteilt, da sie Auskunft iiber
die notwendige Energie gibt, welche den Elektronen zugefiihrt werden muss, um
in das Leitungsband gehoben zu werden, wodurch das Leiten eines elektrischen
Stromes ermoglicht wird.

Diese Energie kann den Elektronen dabei beispielsweise in Form von Warme zuge-
fiihrt werden, oder bei Einfall von Photonen anhand des Photoeffektes, wie es bei
Rontgenhalbleiterdetektoren der Fall ist. Durch Einfiigen von Fremdatomen (Do-
tierung) kann diese notwendige Energie variiert werden, indem eine Anreicherung
(n-Dotierung) oder eine Verarmung (p-Dotierung) an freien Elektronen erzeugt
wird. Werden ein p-dotierter und ein n-dotierter Halbleiter zusammengebracht
(pn-Ubergang), so bildet sich an der Kontaktstelle eine sogenannte Depletions-
zone, in der sich durch Rekombination von freien Elektronen und sogenannten
Lochern® keine freien Ladungstrigern befinden.

Dringt nun in einem Halbleiterdetektor ein Photon ausreichender Energie in diese
Depletionszone ein, so kann augrund des Photoeffektes ein Elektron entstehen,
welches durch Ionisierung eine grofse Anzahl von Elektronen in das Leitungsband
anheben kann, wobei Elektron-Loch-Paare entstehen. Durch eine angelegte Span-
nung werden die Elektron-Loch-Paare getrennt, wobei sich alle freien Elektronen
unter einer Anode sammeln. Anhand der angesammelten Ladungsmenge kann auf
die Energie des Photons geschlossen werden.

Bei einem CCD-Detektor (Charge Coupled Device) wird ein Pixel durch drei
nebeneinanderliegende Anoden beziehungsweise Steuerelektroden gebildet (siehe
Abbildung 1.6). Die Spannungen der drei Steuerelektroden eines Pixels ist dabei
so gewahlt, dass sich unter der jeweils mittleren Elektrode ein Potentialminimum

5 Als Locher werden in diesem Zusammenhang freie Plitze im Valenzband bezeichnet.
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fiir die Elektronen befindet. Wahrend der Belichtungszeit sammeln sich also alle
unterhalb eines Pixels gebildeten freien Elektronen unter der mittleren Steuer-
elektrode dieses Pixels an. Nach der Belichtungszeit werden nun die Potentiale
der Steuerelektroden derart verdndet, dass sich jedes Potentialminimum in ei-
ner Pixelzeile um eine Steuerelektrode weiterverschiebt, wobei die im Minimum
angesammtelten Elektronen dadurch ebenfalls unter die néchste Elektrode wei-
terwandern. Dieser Vorgang wird so lange wiederholt, bis alle Ladungen, die sich
unter den verschiedenen Pixeln einer Zeile angesammelt haben, nacheinander den
Rand des CCDs erreicht haben, an dem sie durch die Ausleseelektronik der Reihe
nach ausgewertet werden konnen. Auf diese Weise kann eine relativ grofe Anzahl
an Pixeln mit derselben Ausleseelektronik ausgewertet werden. Dies fiihrt aller-
dings wiederum zu vergleichsweise langen Auslesezeiten in der Gréfenordnung von
10 ms.

Im Vergleich dazu weisen sogenannte Active Pixel Sensors (APS) wesentlich kiir-
zere Auslesezeiten auf (ca. 10 us). Bei diesem Detektortyp werden die angesam-
melten Ladungen nicht mehr verschoben. Stattdessen besitzt jedes Pixel einen
eigenen integrierten Feldeffekttransistor (FET), mit dem sich die angesammelte
Ladungsmenge bestimmen lésst (siehe Abbildung 1.7), und der sich auf einem
verarmten Siliziumsubstrat befindet (DEPFET: Depleted P-channel Field Effect
Transistor; siche auch Abschnitt 6.1.3; Treis et al. 2009; Zhang et al. 2006). Nach
dem Auslesevorgang muss die angesammelte Ladungsmenge aktiv mit Hilfe eines
sogenannten clears wieder aus dem Pixel entfernt werden. Dieser eben beschrie-
bene Pixelaufbau bildet auch das Zentrum eines sogenannten Makropixels. Um
dieses Zentrum herum befindet sich eine wahlbare Anzahl an Driftringen. Dabei
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handelt es sich um Kathoden, an welchen mit kleiner werdendem Abstand zum
Pixelzentrum hin ein immer weniger negatives Potential anliegt (siehe Abbildung
1.8). Dadurch wandern alle freien Elektronen, die innerhalb dieses Makropixels
entstehen, durch den Potentialtrichter zu dem gemeinsamen Potentialminimum
im Zentrum des Makropixels hin. Durch diese Methode ist die Pixelgrofe leicht
wahlbar und die schnelle Auslese jedes Makropixels reduziert das Auftreten von
sogenanntem pile-up®, was eine gute Beobachtung heller oder zeitlich rasch ver-
anderlicher Quellen ermoglicht.

1.5 Detektorhintergrund

Die stiandige Neu- und Weiterentwicklung der Instrumente der Roéntgenastrono-
mie hat zu einer erheblichen Verbesserung der zeitlichen und ortlichen Auflésung
sowie der Sensitivitdat der Detektoren gefiihrt, so dass der limitierende Faktor einer
Beobachtung haufig durch den Detektorhintergrund gebildet wird. In diesem Ab-
schnitt werden die Ursachen und die Bedeutung des Detektorhintergrundes und
die zu dessen Reduzierung durchgefithrten Mafnahmen vorgestellt.

Der Detektorhintergrund lésst sich grob in vier Komponenten unterteilen:

1. Rauschen, das durch den Detektor selbst und durch die Ausleseelektronik
verursacht wird,

2. Hintergrund, der durch die Wechselwirkung von hochenergetischen Teilchen
mit dem Satelliten und mit dem Detektor entsteht,

3. Hintergrund, der durch die Wechselwirkung des hochenergetischen Teiles der
Kosmischen Rontgenhintergrundstrahlung (CXBR) mit dem Satelliten und
mit dem Detektor entsteht,

4. Hintergrund, der durch den niederenergetischen Teil der CXBR verursacht
wird, wenn dessen Photonen durch das offene Photoneneintrittsfenster direkt
auf den Detektor treffen oder durch die Spiegel auf den Detektor reflektiert
werden. Diese Photonen konnen nicht mehr von gleichenergetischen Photo-
nen der beobachteten Quelle unterschieden werden.

Im Rahmen dieser Diplomarbeit wurde derjenige Teil des Detektorhintegrun-
des untersucht, der aufgrund der drei zuletzt genannten Komponenten zustande
kommt, also die durch Wechselwirkung von Teilchen und Strahlung mit dem Sa-
telliten und dem Detektor verursachten Komponenten. In den folgenden Kapiteln

6 Pile-up bezeichnet das Auftreffen von mehr als einem Photon auf dasselbe Pixel wihrend eines
frames, also eines Auslesezykluses. Beim Auftreten von pile-up wird die Energie der betei-
ligten Photonen aufaddiert, wodurch weder die korrekte Angabe der Anzahl der Photonen
noch deren individueller Energie moglich ist.
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sind diese drei Komponenten des gesamten Detektorhintergrundes gemeint, wenn
die Begriffe ,, Hintergrund®“ oder ,,Detektorhintergrund“ verwendet werden. Zur Un-
tersuchung dieses Hintergrundes wurden Simulationen durchgefiihrt, welche die
Auswirkungen der hochenergetischen Teilchen auf den Detektorhintergrund un-
tersuchen (siehe 2.). Die auf den Detektor und die Elektronik selbst zuriickzu-
fiihrende erste Komponente ist kein Bestandteil dieser Simulationen, da sie im
Gegensatz zu den anderen Komponenten im Voraus im Labor messbar ist und
iiber den Rahmen und das Ziel dieser Diplomarbeit hinausgehen.

Die hochenergetischen Teilchen (siehe 2.) stammen grofitenteils aus der sogenann-
ten Kosmischen Strahlung (CR, cosmic rays). Dabei handelt es sich um hochener-
getische Teilchen galaktischen, extragalaktischen und solaren Ursprungs. Die Kos-
mische Strahlung besteht dabei zu ca. 90 % aus Protonen (Protonenspektrum siehe
Abbildung 4.2). Die restlichen 10 % werden hauptséchlich durch Alpha-Teilchen,
Elektronen und weitere Kerne gebildet.

Fiir erdnahe Missionen miissen zuséatzlich zu der Kosmischen Strahlung auch noch
die im Magnetfeld der Erde gefangenen Teilchen als weitere Komponente des Hin-
tergrundes betrachtet werden. Dabei spielt die Hohe des Orbits und die genaue
Flugbahn eine grofe Rolle.” Des Weiteren wird der Hintergrund durch Sonnen-
eruptionen (solare flares) erhoht. Dabei handelt es sich um Strahlungsausbriiche
in der Atmosphére der Sonne, die ihre Energie aus dem solaren Magnetfeld ge-
winnen. Dabei kann es zu einem erhohten Masseauswurf und zu einer starken
Beschleunigung insbesondere von Protonen kommen.®

Die fiir die unter 3. und 4. aufgefithrten Komponenten des Detektorhintergrundes
verantwortlichen Photonen stammen aus der Kosmischen Rontgenhintergrund-
strahlung (CXBR). Dabei handelt es sich um einen isotropen Strahlungsfluss, von
dem heute angenommen wird, dass er sich aus noch nicht auflosbaren Rontgen-
quellen zusammensetzt (Gilli et al., 2007). Abbildung 1.9 zeigt das gemessene
CXBR-Spektrum und einzelne Beitrége, welche dessen Zusammensetzung erkla-
ren konnten.

Insbesondere bei der Beobachtung schwacher Quellen ist ein niedriger Detektor-
hintergrund von entscheidender Bedeutung, da jede Quelle mindestens so lange

" Da beide Réntgensatelliten, zu denen in dieser Arbeit Simulationen durchgefiihrt wurden,
sich im 2. Lagrange-Punkt und somit auferhalb der Magnetosphére der Erde befinden wer-
den, liefert diese Komponente keinen Beitrag zu deren Hintergrund und wurde daher nicht
beriicksichtigt.

8 Auch diese Komponente wird in den Simulationen nicht beriicksichtigt, da wihrend starker
flares die Beobachtungszeit ohnehin meistens verworfen wird. Sie stellen also lediglich eine
Ausnahmesituaton dar und werden daher bei der Bestimmung des durchschnittlichen Detek-
torhintergrundes nicht beriicksichtigt.
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Abbildung 1.9: Aus Messwerten verschiedener Beobachtungen zusammengesetz-
tes Spektrum der Kosmischen Réntgenhintergrundstrahlung. Fingezeichnet sind
ebenfalls die angenommenen Beitrédge der nicht-verdunkelten, verdunkelten und
Compton-dichten AGNs, sowie die Summe aus diesen AGNs und den Galaxien-
haufen (magentafarbene Linie). Abbildung: Gilli et al. (2007)

beobachtet werden muss, bis sich ihr Signal von dem Rauschen des Detektorhinter-
grundes abhebt. Diese Mindestdauer hédngt ab von der Zahlrate des Hintergrundes,
der Zihlrate der Quelle und der gewiinschten Signifikanz®. Der minimale, noch zu
detektierende Fluss F,,;, berechnet sich geméf

. \/B'Adet
6'77'146]”]”'\/T’z‘nt'AE’7

wobei n, die statistische Signifikanz, B der Hintergrundfluss im Detektor, Age;
die Detektorfliche, in welcher der Anteil von 77 der Photonen der Quelle auftrifft,
e die Quanteneffizienz, A.¢; die effektive Sammelflache fiir Photonen, T;,; die
Beobachtungszeit und AFE den betrachteten Energiebereich darstellt (nach Fraser
(1989)). Der minimale, noch detektierbare Fluss skaliert also mit dem Verhéltnis
von Detektorflache zu effektiver Fliache, weshalb durch fokusierende Optiken eine
deutliche Verbesserung des minimalen Flusses moglich ist.

(1.5)

Fmin =Ng

9 Die Signifikanz beschreibt, wie stark sich ein Signal iiber das Hintergrundrauschen abheben
muss, um als gemessenes Signal anerkannt zu werden.
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Eine Reduzierung der Hintergrundzahlrate bringt zudem eine erhebliche Erh6hung
der Leistungsfiahigkeit eines Detektors mit sich. Im Folgenden werden einige Mafs-
nahmen vorgestellt, die zur Reduzierung des Detektorhintergrundes durchgefiihrt
werden kénnen.

Sowohl Protonen der Kosmischen Strahlung als auch hochenergetischen Photo-
nen der CXBR konnen mit dem Satelliten wechselwirken und dabei zahlreiche
Sekundérteilchen erzeugen, welche letztendlich zu der Erhoéhung des Detektor-
hintergrundes fithren. Daher besitzen die Satellitenstruktur und die verwendeten
Materialien vor allem in Detektornidhe einen grofsen Einfluss auf den Detektor-
hintergrund. Mit Hilfe eines sogenannten Antikoinzidenzzihlers (AC), der bis auf
das Photoneneintrittsfenster den Detektor umgibt und der registriert, wenn ihn
ein Teilchen durchdringt, konnen diejenigen Detektorereignisse aussortiert werden,
die sehr zeitnah zu einem AC-Ereignis auftreten. Diese Detektorereignisse werden
als Hintergrundereignisse gewertet und verworfen, da sie aufgrund der Geome-
trie des AC nicht durch das Photoneneintrittsfenster eingetreten sein kénnen und
daher nicht von der beobachteten Quelle stammen kénnen. Zwar werden durch
ein AC diese durch Protonen induzierten Hintergrundereignisse zuverlédssig aus-
sortiert, doch dabei wird aufgrund des Ausleseverfahrens der Detektoren nicht nur
dieses eine Detektorereignis verworfen, sondern gleich alle Ereignisse, die innerhalb
eines Auslesezykluses (frame) auftreten. Bei den vorliegenden Zahlraten des Hin-
tergrundes und den frame-Zeiten von pnCCDs, die im Bereich von 50 ms liegen,
ist der Einsatz eines ACs nicht moglich, da ansonsten kaum noch giiltige Detek-
torereignisse verbleiben wiirden. Selbst bei den wesentlich kiirzeren frame-Zeiten
der Drift-Detektoren (ca. 10 us) ist der Nutzen eines ACs genau abzuwégen.

Um die Photonenkomponente der entstehenden Sekundérteilchen abzufangen, kann
um den Detektor (unter Aussparung des Photoneneintrittsfensters) ein sogenann-
tes graded shield angebracht werden. Dieses besteht aus verschiedenen Materi-
alschichten, welche die Rontgenphotonen abfangen sollen. Das Fluoreszenzlicht,
welches das graded shield letztendlich verldsst, ist dabei so niederenergetisch, dass
es durch den Detektor nicht mehr registriert wird.

Durch Kosmische Strahlung kénnen im Satelliten radioaktive Isotope entstehen,
welche durch ihre Zerfallsketten den Hintergrund erhéhen. Dieser Effekt macht
sich vor allem bei langen Missionen bemerkbar, da mit der Zeit immer mehr
Atome aktiviert werden. Die Verwendung eines ACs kann auch diesen Teil des
Detektorhintergrundes verringern.

MIPs (Minimum Ionizing Particles) wie beispielsweise Myonen der Kosmischen

Strahlung, die auf den Detektor treffen, werden im Nachhinein bei der Analyse der
Detektorereignisse durch eine Mustererkennung und durch Energieschwellenwerte
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aussortiert. Bei der Mustererkennung werden dabei alle aneinandergrenzenden Pi-
xelmuster eines frames aussortiert, die nicht durch ein Réntgenphoton entstanden
sein konnen (siehe Kapitel 4.2).

Um Streulicht abzuhalten, kénnen an Teleskopoffnungen Blenden fiir optisches
und Rontgenlicht angebracht werden. Um optische Photonen abzuhalten, deren
Quellen sich ebenfalls im Gesichtsfeld des Detektors befinden oder die von der zu
beobachtenden Rontgenquelle selbst stammen, wird auf der Detektoroberflache
ein Filter angebracht.

Alle genannten Mafknahmen haben eine Reduzierung des Detektorhintergrundes
zum Ziel. Im Rahmen dieser Diplomarbeit wurden unter Verwendung des GEANT4-
toolkits Monte-Carlo Simulationen durchgefithrt, um die Auswirkungen einiger
dieser Mafnahmen und der Instrumentengeometrie auf den Hintergrund der eRO-
SITA-Mission und der IXO-Mission zu untersuchen und um Aussagen iiber den
jeweils zu erwartenden Detektorhintergrund treffen zu konnen.

Das hierfiir verwendete GEANT4-toolkit wird in Kapitel 2 dieser Arbeit vorge-
stellt. Anhand eines typischen und vereinfachten Beispiels werden die einzelne
Schritte dargelegt, die fiir die Erstellung einer Simulationsumgebung fiir einen
sich im Orbit befindlichen Detektor durchgefiihrt werden miissen. Nach derselben
Vorgehensweise wurden die Simulationsumgebungen fiir die eROSITA- und die
IXO-Mission erstellt.

In Kapitel 3 und Kapitel 6 werden diese beiden Missionen vorgestellt, wahrend in
Kapitel 4 und Kapitel 6.2 neben einer Beschreibung der Simulationsumgebung die
jeweils durchgefiihrten Simulationsstudien sowie deren Auswertungen und Resul-
tate zu finden sind. Des Weiteren wurden Simulationen beziiglich der eROSITA-
Kalibrationsquelle durchgefiihrt (siehe Kapitel 5). Kapitel 7 beinhaltet schlieflich
eine Zusammenfassung der Ergebnisse und einen Ausblick.
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Kapitel 2

Simulation von
Detektoreigenschaften mit
Geant4

In diesem Kapitel wird das GEANT4-toolkit vorgestellt, welches verwendet wurde,
um die im Rahmen dieser Arbeit erzeugten Monte-Carlo Simulationen zu generie-
ren. Dabei soll zunéchst auf Monte-Carlo Simulationen selbst eingegangen werden.
Anschliefsend wird eine Einfithrung in GEANT4 gegeben sowie der Aufbau der Co-
des und dessen grundlegenden Bestandteile vorgestellt. Hierauf folgt eine Erlaute-
rung der Realisierung physikalischer Prozesse in GEANT4 und der Kriterien, nach
welchen die Auswahl eines Prozesses erfolgt. Schlieklich werden anhand eines ein-
fachen, typischen Beispiels die Hauptschritte dargelegt, welche bei der Erstellung
und Auswertung einer GEANT4-Simulation durchgefiihrt werden miissen.

2.1 Monte-Carlo Simulationen

Monte-Carlo Simulationen werden verwendet, um Systeme auf stochastische, nicht-
deterministische Weise zu simulieren. Dabei wird das jeweilige System numerisch
statt analytisch beschrieben. Hierfiir wird eine grofte Anzahl von Simulationen
des Systems durchgefiihrt, wobei die Parameter der Simulation mit Hilfe von Zu-
fallszahlen erzeugt werden, welche mit der Wahrscheinlichkeit ihres Auftretens
gewichtet sind. Aus den Ergebnissen der einzelnen Simulationen lassen sich dann
beispielsweise durch Mittelwertbildung Aussagen iiber das Verhalten des Gesamt-
systems treffen. Die Varianz des Endergebnisses héngt dabei von der Anzahl der
Simulationen ab.

Was Monte-Carlo Simulationen von anderen numerischen Methoden unterschei-
det, ist die Tatsache, dass als einzige Bedingung an das System seine Beschreib-
barkeit als Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion gegeben sein muss. Sie eignen sich
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Abbildung 2.1: Der von Enrico Fermi 1930 entwickelte Fermiac, der dazu ver-
wendet wurde, mittels Monte-Carlo Methoden Aussagen iiber die Diffusion von
Neutronen in Kernreaktoren und somit iiber die Sicherheit der Reaktoren zu
treflen (Metropolis, 1985).

daher besonders fiir die Beschreibung von Systemen mit einer groffen Anzahl von
gekoppelten Freiheitsgraden oder bei Systemen mit grofier stochastischer Unsi-
cherheit. Bei Monte-Carlo Methoden wird das physikalische System héufig direkt
simuliert, was bedeutet, dass keine mathematischen Modelle zur Beschreibung
des Systems notig sind und so beispielsweise das Aufstellen von Differentialglei-
chungen tiberfliissig wird. Es existieren viele verschiedene Monte-Carlo Methoden,
welche aber alle dieselbe Grundidee verfolgen. Dabei wird zunéchst die Menge aller
moglichen Ausgénge der zu simulierenden Prozesse definiert, aus welcher dann im
nachsten Schritt durch Faltung mit der Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion zufal-
lige, aber mit der entsprechenden Wahrscheinlichkeit gewichtete Werte generiert
werden. Mit Hilfe dieser Werte kénnen nun Simulationen durchgefiihrt werden,
aus welchen schlieflich Aussagen iiber das System gewonnen werden kdnnen.

Da fiir Monte-Carlo Simulationen eine grofe Anzahl von Berechnungsschritten
notwendig ist, konnten sie sich vor allem seit der Einfiihrung der ersten Compu-
ter durchsetzen. Statistische Methoden werden bereits seit Einfiihrung der Wahr-
scheinlichkeitstheorie angewendet. Enrico Fermi verwendete 1930 ebenfalls statis-
tische Methoden zur Berechnung der Diffusion von Neutronen und entwickelte
spater den sogenannten Fermiac, ein mechanisches Gerat, mit dessen Hilfe un-
ter Verwendung von Monte-Carlo Methoden Aussagen iiber die Sicherheit von
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Kernreaktoren getroffen werden konnen (Metropolis, 1987). Die mathematischen
Grundlagen der Monte-Carlo Methoden wurden durch John von Neumann und
Stanislaw Ulam wéahrend des Manhattan-Projektes gelegt. Wahrend dieser Zeit
wurde fiir diese Methoden auch der Name Monte-Carlo von Nicholas Metropolis,
Ulam und Fermi in Anlehnung an das gleichnamige Spielcasino in Monaco ge-
wahlt. Mit der Verfiigbarkeit von elektronischen Computern haben Monte-Carlo
Methoden wahrend den 1950er Jahren Einzug in viele Bereiche der Physik und
Mathematik genommen. Durch die Notwendigkeit einer grofsen Menge an Zufalls-
zahlen fiir Monte-Carlo Simulationen haben diese aufserdem zur Entwicklung ef-
fektiver Pseudo-Zufallszahlengeneratoren beigetragen. Heute finden Monte-Carlo
Methoden Anwendung in Bereichen wie der Astrophysik, der Medizin, der physi-
kalischen Chemie oder der Quantenchromodynamik. Sie werden aber zum Beispiel
auch fiir Simulationen zu Finanzentwicklungen, zum Klima und im Telekommu-
nikationsbereich genutzt.

2.2 Einfiihrung in Geant4

GEANT4 ist eine Monte-Carlo-basierte Software (toolkit) zur Simulation der Wech-
selwirkung von Teilchen mit Materie und elektromagnetischen Feldern. Sie bietet
umfangreiche Bibliotheken und Schnittstellen, die in einer Simulation die Erzeu-
gung von Teilchen, die Dokumentation ihrer Wechselwirkungen mit Materie und
die Visualisierung ihres Weges durch eine Geometrie erméglichen. Durch die grofse
Flexibilitét des toolkits in Hinblick auf die Anzahl und Art der simulierbaren Teil-
chen und die Wahlméglichkeit zwischen einer Vielzahl von physikalischen Model-
len, die einen grofen Energiebereich (von mehreren eV bis in den PeV-Bereich)
abdecken, hat GEANT4 bereits Einzug in viele Gebiete der Physik genommen und
ist vor allem in der Teilchenphysik, der medizinischen Physik und in der Astro-
physik weit verbreitet.

2.2.1 Entstehung und Entwicklung von Geant4

Der Code zu einer ersten Version dieser Simulationssoftware wurde bereits in den
siebziger Jahren von Rene Brun in der Programmiersprache Fortran geschrieben.
Die Software ermoglichte im Wesentlichen die Erzeugung und die Verfolgung von
Teilchen, weshalb er ihr den Namen GEANT, abgeleitet von GEneration ANd
Tracking, gab. Aufgrund der seitdem stattfindenden stdndigen Erweiterung des
Codes und der grofen Rolle, die nun die Simulation der Geometrie eines Expe-
rimentes als ein bedeutender Bestandteil des toolkits einnimmt, wird der Name
inzwischen héufig als Akronym fiir GEometry ANd Tracking gesehen.
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Als Reaktion auf die schnell anwachsende Komplexitdt und Anwendungsvielfalt
des toolkits wurden im Jahr 1993 unabhiingig voneinander Studien am CERN! und
KEK? zu Moglichkeiten der Verbesserung des Codes durch neue Programmiertech-
niken durchgefiihrt. Ein Jahr spéter griindeten beide Institutionen eine gemein-
same Kollaboration (Projektname: RD44), um aus dem in Fortran geschriebenen
GEANT3 eine neue, vierte Hauptversion in der objektorientierten Programmier-
sprache C++ zu entwickeln (Agostinelli et al., 2003). Durch die objektorientierte
Programmierung ist es gelungen, Abhéngigkeiten der einzelnen Programmteile
voneinander zu minimieren, die Ubersichtlichkeit des toolkits zu erhéhen und es
dem Benutzer zu ermoglichen, auf einfache Weise einzelne Programmteile wie bei-
spielsweise physikalische Prozesse und die Simulationsgeometrie anzupassen oder
neu zu programmieren.

2.2.2 Die Geant4 Kollaboration heute

Ende 1998 wurde die GEANT4-Simulationssoftware von der GEANT4-Kollaboration
veroffentlicht, welche sich neben der Wartung des Codes und dem User-Support
die standige Weiterentwicklung, Verbesserung und Qualitatskontrolle der physika-
lischen Modelle des Codes als Ziel gesetzt hat und regelméfig neue Versionen des
toolkits verdffentlicht. Der gesamte Quellcode kann auf der GEANT4-Webseite?
kostenlos heruntergeladen werden.

Neben einer ausfiithrlichen Dokumentation und Beispielsimulationen stehen dem
Benutzer hier auch eine FAQ-Seite und ein User-Forum zur Verfiigung, welches
in Unterforen fiir verschiedene Teilbereiche des toolkits aufgeteilt ist. Diese Un-
terforen werden von Expertengruppen der Kollaboration betreut und bieten Hilfe
bei Fragen und Problemen mit dem Code, sind eine Anlaufstelle zur Diskussion
ungewohnlicher Simulationsergebnisse und nehmen Vorschlége fiir Erweiterungen
und Verbesserungen des toolkits entgegen.

Neben CERN und KEK sind beispielsweise auch das Fermilab und INFN* in der
GEANT4-Kollabortation vertreten. Die Software wird von namhaften Experimen-
ten wie dem ATLAS-Detektor des LHCs® und dem GLAST-Teleskop verwendet

L CERN - Centre Européen pour la Recherche Nucléaire: europiische Organisation fiir Kern-
forschung in der Schweiz

2 KEK - nationales Forschungszentrum fiir Hochenergiephysik in Japan

3http://geant4.web.cern.ch

4INFN - Istituto Nazionale di Fisica Nucleare (Nationales Institut fiir Kernphysik): For-
schungsgesellschaft fiir Kern-, Teilchen-, und Astroteilchenphysik in Italien

5 LHC - Large Hadron Collider: Teilchenbeschleuniger fiir Hadronen am CERN.
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und dessen Einsatz in der Astrophysik wird von der ESA unterstiitzt. Die glo-
bale Verbreitung und die Vielzahl der Einsatzgebiete des toolkits verdeutlichen
nochmals seine Komplexitit und seine vielseitigen Anwendungsmoglichkeiten.

2.3 Aufbau des Geant4-Codes

GEANT4 ist keine Software im herkommlichen Sinne, sondern liefert zahlreiche
Bibliotheken, Datenbanken und Schnittstellen zu externen Programmen, die es
dem Anwendungsprogrammierer ermoglichen, unter Verwendung der einzelnen,
bereitgestellte Klassen und Modulen einen Simulationscode zu programmieren.

Um den Durchflug und die Wechselwirkung von Teilchen mit Materie und elektro-
magnetischen Feldern im konkreten Fall des Endanwenders simulieren zu konnen,
sind insbesondere folgende Schnittstellen und Klassen in die Software integriert:

e Definition der Detektorgeometrie und des Experimentaufbaus (Form und
Material)

e Definition und Erzeugung von Primérteilchen mit bestimmter Energie, Ab-
strahlcharakteristik und Ursprungsort (Quellvolumen)

e Festlegung der zu beriicksichtigenden physikalischen Prozesse und der dabei
beriicksichtigten beziehungsweise erzeugten (Sekundér-)Teilchen

e Definition sensitiver Detektorelemente zur Dokumentation simulierter Mess-
ergebnisse

e simulierte Detektoreigenschaften (Datenprozessierung und -digitalisierung)
e Abspeicherung der relevanten Daten (hits)

e Schnittstellen zur Visualisierung der Detektorgeometrie und der Teilchen-
flugbahnen.

Der Ablauf einer mittels dieser genannten Klassen erzeugten GEANT4-Simulation
lasst sich dann hierarchisch gliedern, wobei die grofite Einheit durch einen soge-
nannten run gebildet wird. Als run bezeichnet man das Erzeugen und Nachver-
folgen einer beliebigen Anzahl von Primérteilchen (events), die alle bei gleich-
bleibender Detektorgeometrie, in dem gleichen Quellvolumen und mit denselben
implementierten physikalischen Prozessen simuliert werden.

Ein run setzt sich also aus einzelnen events zusammen. Ein event umfasst dabei
die Erzeugung eines Primérteilchens und die Berechnung der Wechselwirkungen
und Teilchenflugbahnen durch die Geometrie fiir dieses Primérteilchen sowie fiir
alle weiteren Sekundérteilchen, die aufgrund von Wechselwirkungen mit Materie
oder elektromagnetischen Feldern durch dieses Primérteilchen direkt oder indirekt
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erzeugt wurden. Ein event gilt als beendet, wenn das Primér- und alle Sekundér-
teilchen keine kinetische Energie mehr besitzen oder aber den Rand des simu-
lierten Raumbereiches (world volume) erreichen. Erst wenn ein event komplett
abgeschlossen ist, wird das nédchste event durch Erzeugung eines neuen Primér-
teilchens gestartet. Alle Teilchen werden nacheinander simuliert und anschliefsend
mit der korrekten, berechneten Zeit in Bezug auf das Primérteilchen versehen (zur
Zeit: sieche Abschnitt 2.5.2).

Bei seiner Erzeugung enthélt ein event Informationen iiber die Eigenschaften des
Primérteilchens und dessen Vertex (Orts- und Zeitinformation). Am Ende der Si-
mulation eines events enthélt es Detektortreffer (hits) und die Flugbahnen des
Primér- und aller seiner Sekundérteilchen. Ist die Berechnung eines events abge-
schlossen, so werden aus Speicherplatzgriinden alle Daten dieses events verworfen,
insofern sie fiir weitere Berechnungen der Simulation belanglos sind. Es liegt da-
her in der Verantwortung des Benutzers, die fiir ihn interessanten Daten wahrend
eines events herauszufiltern und abzuspeichern.

2.3.1 Bestandteile einer Geant4-Simulation

Neben zahlreichen Klassen, die der Benutzer unverdndert aus dem toolkit tiber-
nehmen kann oder bei denen es ihm freisteht, sie seinen Bediirfnissen entsprechend
anzupassen, existieren drei Klassen, die von jedem Benutzer zwingend selbst pro-
grammiert werden miissen: Dabei handelt es sich um die primary generator action-,
die physics list- und die detector construction-Klasse (sieche Abbildung 2.2).

Die primary generator action dient zur Erzeugung der simulierten Primérteil-
chen. Das toolkit bietet hierfiir verschiedene Md6glichkeiten der Umsetzung, wobei
die Verwendung der general particle source (GPS) als eine der effektivsten an-
gesehen wird (Ferguson, 2000). Neben der Definition der Teilchensorte und des
Spektrums ermoglicht sie dem Benutzer per Kommandozeile oder in einer Ma-
krodatei die Angabe der rdumlichen Verteilung der Abstrahlung (Teilchenquelle),
der Abstrahlcharakteristik sowie die Angabe der Groke des Offnungswinkels des
Emissionskegels der Punkte des Quellvolumens. Bei der Teilchenquelle kann es sich
dabei um einen Punkt, einen Strahl, eine Flidche (Kreisfliche, Ellipse, Rechteck,
Kreisring), eine emittierende Oberfliche oder ein Volumen (Kugel, Ellipsoid, Zy-
linder, Parallelepiped) handeln. Fiir das Energiespektrum der Teilchen kann zwi-
schen Voreinstellungen wie monoenergetisch, gaussverteilt oder beispielsweise ei-
nem Schwarzkorperspektrum gewihlt werden, oder alternativ vom Benutzer selbst
iiber ein Histogramm eingegeben werden.

In der physics list (ausfiihrliche Beschreibung siehe Abschnitt 2.4.1) werden von
dem Benutzer alle fiir das jeweilige Experiment relevanten physikalischen Prozes-
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Abbildung 2.2: Klassendiagramm einer exemplarischen GEANT4-Simulation.
Benutzerdefinierte Klassen sind blau unterlegt, wahrend GEANT4 Action- und
Manager-Klassen gelb bzw. orange dargestellt sind. Abbildung: C. Tenzer, IAAT

se, Teilchensorten und cut values festgelegt. Aufgrund der groffen Bandbreite der
Experimente und den jeweils interessanten Energiebereichen ist es nicht moglich,
eine bei allen Experimenten einsetzbare Standardliste anzugeben, da ansonsten
keine sinnvollen Rechenzeiten mehr erreichbar wéren. Daher ist durch den Be-
nutzer eine Auswahl relevanter Prozesse zu treffen, welche einen entscheidenden
Einfluss auf die Simulationsergebnisse nimmt. Zur Orientierung stehen dem Be-
nutzer Beispiel-Listen auf den GEANT4-Webseiten zur Verfiigung.

In der detector construction werden die Geometrie des Experimentaufbaus und
die zugehorigen Materialien programmiert. Viele Materialien kénnen direkt aus
den NISTS-Datenbanken entnommen werden, welche durch die Simulationssoftwa-
re bereitgestellt werden. Alternativ stehen dem Benutzer Klassen zur Verfiigung,
mit denen er durch Angaben wie beispielsweise der Massen- und Kernladungszahl
Elemente selbst definieren kann (G4Element-Klasse), welche ihrerseits wiederum
aus Isotopen bestehen konnen. Molekiile und Materialien aus einer oder mehreren
Atomsorten konnen aus Elementen durch die Angabe makroskopischer Eigenschaf-
ten wie Dichte und Temperatur, aber auch durch Massen- oder Anzahlverhéltnisse
erstellt werden (G4Material-Klasse).

Zur Realisierung der Geometrie stehen dem Benutzer Klassen zur Verfiigung, mit
deren Hilfe er komplexe Detektoranordnungen simulieren kann. Dazu wird die

6 National Institute of Standards and Technology
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Geometrie hierarchisch aus Einzelteilen zusammengesetzt, wobei jedes Einzelteil
durch einen solid (Festlegung der Form), ein logical volume (Definition von Eigen-
schaften) und ein physical volume (Platzierung des Korpers im Raum) definiert
wird. Wahrend ein solid die Form des geometrischen Korpers festlegt, werden ihm
durch das logical volume Eigenschaften wie beispielsweise das Material zugewie-
sen. Das physical volume ist fiir die Platzierung des Korpers im Bezug zu anderen
Korpern verantwortlich. Im Folgenden werden diese drei Aspekte der Geometrie-
erstellung nochmals ausfiihrlicher diskutiert.

Mit Hilfe der virtuellen” G4VSolid-Klasse wird die Form des geometrischen Kor-
pers definiert. Es existieren drei verschiedene Moglichkeiten zur Erzeugung eines
solids. Einfache Formen wie Quader, Zylinder oder Kugelsegmente konnen mit
Hilfe der Constructive Solid Geometry (sogenannte CSG-solids) erstellt werden.
Hierfiir werden Klassen bereitgestellt, bei denen lediglich noch die Parameteran-
gabe der Korper erfolgen muss.

Kompliziertere Formen, die nicht durch CSG-solids abgedeckt werden, kénnen
durch boolsche Kombinationen von solids erreicht werden (boolean solids). Sol-
che Kombinationen kénnen mit CSG-solids oder mit bereits erzeugten boolean
solids durchgefithrt werden. Als Operation kann die Vereinigung zweier Korper
(G4UnionSolid-Klasse), deren Subtraktion (G4SubtractionSolid) oder deren Schnitt-
menge (G4IntersectionSolid) erzeugt werden. Die beiden Korper konnen hierbei
beliebig gegeneinander verschoben oder rotiert sein, wobei der eine jedoch nicht
komplett im anderen enthalten sein darf. Zudem diirfen die beteiligten Korper
keine gemeinsamen Flachen oder Kanten besitzen, wodurch sich die Konstruktion
boolscher solids mitunter als recht komplex gestalten kann. Des Weiteren ist zu
beachten, dass die Simulationszeit mit der Anzahl der durchgefiihrten boolschen
Operationen deutlich zunimmt.

Eine weitere Moglichkeit zur Erzeugung geometrischer Formen ist die Verwendung
von Boundary Represented Solids (BREPs), welche durch ihre Aufenfléchen defi-
niert werden. Sie werden entweder aus ebenen Fldchen wie Dreiecken oder Quadra-
ten zusammengesetzt (sogenannte tessellated solids) oder werden aus Oberflachen
héherer Ordnung aufgebaut. Da solids dem ISO STEP® Standard entsprechen,
liegt eine einfache Moglichkeit, tessellated solids zu erzeugen, in der Verwendung
eines CAD?-Programmes.

7 Als virtuell wird eine Methode oder eine Klasse bezeichnet, die lediglich als Schnittstelle
vorliegt und deren genaues Verhalten vom Benutzer noch festgelegt werden muss.

8 STEP: STandard for the Exchange of Product model data. Standardisiertes Datenaustausch-
format, das sich besonders fiir den Austausch von Geometriedaten eignet und haufig von
CAD-Programmen verwendet wird.

9 Computer Aided Design. CAD-Programme werden zum Erstellen von 2D- und 3D-
Konstruktionsmodellen verwendet.
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Durch das logical volume konnen einem Korper Eigenschaften zugewiesen wer-
den. Hier wird beispielsweise festgelegt, aus welchem Material der Korper be-
steht oder ob er sensitive Detektoreigenschaften besitzen soll. Wird ein Korper
als sensitiver Detektor definiert, so werden alle physikalischen Wechselwirkun-
gen, die wahrend eines runs in diesem Volumen stattfinden, als sogenannte hits
registriert. Dies ermoglicht dem Benutzer, auf einfache Weise aus anderen Pro-
grammteilen auf die Daten dieser hits zuzugreifen, um sie weiter zu verarbei-
ten oder abzuspeichern. Des Weiteren existieren Filter-Klassen, die eine Voraus-
wahl der zu registrierenden hits treffen. Es konnen selbst programmierte oder von
GEANT4 bereitgestellte Filterklassen verwendet werden. So konnen beispielsweise
nur geladene Teilchen (G4SDChargedFilter-Klasse) oder bestimmte Teilchensor-
ten (G4SDParticleFilter-Klasse) registriert werden, oder auch Energieschwellen-
werte (G4SDKineticEnergyFilter-Klasse) gesetzt werden.

Das physical volume legt die rdumliche Position (Translation und Rotation) ei-
nes Korpers in Bezug zu seinem sogenannten mother volume fest. Geometrie ist
in GEANT4 hierarchisch aufgebaut: Jeder geometrische Korper kann als Mutter-
volumen einen oder mehrere andere Korper (Tochtervolumina) enthalten, wobei
Tochtervolumina vollstdndig im Muttervolumen enthalten sein miissen und sich
auch untereinander nicht iiberlappen diirfen. Um ungewollte Uberlappungen (zum
Beispiel von aneinander grenzenden Tochtervolumina) und die damit einhergehen-
de Aufhebung der Eindeutigkeit der Korpereigenschaften auszuschliefsen, stehen
dem Benutzer sowohl interne als auch externe Werkzeuge fiir Uberlappungstests
(volume-checks) zur Verfiigung.

Durch die Implementierung einer effizienten Navigation durch die Geometrie wur-
de eine Verbesserung der Rechenzeit erreicht (Agostinelli et al., 2003). Durch die
Verwendung von sogenannten Replicas und parametrisierten Voluminas bei der
Erzeugung von stark symmetrischen oder selbstdhnlichen Geometrien mit einer
grofsen Anzahl identischer Strukturen kann der Benutzer eine weitere Einsparung
von Rechenzeit erreichen.

2.4 Simulation physikalischer Prozesse in
Geant4

GEANT4 bietet eine grofe Auswahl an physikalischen Modellen und Prozessen,
von denen sich der Benutzer die zu seinem Experiment passenden Modelle wah-
len kann beziehungsweise muss. Auswahlkriterien sind dabei unter anderem der
untersuchte Energiebereich, das Material, die Primérteilchen und die gewiinsch-
ten zu simulierenden Effekte. Viele Prozesse sind auch in verschiedenen Genauig-
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keitsausfiihrungen vorhanden, wobei eine hohere Prézision eine léngere bendtigte
Rechenzeit der Simulation mit sich bringt.

Der Vorteil dieser selbstandigen Zusammenstellung der in die Simulation imple-
mentierten physikalischen Prozesse (physics list) liegt in einer erheblichen Ver-
ringerung der Rechenzeit durch die Auswahl ausschliefslich jener Prozesse, die
fiir die Ziele und die Art des jeweiligen simulierten Experimentes von Bedeutung
sind. Dies bringt allerdings den grofen Nachteil mit sich, dass beim Weglassen
nur eines Effektes, der fiir das Experiment von Bedeutung wire, ein komplett
anderes Simulationsergebnis entsteht, welches moglicherweise keine physikalische
Aussagekraft mehr besitzt. Kleinste Anderungen der physics list kénnen die Simu-
lationsergebnisse so entscheidend beeinflussen, dass alle weiteren Parameter einen
vergleichsweise kleinen Einfluss auf die Resultate besitzen. Die Qualitdt der Si-
mulationsergebnisse héngt also ganz entscheidend von der Implementation einer
korrekt erstellten und vollstandigen Liste physikalischer Prozesse ab.

Fiir die Prozesse existieren folgende iibergeordnete, wichtige Kategorien:

elektromagnetische Prozesse

hadronische Prozesse

Zerfalle

Teilchentransport (transportation)

optische Prozesse

photolepton-hadronische Prozesse

Diese Kategorien sind teilweise nochmals in Unterkategorien aufgeteilt. So sind
elektromagnetische Prozesse beziiglich ihrer Anwendungsgebiete in Unterkatego-
rien unterteilt wie beispielsweise ,standard* (bis hinauf zu einigen PeV), ,low
energy” (bis hinab zu 250eV) oder ,DNA“!? (einige ¢V). Der Anwendungsbenut-
zer stellt fiir jede dieser Kategorien beziehungsweise Unterkategorien eine physics
list zusammen und ordnet jedem Prozess ein Modell zu.

Die Kategorien bestehen aus Klassen fiir die einzelnen Prozesse (z.B. G4eBrems-
strahlung-Klasse fiir Elektronen), denen dann ein Modell zugeordnet wird, anhand
welchem der Prozess berechnet werden soll (z.B. G4LivermoreBremsstrahlung-
Model-Klasse, welche fiir Energien bis hinab zu 250eV giiltig ist und zur Be-
rechnung interpolierte Datentabellen verwendet, die auf der EADL! Livermore

0 Durch die DNA-Kategorie wurde die elektromagnetische Physik von GEANT4 bis in den eV-
Bereich erweitert, um die biologischen Auswirkungen von Strahlung auf Gewebe und deren
Verénderung durch Abschirmungen zu testen. (European Space Agency AO6041 project)

1 Evaluated Atomic Data Library
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Library basieren.). Diese Modelle kénnen noch genauer spezifiziert werden, bei-
spielsweise durch die Festlegung ihres Energiebereiches, durch Einstellen ihrer cut
values (siehe Abschnitt 2.4.1) und durch die Angabe des Grades der simulierten
Genauigkeit und der zu beriicksichtigenden Effekte (z.B. Polarisierung).

Diese Modelle verwenden entweder theoretische Formeln zur Berechnung der Pro-
zesse oder beziehen ihre Daten aus der Interpolation von Messdaten bereitgestell-
ter Datenbanken. Sowohl die parametrisierten als auch die interpolierten Werte so-
wie die daraus resultierenden Siulationsergebnisse unterliegen stindiger Uberprii-
fung, Aktualisierung und Bewertung durch spezielle Arbeitsgruppen der GEANT4-
Kollaboration, wodurch die physikalische Korrektheit der Simulationsergebnisse
anhand von Vergleichen mit Experimenten bewertet wird (Allison et al., 2006;
Amako et al., 2006).

Durch den objektorientierten und hierarchischen Aufbau des toolkits, durch die
Verwendung von abstrahierten Schnittstellen und durch die Vermeidung von Ab-
hangigkeiten zwischen den Modulen ist eine einfache Integration neuer Modelle
und eine Aktualisierung der alten Modelle méglich. Des Weiteren steht dem Be-
nutzer durch die Méglichkeit der Einsicht in alle Code-Teile und Hierarchieebenen
des toolkits die eigene Bewertung der physikalischen Richtigkeit der verwendeten
Theorien und Datenbanken zu. Ebenso besteht die M6glichkeit der Implementati-
on eigener Modelle. Im Folgenden wird nun beschrieben werden, wie diese physika-
lischen Prozesse auf ein simuliertes Teilchen angewendet werden und nach welcher
Vorgehensweise entschieden wird, welcher Prozess angewendet werden soll.

2.4.1 Propagation eines Teilchens

Die Bewegung eines Teilchens durch die Detektorgeometrie ist in eine Abfolge
von sogenannten steps unterteilt. Zu Beginn eines steps wird ausgewahlt, wel-
cher Prozess stattfinden soll und wie weit das Teilchen dabei in Raum und Zeit
transportiert wird (N#heres zur Auswahl: siehe Abschnitt 2.4.2). Die Lénge eines
steps (die sogenannte step length) ist hierbei nicht fest vorgegeben, sondern wird
— wie im Folgenden erlautert — fiir jeden step neu berechnet. Sie hangt dabei von
dem gewiahlten Prozess (Wirkungsquerschnitt) und den Material- und Teilche-
neigenschaften ab und kann durch eine benutzerdefinierte, maximale Schrittlinge
begrenzt werden. Des Weiteren kann ein step nie eine Materialgrenze iiberschrei-
ten, da sich hierbei die entscheidenden Parameter fiir die Berechnung der step
length &ndern wiirden. Statt dessen endet der alte step an dieser Grenze und ein
neuer wird gestartet.

Nach der Prozessauswahl wird durch die Dolt-Methode der Prozess ,,ausgefiihrt”,
indem alle Eigenschaften des Teilchens um die fiir diesen step berechneten Wer-
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te wie Energie-, Zeit- und Ortsénderungen aktualisiert und mogliche entstehende
Sekundarteilchen erzeugt werden. Die Prozesse sind gemaf ihrer physikalischen Ei-
genschaften in at rest-Prozesse (z.B. radioaktiver Zerfall ruhender Teilchen), along
step-Prozesse (z.B. Cherenkov-Strahlung) und post step-Prozesse (z.B. Erzeugung
von Sekundérteilchen) unterteilt, wobei auch Kombinationen auftreten (z.B. bei
Tonisation: Energieverlust und delta-Strahlung'?) (Geant4 Collaboration, 2009).

Mit der Aktualisierung der Variablen des Teilchens wird ein step abgeschlossen und
der néchste step kann fiir dieses Teilchen gestartet werden. Alle von einem Primér-
teilchen erzeugten Sekundérteilchen werden temporar gespeichert und erst nach
der Vernichtung des Primérteilchens nacheinander auf dieselbe Weise abgearbeitet.
Dies bedeutet also, dass immer nur die Wechselwirkung eines Teilchens mit dem
Detektor simuliert wird, also immer nur Teilchen-Material-Wechselwirkungen und
nicht Teilchen-Teilchen-Wechselwirkungen betrachtet werden. Es wird also immer
nur ein einzelnes Teichen in der Simulation betrachtet, wodurch keine Wechsel-
wirkungen der Teilchen untereinander berticksichtigt werden konnen.

Die Simulation eines Teilchens wird beendet, wenn es entweder durch einen step
das sogenannte world volume, also das die Simulationsgeometrie begrenzende, alles
umfassende mother volume verlasst, es unter Erzeugung von Sekundérteilchen ver-
nichtet wird oder nicht mehr geniigend kinetische Energie besitzt. Der Grenzwert
fiir die kinetische Energie von Sekundérteilchen wird durch einen cut value fiir die
step length charakterisiert, der fiir Teilchen, Materialien und Prozesse angegeben
werden kann. Anstelle eines Energie-cut value wird ein cut value fiir die step length
verwendet, da nicht nur die Energie des Teilchens, sondern auch das Material, in
dem es sich bewegt, dabei von Bedeutung ist. Wenn also die step length, die fiir
diesen step ausgewéhlt wurde, unter dem auf diese Weise festgelegten Wert liegt,
wird dieses Sekundérteilchen nicht mehr weiter verfolgt beziehungweise gar nicht
erst erzeugt. Aus Energieerhaltungsgriinden wird seine Energie in dem Material
deponiert. Dieser cut value ist ndtig, um beispielsweise eine Erzeugung von sehr
vielen niederenergetischen Elektronen oder Photonen zu vermeiden. Auch lésst
sich in uninteressanteren Bereichen der Detektorgeometrie ein groferer cut value
einstellen, wahrend in relevanten Volumina ein kleiner cut value wéhlbar ist, was
zu einer erheblichen Reduzierung der Rechenzeit fiihren kann.

2.4.2 Wahl des Prozesses

Bei jedem step muss entschieden werden, welcher der in der physics list initiali-
sierten physikalischen Prozesse, die mit dem betrachteten Teilchen verkniipft sind,

12 Als delta-Strahlung werden Elektronen bezeichnet, die durch einen Stof mit einem Teilchen
(Ionisation) so viel Energie gewonnen haben, dass sie nun selbst eine grofte Anzahl an freien
Elektronen durch Stofionisation erzeugen konnen.
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durchgefiihrt werden soll. Diese Entscheidung wird in GEANT4 mit Hilfe der step
length getroffen: Zu Beginn eines steps wird fiir jeden in Frage kommenden Pro-
zess eine step length berechnet und anschliefsend derjenige Prozess ausgewéhlt,
der die kiirzeste step length vorschliagt.!3

Im Folgenden soll die Berechnung dieser step length erldutert werden (siche Agosti-
nelli et al. (2003)). Die vorgeschlagene step length ist abhéngig von der mittleren
freien Weglénge A des Teilchens fiir einen bestimmten Prozess, und ist durch die-
se liber den Wirkungsquerschnitt energieabhingig. Die Wahrscheinlichkeit, dass
sich das Teilchen eine Strecke [y ohne das Eintreten eines bestimmten Prozesses
fortbewegen kann, fillt exponentiell mit der Lange dieser Strecke ab und ist durch
das Verhaltnis der betrachteten Strecke [y und der mittleren freien Weglidnge be-
stimmt:

P(ly) =e™™, (2.1)

mit
ny = / ") (2.2)

Es besteht also ein direkter Zusammenhang zwischen der Wahrscheinlichkeit, der
mittleren freien Weglinge und der betrachteten Strecke [y. Jeder Strecke kann
also eine bestimmte Wahrscheinlichkeit zugeordnet werden. Anstatt nun zuféllig
eine Strecke zu wahlen, wird zuféllig ein Wert fiir die Wahrscheinlichkeit gew&hlt
und anschliefsend anhand der mittleren freien Weglédnge berechnet, welcher Strecke
diese Wahrscheinlichkeit entspricht.

Fiir den Zerfall eines Teilchens mit einer Geschwindigkeit v und einer mittle-

ren Lebenszeit 7 berechnet sich A geméaf A = yvr (mit dem Relativitétsfaktor
2

v = 1/(1 = %)). Fiir eine Wechselwirkung wihrend des Fluges ist A gegeben

durch % = pX; <xm‘:) o, steht hierbei fiir den Wirkungsquerschnitt eines Isotopes
i der Masse m; und dem Massenanteil z;, wiahrend p die Dichte des Materials
bezeichnet. A &ndert sich hierbei, wenn das Teilchen Energie verliert, und verhélt
sich an Materialgrenzen diskontinuierlich. Im Gegensatz dazu ist die Wahrschein-
lichkeitsverteilung von n), unabhénging von Energie und Material und folgt einer

einfachen Exponentialverteilung.

Aus Gleichung 2.1 folgt fiir ny:
ny=—1Inn, (2.3)

wobei 7 eine Zufallszahl zwischen 0 und 1 ist.

13 Hierzu z&hlt auch der transportation-Prozess, der die reine Fortbewegung des Teilchens ohne
das Auftreten eines physikalischen Effektes beschreibt. Als step length schlagt der transpor-
tation-Prozess immer die Strecke bis zur nichsten geometrischen Grenze vor.

37



Kapitel 2 Simulation von Detektoreigenschaften mit GEANT4

In GEANT4 wird nun die Zufallszahl 7 gleichverteilt aus dem Intervall (0,1) ausge-
wahlt, aus der anhand von Gleichung 2.3 n) bestimmt werden kann. Aus diesem
gewichteten n, ldsst sich nun mit Hilfe von 2.2 die zu dieser zufillig gewéhlten
Wahrscheinlichkeit gehorige step length berechnen.

Diese Berechnung der step length [y wird fiir jeden in Frage kommenden Prozess
mit einer anderen Zufallszahl durchgefiihrt. Anschlieftend wird der Prozess mit
der kleinsten step length ausgewahlt und durch das Aufrufen seiner Dolt-Funktion
ausgefiihrt.

Es wird deutlich, dass wihrend einer Simulation auf diese Weise eine grofe Menge
an Zufallszahlen generiert werden muss. Aufser bei der Wahl des Prozesses nehmen
diese beispielsweise auch bei der Erzeugung eines Primérteilchens eine bedeutende
Rolle ein oder bestimmen die Atomsorte bei Wechselwirkungen mit Materialien,
die aus mehreren Atomsorten aufgebaut sind.

Die Generierung dieser Zufallszahlen geschieht mit Hilfe des HEPRandom-Moduls,
welches Teil der CLHEP'“-Bibliothek ist. Hierbei stehen dem Benutzer verschie-
dene Zufallszahlengeneratoren und unterschiedliche Verteilungsalgorithmen (z.B.
RandFlat, RandExponential, RandGauss) zur Verfiigung.

Jeder dieser Zufallszahlengeneratoren benétigt einen seed-Wert, welcher als Start-
wert fiir den Algorithmus zur Zufallszahlenberechnung verwendet wird und jedes
Mal dieselbe pseudo-zuféllige Folge von Zahlen liefert. Bei gleichem Code fiihrt die
Verwendung des gleichen seed-Wertes also zu der gleichen Abfolge von events. Auf
diese Weise lésst sich jeder durchgefiihrte run reproduzieren, was zum Aufspiiren
von Fehlern und zur Reproduktion von Simulationsergebnissen genutzt werden
kann.

2.5 Simulation eines Detektors im Orbit

In diesem Abschnitt wird anhand eines einfachen Beispiels gezeigt, welche Schrit-
te beim Aufbau einer Simulation nacheinander durchgefiihrt werden miissen - von
der Erstellung des Eingangsspektrums bis hin zur Auswertung der Ergebnisse der
Simulation. Insbesondere wird dabei auf die Normierung des Eingangsspektrums
eingegangen, die einen kritischen Punkt fiir die Verwendbarkeit der Simulations-
ergebnisse darstellt.

Als typisches Beispiel eines stark vereinfachten Modells zur Simulation von Ront-
gensatelliten wird hier die Simulation eines Detektors in einer Aluminiumbox vor-
gestellt. Box und Detektor sollen sich im Vakuum befinden und in diesem Beispiel
lediglich der kosmischen Roéntgenhintergrundstrahlung ausgesetzt sein. Weitere

14 CLHEP - Class Library for High Energy Physics. Die einzige Bibliothek, die neben dem
GEANT4-toolkit Voraussetzung zur Durchfiihrung einer GEANT4-Simulation ist.
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5000 cm

Abbildung 2.3: Skizze der fiir die Beispielsimulation verwendeten Detektorgeo-
metrie und der Kugel, von der aus die Emission der Teilchen simuliert wird
(nicht maBstabsgetreu). Detektorgréfe: 10 cm? x 10 cm?, Detektordicke: 450 ym,
Kantenldnge der Box: 15 cm, Dicke der Box: 0,5 cm, Kugelradius: 50 m.

Primaérteilchenfliisse, die fiir die Erzeugung des Hintergrundes verantwortlich sind,
wie zum Beispiel kosmische Protonen, konnen auf dieselbe Weise untersucht wer-
den. Als Detektor wird eine Siliziumscheibe verwendet, welche als ein einziges,
grofes Pixel betrachtet wird. Ziel ist es, den Hintergrund des Detektors, der durch
Interaktion der Photonen der kosmischen Rontgenhintergrundstrahlung mit der
gesamten Detektorgeometrie entsteht, in dieser Umgebung abzuschétzen. Abbil-
dung 2.3 zeigt eine Skizze der verwendeten Detektorgeometrie.

2.5.1 Erzeugung des Eingangsspektrums

Um das Eingangsspektrum der Beispielsimulation zu erstellen, miissen in der gene-
ral particle source (GPS) Angaben iiber das Spektrum selber und iiber die Geo-
metrie des Quellvolumens der Teilchen sowie deren Emissionsrichtung gemacht
werden.

Fiir das Eingangsspektrum wird folgende von Gruber et al. (1999) erstellte ana-
lytische Formel fiir das aus HEAO-115- und CGRO¥-Daten gewonnene kosmische

15 HEAO-1 - High Energy Astronomical Observatory 1: Der erste von drei Réntgensatelliten,
die von der NASA in den 1970er Jahren gestartet wurden. Mit HEAO-1 wurde dabei u.a.
all-sky surveys im Energiebereich von 0,2keV bis 10 MeV durchgefiihrt.

16 CGRO - Compton Gamma Ray Observatory: Gammateleskop der NASA (1991-2000), wel-
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Abbildung 2.4: Das nach Formel 2.4 erstellte Spektrum der Kosmischen Ront-
genhintergrundstrahlung nach Gruber et al. (1999). Dieses Spektrum wurde als
FEingangsspektrum fiir die Beispielsimulation verwendet.

Rontgenhintergrundspektrum verwendet (siehe auch Abbildung 2.4):

keV

fiir Energien E von 3keV bis 60keV : 7,877E 0% m
keV c¢cm” s sr

£\ 55
fir E > 60keV : {0,0259 (@)

B ) —1,58 (2.4)

0,504 [ —
i <60

EN\ M keV
+0,0288 { — —_——
(60) } keV cm? s st

Fiir die Simulation wird der Fluss bis 1keV extrapoliert. Zur Berechnung des ge-
samten Flusses, der spéter fiir die Bestimmung der Simulationszeit benotigt wird,

ches mit seinen vier Instrumenten einen Energiebereich von 30keV bis 30 GeV abgedeckt
hat und mit dem die erste Himmelsdurchmusterung bei Energien oberhalb von 100 MeV
durchgefiihrt wurde.
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wird dabei iiber die Energie bis hin zu 100 MeV aufintegriert, was einen Fluss
von ® = 15,695 Photonen - ecm™2 - s7! - sr™! ergibt. Der Fluss bei noch héheren
Energien ist duferst gering, so dass bei den hier simulierten Teilchenzahlen keines
in diesem Energiebereich erzeugt wiirde.

Um einen isotropen Strahlungshintergrund zu simulieren, wird dieses Spektrum
als Histogramm an die GPS {ibergeben und in der Simulation von der Oberfla-
che einer Kugel abgestrahlt, deren Radius 50 m betrdgt und deren Zentrum im
Ursprung des world volumes liegt, was ebenfalls dem Mittelpunkt des Detektors
entspricht.

Damit an jedem Ort im Innern der Kugel eine isotrope Strahlungsdichte herrscht,
wird fiir jeden Punkt der strahlenden Kugeloberfliche eine kosinusférmige Ab-
strahlcharakteristik gewéhlt (also keine isotrope). Die Notwendigkeit einer sol-
chen Abstrahlcharakteristik liegt in dem Lambertschen Kosinusgesetz begriin-
det. Dieses Gesetz besagt, dass die Strahlungsintensitét / (Anzahl der Photonen
pro Sekunde und pro Steradiant) der durch ein Fldchenelement einer sogenannte
Lambert-Flache (d.h. einer ideal diffus reflektierenden Oberfliche) ausgesendeten
Strahlung proportional zum Kosinus des Winkels zwischen der Fldchennormalen
und einem Beobachter ist:

I = I, -cosf . (2.5)

I naz ist hierbei die Strahlungsintensitit in Richtung der Flachennormalen und 6
der Winkel zwischen der Blickrichtung des Beobachters und der Flachennormalen,
der Werte von 0...90° annehmen kann. Der Photonenfluss ® (auch Strahlungsdich-
te genannt), also die Anzahl der Photonen pro Quadratzentimeter, Sekunde und
Steradiant, wird dadurch unabhéngig von 6 und bleibt somit fiir alle Beobach-
tungsrichtungen konstant, wie im Folgenden erkldrt werden soll. Ein Lambert-
scher Strahler erscheint daher von jedem beliebigen Blickwinkel aus betrachtet
gleich hell. Dies wird unter Beriicksichtigung der Tatsache verstandlich, dass sich
je nach Blickwinkel auch die effektive Fliche des betrachteten Objektes dndert,
da diese durch die Projektion um den Faktor cos verkleinert wird. Wiirde die
Intensitédt I von einem Punkt aus isotrop abgestrahlt werden, so wiirde mit wach-
sendem Winkel 6 ebenfalls der Photonenfluss ® zunehmen. Da aber neben der
Fldache auch die Intensitdat I mit dem Faktor cos gewichtet ist, heben sich diese
beiden Faktoren gerade auf, was zu einem isotropen Photonenfluss, unabhingig
vom Blickwinkel und somit unabhéngig von der Orientierung der strahlenden Fla-
che, fiihrt:

o Strahlungsintensitét _ Tex - cos _ Tmax (2.6)
~ projizierte Fliche =~ A-cosf A '

Aus diesen Griinden muss also eine kosinusférmige Abstrahlcharakteristik fiir je-
den Punkt der emittierenden Kugeloberflache gewahlt werden, um einen isotropen
Photonenfluss zu erzeugen.
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2.5.2 Bestimmung der Simulationszeit

Um den Photonenfluss der kosmischen Rontgenhintergrundstrahlung von & =
15,695 Photonen - cm™2 - s7! . st=! korrekt simulieren zu konnen, ist eine Angabe
der simulierten Zeit nétig. Eine GEANT4-Simulation macht jedoch keine Aus-
sage liber die Gesamtdauer der simulierten Zeit. Dies liegt an der Struktur einer
GEANT4-Simulation, durch welche jedes event einzeln abgearbeitet wird und daher
ein event keinerlei Informationen iiber ein anderes event erhalten kann. Innerhalb
der einzelnen events konnen zwar Angaben {iber die seit dem Beginn des jeweili-
gen events vergangene Zeit gemacht werden, iiber ein event hinaus ist aber keine
Angabe der Zeit moglich. Die Zuordnung einer Zeit kann dennoch erreicht werden,
indem jedem event als Anfangszeit eine Zufallszahl zugeteilt wird, die zwischen 0's
und der Gesamtzeit der Simulation liegt. Die events werden also auf diese Weise
auch nicht chronologisch simuliert und koénnen sich zeitlich iiberschneiden.

Die Gesamtdauer der simulierten Messung muss folglich erst noch mit Hilfe des
Photonenflusses aus dem Eingangsspektrum berechnet werden, durch welchen ei-
ne feste Beziehung zwischen der Anzahl der simulierten Primérteilchen und der
simulierten Beobachtungszeit besteht. Aus dem Eingangsspektrum lésst sich die
Anzahl Ng der Photonen ableiten, die pro Sekunde auf der gesamten Oberflidche
der emittierenden Kugel erzeugt und in einen bestimmten Raumwinkel abgestrahlt
werden miissen, um innerhalb dieser Kugel den gewiinschten Photonenfluss des
kosmischen Rontgenhintergrundes zu erzeugen. Es besteht dann folgender Zusam-
menhang zwischen der Anzahl N, der simulierten Primérteilchen, der Dauer ¢ der
simulierten Messung und der Anzahl der auf der Kugeloberfliche pro Sekunde
erzeugten Photonen Ng:

N

t= .
Ne

(2.7)

Da ein isotroper Photonenfluss erzeugt werden soll, ist fiir die Berechnung der
Anzahl der pro Sekunde zu generierenden Photonen Ng ebenfalls die kosinusfor-
mige Abstrahlcharakteristik jedes emittierenden Punktes auf der Kugeloberfliache
zu beriicksichtigen (sieche Abschnitt 2.5.1).

Zur Berechnung von Ng muss zunédchst der Fluss der kosmischen Rontgenhin-
tergrundstrahlung bekannt sein, also die Anzahl der Photonen, die pro Sekunde,
Steradiant und Quadratzentimeter innerhalb der Kugel vorliegen sollen. Wie in
Abschnitt 2.5.1 erlautert ergibt sich dieser Fluss durch eine Energie-Integration
der in Gleichung 2.4 gegebenen Formeln von Gruber et al. zu & = 15,695 Photonen
-em™2 - 57t - sr7t Um nun die Anzahl der auf der Kugeloberfliche pro Sekunde
zu erzeugenden Photonen zu berechnen, ist dieser Fluss ® auf die Gesamtflache
der Kugel und auf den Raumwinkel umzurechnen, in den die Photonen emittiert

werden sollen. Dazu wird iiber die Kugeloberfliche A und iiber den Raumwinkel
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() integriert:
Ncp—//qD cos @ dQQdA . (2.8)

Die Integration iiber die Fliche liefert einen Faktor von 47 R? (mit dem Kugel-
radius R). Mit dem Raumwinkelelement df2 = dydf sin@ ergibt sich fiir den
Winkelanteil von Gleichung 2.8:

2 /2
/ dgo/ df cosfsinf = . (2.9)
0 0

Die Integrationsgrenzen fiir ¢ und # sind hierbei so gewéhlt, dass die Strahlung
nur in das Innere der Kugel abgestrahlt wird, da nur diese Photonen die Detektor-
anordnung treffen konnen. Fiir Ng ergibt sich also die Bestimmungsgleichung;:

Ny = ®47°R?. (2.10)

Um Rechenzeit zu sparen, kann der Raumwinkel, in den emittiert wird, noch stér-
ker eingeschréankt werden, so dass nur diejenigen Photonen beriicksichtigt werden,
welche die simulierte Detektorgeometrie (Detektor und Aluminiumbox) tatséch-
lich treffen. Dies lésst sich durch Einschrankung des Emissionswinkels 6 auf ein
Opnaz erreichen, wobei 6,,,, der Winkel ist, bei dem der daraus gebildete Raum-
winkel die gesamte Detektorgeometrie gerade noch abdeckt, und der sich aus dem
Kugelradius und der Grofke der Detektorgeometrie ergibt. Der Fluss ist dann je-
doch nur im Bereich der Detektorgeometrie noch isotrop.

Durch Einsetzen von 6,,,, als Integrationsgrenze des Winkels 0 in Gleichung 2.9
erhélt man die allgemeinere Formel

N = ®47° R? sin? 0,0, - (2.11)

Anhand der Gleichungen 2.7 und 2.11 ergibt sich als Bestimmungsgleichung fiir

die simulierte Zeit ¢
Ny

t= .
® 472 R2 sin? 6,44

(2.12)

Zur Uberpriifung des Eingangsspektrums und der berechneten Simulationszeit
kann zum Beispiel die Box und der Siliziumdetektor weggelassen und dafiir ein
kugelférmiger Detektor aus Vakuum verwendet werden, der jedes Photon, das ihn
durchfliegt, genau einmal detektiert. Dabei muss der Detektor vollstédndig inner-
halb des Raumwinkels liegen, in den jeder Punkt der emittierenden Oberflache
abstrahlt. Anschlieflend werden die Simulationsergebnisse (d.h. die Zéhlrate) auf
diesen kugelformigen Detektor normiert. Bei korrekter Normierung beider Spek-
tren muss das auf diese Weise erhaltene Spektrum mit dem Eingangsspektrum
iibereinstimmen.
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Bei der Normierung des detektierten Spektrums ist darauf zu achten, dass neben
der Zeitnormierung auch der sogenannte Geometrische Faktor berticksichtigt wer-
den muss. Fiir einen einzelnen, planaren Detektor und bei isotroper Einstrahlung
betréigt der Geometrische Faktor G

G=nA, (2.13)

wobei A die Oberfliche des Detektors darstellt (Sullivan, 1971).17 Der Geometri-
sche Faktor ist der Proportionalitétsfaktor zwischen der Zahlrate C' des Detektors
und der eingestrahlten Intensitét I:

C=G-1I. (2.14)

Der Faktor 7 ergibt sich dabei durch Integration {iber den Raumwinkel (soge-
nanntes Flachenprodukt), wobei jeder Punkt auf der Oberfliche der Detektorku-
gel einen Raumwinkel von 27 sieht. Auch hier ergibt sich also zur Berechnung des
Raumwinkels die Formel 2.9. Die Normierung auf den Geometrischen Faktor stellt
somit die Normierung auf die Fldche und den Raumwinkel dar. Fiir einen kugelfor-
migen Detektor ergibt sich fiir die Normierung der registrierten Detektorereignisse

(counts):
counts counts

o = = 2.15
t-G tam2r2’ ( )

mit der Simulationszeit ¢ und dem Radius r der Detektorkugel.

Als Test fiir die Isotropie des Photonenflusses konnen mehrere Simulationen mit
einem scheibenformigen Detektor durchgefithrt werden, wobei der Detektor bei
jeder Simulation eine unterschiedliche Ausrichtung und Position besitzen soll. Ist
die Generierung der Primérteilchen und die Berechnung der Simulationszeit kor-
rekt umgesetzt, so erhélt man bei allen Simulationen dieselbe Zihlrate auf dem
Detektor.

Auch bei diesem Test ist darauf zu achten, dass der Detektor vollstandig im Ab-
strahlwinkel der emittierenden Kugeloberfliche enthalten ist, da ansonsten die
Isotropie des Photonenflusses am Ort es Detektors nicht mehr gewéhrleistet wa-
re.

2.5.3 Programmierung des Codes

Die Programmierung der Detektorgeometrie geschieht in der DetectorConstruc-
tion-Klasse. Hierfur werden zunéchst die benotigten Materialien (Silizium, Alu-
minium und Vakuum) mit Hilfe der bereitgestellten Klassen und Datenbanken

17 Der allgemeinere Begriff fiir G, der auch bei nicht-isotroper Strahlung angewandt werden kann,
ist die Sammelstérke I' des Teleskops.
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konstruiert. Anschlieffend wird mit Hilfe von boolschen Operationen die Box und
der Detektor konstruiert. Auferdem wird ihnen das entsprechende Material zu-
gewiesen und sie werden in dem aus Vakuum bestehenden world volume relativ
zueinander platziert. Schnittstellen zu Visualisierungsprogrammen (zum Beispiel
OpenGL!*8-viewer) ermoglichen eine visuelle Kontrolle der konstruierten Geome-
trien (N&heres zur Geometrie s. Abschnitt 2.3.1). Als zusétzliche Eigenschaft wird
der Detektor als sensitiver Detektor ausgezeichnet.

Ein sensitiver Detektor benétigt eine Sensitive Detector- und eine Sensitive-De-
tector-Hit-Klasse. Wahrend in der Sensitive-Detector-Hit-Klasse definiert wird,
welche Variablen ein hit'® enthalten soll, sorgt die sensitive detector-Klasse fiir
die Abspeicherung der fiir einen hit relevanten Daten der einzelnen steps (zum
Beispiel Ort der ersten Wechselwirkung, Energiedeposition im sensitiven Volumen,
Zeitpunkt der Wechselwirkung) und fiir die Organisation der hits in sogenannte
HitsCollections.

In der EventAction-Klasse kann der Benutzer alle Aktionen programmieren, die
wahrend der Simulation eines events durchgefithrt werden sollen. Hiermit ist vor
allem der Aufruf und die Abspeicherung der Daten eines events gemeint, welche
nach dessen Beendigung eigentlich standardméfig verworfen werden. Des Weiteren
ist hier die Visualisierung der einzelnen tracks wahrend der Simulation program-
mierbar. In dem Beispiel werden neben Ort und Zeit des ersten Auftreffortes eines
Teilchens auf den Detektor auch die Energie, die dieses Teilchen oder jedes da-
durch direkt oder indirekt gebildete Sekundérteilchen im Detektor deponieren, in
eine FITS?*-Datei geschrieben. (Vor der Auswertung der Simulationsergebnisse
miissen diejenigen Energien, die (auch iiber Sekundérteilchen) auf dasselbe Pri-
marteilchen zuriickzufithren sind, zu einer Gesamtenergie des events aufaddiert
werden.)

In der physics list werden alle fiir diese Simulation relevanten Prozesse initiali-
siert. Fiir die Beispielsimulation wird dieselbe PhysicsList wie in den spéateren
Simulationen verwendet. Als Modell fiir niederenergetische Prozesse wird hierbei
das Livermore-Modell gewahlt, welches fiir Energien bis hinab zu 250 eV gute Er-
gebnisse liefert. Zunéchst werden die benotigten Teilchen initialisiert.

Damit sind alle wesentlichen Eigenschaften der Beispielsimulation programmiert.
In der main-Datei der Simulation miissen nun Objekte der wesentlichen Klas-
sen der Simulation erzeugt werden. Zu diesen gehoren neben PhysicsList, Prima-
ry Generator Action, Detector Construction auch Klassen wie beispielsweise die
Run Action-Klasse, der Run-Manager oder der Visualisierungsmanager. Hier wird

18 OpenGL - Open Graphics Library: Spezifikation, die eine programmiersprachen- und platt-
formunabhéngige Programmierschnittstelle zur Entwicklung von Computergrafiken definiert

19 Ein Detektor-hit wird dann registriert, wenn wihrend eines steps in einem als sensitiver De-
tektor ausgezeichneten Volumen eine Energiedeposition stattfindet.

20 FITS - Flexible Image Transport System. Standarddateiformat zur Abspeicherung und zum
Austausch von Daten in der Astronomie.
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ebenfalls ein Zufallszahlengenerator gewahlt und optional kann zur Reproduktion
der Simulation ein seed-Wert angegeben werden.

Nun sind alle Teile des Codes fertig und die Simulation kann unter Angabe der
Makro-Datei mit den Informationen iiber das Eingangsspektrum gestartet werden.
Nach dem Start der Simulation kann in dem interaktiven Idle-Mode oder wahlwei-
se mit Hilfe der Makro-Datei zuerst die Visualisierung der Geometrie umgesetzt
und dann die general particle source initialisiert werden. Zuletzt wird durch den
Befehl /run/beamOn 20000000 ein Simulations-run von zwanzig Millionen Pri-
maérteilchen gestartet. Als Ergebnis der Simulation erhédlt man eine FITS-Datei
mit allen Detektor-hits.

2.5.4 Normierung der Simulationsergebnisse

Um aus den in die FITS-Datei geschriebenen Simulationsergebnissen den Detek-
torhintergrund bestimmen zu kénnen, ist eine Normierung dieser Daten notig. Ziel
ist die Bestimmung des mittleren Detektorhintergrundes und die Erstellung eines
Energicehistogrammes, das die Zahlrate pro Einheitsflache, Zeit und Energieinter-
vall enthélt (counts - cm™2 - s7! - keV™!). Zur weiteren Bearbeitung der Daten fiir
die Normierung konnen diese beispielsweise in IDL eingelesen werden.

Zur Bestimmung des mittleren Detektorhintergrundes wird zunéchst die Gesamt-
zahl N aller Teilchen gebildet, welche die Detektoroberflache treffen. Anschliefsend
wird dieser Wert noch auf den Energiebereich, die Flache und die Zeit normiert.
Fiir die Energienormierung wird die Differenz zwischen vorher festgelegter obe-
rer und unterer Energieschwellen gebildet. Der Wert fiir die Flachennormierung
entspricht gerade der Detektoroberfliche in cm?. (Da der Detektor nicht richtungs-
sensitiv ist, muss die einfache Oberflache genommen werden und nicht Vorder- und
Riickseite des Detektors.) Zur Normierung auf die Zeit wird die anhand Gleichung
2.12 berechnete Simulationszeit verwendet. Anschliefsend wird nun die Gesamtzahl
N der auf den Detektor treffenden Teilchen durch Division durch diese drei auf
diese Weise ermittelten Werte normiert.

Durch Einsetzen des Photonenflusses ergibt sich fiir die Beispielsimulation bei der
Wahl eines Abstrahlungswinkels von 6,,,, = 0,01 sr, einem Radius von R = 50m
fiir die Emissionskugel und bei zwanzig Millionen simulierten Primérteilchen eine
Simulationszeit von 0,64558 Sekunden.

Abbildung 2.5 zeigt das aus dieser Simulation (zwanzig Millionen Primérteilchen)
gewonnene normierte Hintergrundspektrum. Als gemittelter Hintergrund ergibt
sich hieraus 5,5 counts - ecm~2 - 57! - keV 1.
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Abbildung 2.5: Normiertes Hintergrundspektrum der Beispielsimulation bei 20
Mio. Primarteilchen und einem Radius R = 50m fiir die Emissionskugel. Die
framezeit betrigt 128 us.
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Kapitel 3

Die eROSITA-Mission

Das eROSITA-Instrument (extended ROentgen Survey with an Imaging Telescope
Array) ist das Hauptinstrument der fiir 2012 geplanten Spektrum-Rontgen-Gamma
Satellitenmission (SRG) und besteht aus sieben identischen Kameras und Spiegel-
modulen (sieche Abb. 3.1). Mit eROSITA soll vier Jahre lang ein all-sky survey
im Energiebereich von 0,5keV bis 10 keV und weitere drei Jahre lang zusatzliche,
gezielte Beobachtungen ausgewéhlter Regionen und Punktquellen durchgefiihrt
werden (Predehl et al., 2010; Pavlinsky et al., 2009).

Dabei ist geplant unter anderem 100000 Galaxienhaufen zu entdecken, wodurch
eine geniigend hohe Statistik gegeben wére, um aus diesen groffrdaumigen Struk-
turen des Universums Aussagen iiber die Dunkle Materie und die Dunkle Energie
abzuleiten und somit verschiedene kosmologische Modelle testen zu konnen. In
diesem Kapitel werden die wissenschaftlichen Ziele der eROSITA-Mission und die
fiir deren Realisierung notwendigen technischen Komponenten vorgestellt.

3.1 Die Mission

e¢ROSITA ist ein vom Deutschen Zentrum fiir Luft- und Raumfahrt (DLR) und
der Max-Planck-Gesellschaft (MPQG) finanziertes Projekt, welches sich als eines
von zwei Instrumenten auf dem russisch-deutschen Satelliten Spektrum-Rontgen-
Gamma befinden wird. Im Mérz 2007 wurde zwischen der russischen Raumfahrt-
agentur Roskosmos und dem DLR ein Memorandum of Understanding geschlos-
sen, welches die Zusammenarbeit der Agenturen fiir dieses Projekt erklart. Im
Jahr 2009 wurde eine Vereinbarung unterzeichnet, durch welche die Grundlagen
der Zusammenarbeit festgelegt sind.

Der Start des Satelliten ist fiir Ende 2012 an Bord einer Sojus-2 Rakete vom rus-
sischen Startplatz Baikonur in Kasachstan geplant, von wo aus er in einen Orbit
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Abbildung 3.1: Darstellung des eROSITA Teleskops (Predehl et al., 2010) und
der Spiegelmodule (Predehl et al., 2006)

um den zweiten Lagrange-Punkt! (L2) des Systems Erde-Sonne befoérdert werden
soll.

Das Konzept und Design von eROSITA basiert auf technischen Weiterentwick-
lungen der XMM-Newton?- und der ABRIXAS3-Mission, und profitiert von den

! Einer der fiinf Punkte in einem System aus zwei massereichen und einem massearmen, umein-
anderkreisenden Objekten, an denen das massearme Objekt relativ zu den zwei massereichen
Objekten eine stationére Position einnehmen kann. In den Lagrange-Punkten ist die Gravita-
tionskraft, die auf das massedrmere Objekt durch die beiden anderen ausgeilibt wird, gerade
gleich groft und entgegengesetzt wie die Zentrifugalkraft, die dieser Korper spiirt. Im System
Erde-Sonne-Satellit befindet sich der L2 auf der verlangerten Verbindungslinie Sonne-Erde
jenseits der Erde. Sein Abstand zur Erde betriigt ca. 1,5 x 105 km.

2 XMM-Newton - (X-ray MultiMirror) Réntgenweltraumobservatorium der ESA, das seit iiber
zehn Jahren in Betrieb ist.

3 ABRIXAS - A BRoadband Imaging X-ray All-Sky Survey: ein von deutschen Forschungs-
instituten entwickeltes Weltraumteleskop, das einen all-sky survey im Energiebereich von
0,5 — 15 keV durchfiihren sollte, welches aber nach dem Start 1999 durch einen Batteriefehler
nicht in Betrieb genommen werden konnte.
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eROSITA

ART-XC

Navigator

Abbildung 3.2: Der Spektrum-Réntgen-Gamma Satellit mit den Instrumenten
eROSITA und ART-XC (Pavlinsky et al., 2009)

Vorlduferstudien zu den Konzepten von ROSITA* und DUO®. eROSITA (exten-
ded ROSITA) wurde im Vergleich zu ROSITA um zusétzliche 27 Spiegelschalen
erweitert und besitzt mit 15 arcsec HEW® (Friedrich et al., 2008) eine hihere on-
axis-Auflosung als ABRIXAS (22 arcsec, Friedrich et al. (1998)).

Als weiteres Instrument an Bord von SRG ist das durch das russische Institut IKI”
bereitgestellte Instrument ART-XC (Astronomical Roentgen Telescope — X-ray
Concentrator) vorgesehen, welches ebenfalls aus sieben Spiegelteleskopen besteht,
die aus jeweils 28 Spiegelschalen aufgebaut sind und jeweils einen CdTe-Strip-
Detektor besitzen (siche Abb. 3.2). ART-XC soll Beobachtungen von Quellen in
einem Energiebereich von 6 keV bis 30 keV ermoglichen und stellt daher eine gute
Ergdnzung in den harten Rontgenbereich zu dem durch eROSITA abgedeckten
Bereich dar (Pavlinsky et al., 2009).

4 ROSITA (ROentgen Survey with an Imaging Telescope Array) ist die Vorgéingermission von
eROSITA, die urspriinglich auf der ISS installiert werden sollte, aber aufgrund der ungeeig-
neten Strahlungsumgebung und der geplanten Einstellung der Shuttlefliige zur ISS abgesagt
wurde.

5DUO - Dark Universe Observatory: ein von der NASA geplantes Weltraumteleskop u.A. zur
Messung von 10000 Galaxienhaufen, das allerdings nicht tiber die Phase-A Studie hinaus
fortgefithrt wurde.

6 HEW - Half Energy Width

TIKI - Institut fiir Weltraumforschung der Russischen Akademie der Wissenschaften
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3.2 Wissenschaftliche Ziele

Das Hauptziel der eROSITA-Mission ist es, genauere Aussagen iiber die Eigen-
schaften von Dunkler Materie und Dunkler Energie zu gewinnen, was durch die
Detektion von ca. 100000 Galaxienhaufen wahrend des vierjahrigen all-sky sur-
veys erreicht werden soll.

Galaxienhaufen sind die grofiten bekannten gravitativ gebundenen Objekte des
Universums und eignen sich daher zur Beobachtung der Form und der Entwick-
lung der groffrdumigen Strukturen des Universums. Sie bestehen aus 50 bis 1000
Galaxien und konnen eine Gesamtmasse von 10 bis 10'® Sonnenmassen errei-
chen. Die Haufen setzen sich dabei ungefihr zu 2% aus den Galaxien selbst, zu
11% aus dem Intracluster-Medium und zu 87% aus Dunkler Materie zusammen®
(Bohringer, 2008). Bei dem Intracluster-Medium handelt es sich um eine Form
des intergalaktischen Gases, welches sich hauptséchlich aus Wasserstoff und Heli-
um zusammensetzt und eine Temperatur von 107 Kelvin bis 10® Kelvin besitzen
kann, wobei diese hohen Temperaturen vor allem auf die wahrend der Entstehung
des Haufens freigewordene Gravitationsenergie zuriickzufiithren sind. Die gravita-
tiven Kréfte innerhalb eines Haufens sind dabei so grofs, dass das von seinen Mit-
gliedergalaxien ausgestofsene Gas den Haufen nicht verlassen kann, wodurch das
Intracluster-Gas ebenfalls die Energie beispielsweise von Supernovaexplosionen
oder von Jets von AGNs und Schwarzer Locher aufnimmt. Das heifle Intracluster-
Gas emittiert thermische Rontgenstrahlung, welche vor allem durch thermische
Bremsstrahlung und durch die Emissionslinien schwerer Elemente erzeugt wird
(Bohringer, 2008). Daher konnen Galaxienhaufen gut im Rontgenbereich beob-
achtet werden.

Durch die Beobachtung derart grofer Strukturen kénnen Aussagen iiber die Rich-
tigkeit verschiedener kosmologischer Modelle und damit {iber den Ursprung, die
Geometrie und die Entwicklung des Universums gemacht werden. So héngt bei-
spielsweise die Entstehung und die Entwicklung der Galaxienhaufen von der Schwer-
kraft und somit von der Verteilung der Dunklen Materie ab, wiahrend die Dunkle
Energie die zeitliche Entwicklung der rdumlichen Verteilung und Anzahldichte der
Haufen beeinflusst (Hasinger et al., 2006).

Nach dem heutigen Erkenntnisstand besteht das Universum zu ca. 4% aus baryo-
nischer Materie, zu 23% aus Dunkler Materie und zu 73% aus Dunkler Energie
(Zhao and Zhang, 2006; Hasinger et al., 2006). Erste Hinweise auf die Existenz von
Dunkler Materie gaben die Rotationskurven von Spiralgalaxien, wobei die in den
Randbereichen gemessene Geschwindigkeit hoher als die aufgrund der sichtbaren

8 Unter der Annahme von der Hubble-Konstante Hy = 70km - s~! - Mpc™!, dem normalisierten
Materiedichteparameter 2, = 0,3 und dem normalisierten kosmologischen Parameter 2, =
0,7.
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SA/WMAP science team dener Modelle und Tests. Abbildung:

The Supernovae Cosmology Project

Masse zu erwartende Geschwindigkeit ist, sowie die Beobachtung von Galaxien-
haufen, deren sichtbare Masse nicht ausreicht, um den gravitativen Zusammenhalt
der Haufen zu erkléren.

Hinweise auf die Dunkle Energie ergaben sich durch die aus Typ-la-Supernovae-
Beobachtungen gefolgerte beschleunigte Expansion des Raumes, aus den sehr klei-
nen Temperaturschwankungen der kosmischen Hintergrundstrahlung (siehe Abbil-
dung 3.3) und dem daraus folgenden ,,flachen Universum®, sowie aus der durch Be-
obachtungen von Galaxienhaufen gewonnenen Erkenntnis, dass die Materiedichte
des Universums weit unter der kritischen Dichte fiir ein flaches Universum liegen
muss.

Durch die Bestimmung der Massenfunktion der Galaxienhaufen im lokalen Univer-
sum, also der Anzahl der Haufen in Abhéngigkeit ihrer Masse, kénnen Aussagen
iiber die Materiedichte €2); und og, die Amplitude des primordialen Fluktuations-
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spektrums®, abgeleitet werden. Die Masse eines Galaxienhaufens lisst sich dabei
beispielsweise aus der Helligkeit und der Temperatur des Haufens bestimmen.
Die zeitliche Entwicklung dieser Massenfunktion ist mit dem Wachstum der Struk-
turen des Universums verbunden und gibt damit Aufschliisse tiber die Dunkle Ma-
terie und die Dunkle Energie. Um die hierfiir notwendige zeitliche Einordnung der
Galaxienhaufen zu ermoglichen, ist eine Bestimmung der photometrischen Rot-
verschiebung der Haufen geplant, die durch weitere surveys in verschiedenen Wel-
lenldngenbéandern und moglichst zeitnah zu den eROSITA-Beobachtungen durch-
gefiihrt werden soll (Predehl et al., 2006).

Neben der Massenfunktion liefert auch die raumliche Verteilungsfunktion der Ga-
laxienhaufen Informationen iiber die Dunkle Materie und die Dunkle Energie.
Hierbei wird die Form, die Amplitude und die zeitliche Entwicklung der Ver-
teilungsfunktion untersucht. In der Verteilung der groffirdumigen Strukturen des
Universums spiegeln sich ebenfalls die baryonische Dichteschwankungen wider, die
durch akustische Oszillationen zur Zeit vor der Rekombination der Materie ent-
standen sind. Durch sie werden praktisch modellfreie Aussagen iiber die Geometrie
des Universums zu verschiedenen Zeitepochen moglich, wodurch sie einen Test fiir
die durch andere Grofen und Beobachtungen ermittelten Ergebnisse darstellen
(Hasinger et al., 2006).

Durch die Kombination dieser vier Methoden und durch den Vergleich der Ergeb-
nisse fiir die kosmologischen Parameter, wie beispielsweise der Massendichte €2,
oder dem Dichteparameter der Dunklen Energie €2, konnen diese weiter einge-
schrankt und auf Konsistenz iiberpriift werden (vgl. Abb. 3.4).

Ahnlich wie Typ-Ia-Supernovae kénnen auch Galaxienhaufen aufgrund der zeit-
lichen Konstanz des baryonischen Materieanteils als Standardkerzen verwendet
werden, wodurch sie Aussagen iiber die Expansion des Raumes und damit tiber die
Dunkle Energie liefern (Allen et al., 2008). Ebenso liefert eine zusétzliche Messung
(im Radio- und Mikrowellenbereich) des Sunyaev-Zeldovich-Effekts, also die Ver-
anderungen der kosmischen Hintergrundstrahlung durch den inversen Compton-
Effekt dieser Photonen mit dem Plasma des Galaxienhaufens, eine Moglichkeit
der Entfernungsbestimmung der Haufen.

Ein weiteres wichtiges Ziel der eROSITA-Mission ist die Detektion aller Aktiven
Galaxienkerne (AGNs) des lokalen Universums, was insbesondere auch die durch
Staub verdeckten AGNs mit einschlieftt. Durch die Untersuchung der Entwicklung
der AGN-Population kénnen Riickschliisse iiber die Beschaffenheit des frithen Uni-
versums (z &~ 1 — 4) gezogen werden. Frithere Messungen haben gezeigt, dass die
Fiitterungsrate von Schwarzen Léchern und die kosmische Sternentstehungsrate

9 primordiales Fluktuationsspektrum - das Power Spectrum der Dichteschwankungen des friithen
Universums (zur Zeit vor der Rekombination), welche fiir die Entwicklung aller Strukturen
des Universums verantwortlich sind.
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hier um zwei Grofenordnungen héher waren als sie heute sind (Brandt and Hasin-
ger, 2005). Die Abnahme der Raten ist bislang unverstanden, und es sollten nach
heutigem Verstindnis noch viele, bislang unentdeckte verdeckte Schwarze Locher
in naheliegenden Galaxien existieren, die durch eROSITA entdeckt werden kon-
nen.

Weitere Ziele von eROSITA umfassen die Beobachtung von ca. 600 Gamma Ray
Bursts (GRBs), der grofraumigen diffusen Emission des interstellaren Mediums
und der Untersuchung von sogenannten Staubstreuhalos. Dabei handelt es sich um
Halos, die bei der Beobachtung von hellen Rontgenquellen entstehen, wenn das
Rontgenlicht an Staubkornern im interstellaren Medium unter flachen Winkeln
gestreut wird. Hierdurch kann unter anderem eine Untersuchung der chemischen
Zusammensetzung dieses Staubes durchgefiihrt werden. Des Weiteren sollen die
mehrere Tage andauernden und nahezu exponentiell abklingenden Réntgenflares
beobachtet werden, die durch das gravitative Zerreifsen und das anschliefsende
Verschlucken von Sternen im Schwerefeld supermassiver Schwarzer Locher entste-
hen. Diese Messungen werden durch die Abdeckung des gesamten Himmels, die
gute Winkelauflosung und die hohe zeitliche Auflosung der eROSITA-Teleskope
ermoglicht (siche Abbildung 3.5 und Tabelle 3.1).

3.3 Aufbau von eROSITA

eROSITA besteht aus sieben identischen, parallel ausgerichteten Wolter-I-Spiegel-
teleskopen, von welchen jedes seine eigene fokussierende Optik und seinen eigenen
Detektor besitzt. Die Teleskope sind dabei der ABRIXAS-Mission nachempfun-
den, und die Detektoren sind Weiterentwicklungen der bei XMM-Newton ver-
wendeten und sich immernoch erfolgreich im Einsatz befindlichen pnCCDs. Die
Spiegelmodule bestehen dabei aus jeweils 54 ineinander geschachtelten Wolter-I-
Spiegelschalen. Die verschiedenen Spiegelschalen haben dabei einen Durchmesser
von 76 mm bis 356 mm bei einer Dicke von 0,2 mm bis 0,9 mm (weitere Parameter:
siche Tabelle 3.1). Zur Herstellung der Spiegel wird wie bei XMM-Newton etwa
50nm Gold auf eine als Schablone dienende hochpolierte Form aufgedampft und
anschliefsend durch sogenanntes electroforming eine diinne Nickelschicht aufge-
bracht. Durch Abkiihlen der Form zieht sich diese stérker zusammen als die Gold-
Nickel-Schicht, wodurch sich die Spiegelschale von der Form 16st. Um trotz des
geringen Reflexionswinkels dennoch eine grofe effektive Sammelfléche fiir Ront-
genstrahlung zu erhalten, werden fiir jedes der sieben eROSITA-Teleskope 54 Spie-
gelschalen ineinander geschachtelt. Die inneren 27 Schalen eines Teleskops entspre-
chen dabei den fiir ABRIXAS verwendeten Spiegelschalen, wodurch eROSITA mit
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Abbildung 3.5: Vergleich der Empfindlichkeit des eROSITA-all-sky surveys im
Vergleich zu friiheren surveys (Pavlinsky et al., 2009)

1600 mm die gleiche Brennweite wie ABRIXAS besitzen wird, die effektive Fla-
che jedoch vor allem bei niedrigen Energien deutlich grofer sein wird. eROSITA
wird damit ein Gesichtsfeld mit einem Durchmesser von 1° pro Detektor besitzen.
Die Spiegelschalen werden durch ein Speichenrad (Spider-Wheel) relativ zuein-
ander in Position gehalten und jedes der sieben Teleskope wird mit einer Blende
versehen. Die Blende soll thermische und optische Strahlung abhalten und durch
weitere Blenden-Schalen die Detektoren vor dem Streulicht der Rontgenstrahlung
schiitzen. Zusatzlich sind die Riickseiten der Spiegel aufgeraut, um ungewollte
Reflexionen von off-axis-Strahlung zu verhindern. Insgesamt wird das eROSITA-
Instrument eine Hohe von ungefdhr 3,2m bei einem Durchmesser von ca. 1,9m
einnehmen und ein Gesamtgewicht von 735 kg besitzen.

Die Vorteile der Verwendung von mehreren Spiegelsystemen anstelle eines einzel-
nen grofen Spiegelsystems bestehen in der einfacheren Herstellung und Handha-
bung der Spiegelschalen, der grofseren effektiven Fliache bei hohen Energien als bei
einem einzelnen Spiegelsystem, und dem reduzierten pile-up'® beim Beobachten

10 Pile-up: Wird wihrend eines frames ein Pixel mehrmals getroffen, so addiert sich die dabei
deponierten Energien automatisch auf. Dadurch ist nicht zu unterscheiden, ob es sich um ein
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Tabelle 3.1: Parameter des eROSITA-Instruments (Pavlinsky et al., 2009)

Anzahl der Spiegelmodule 7

Anzahl Spiegelschalen pro Modul |54

Gesichtsfeld 1°
Winkelauflésung <15" (1 keV)
Energiebereich 0.2 - 12 keV
Grasp 1100 cm? at 1.4 keV
Durchmesser eines Spiegelmoduls |358 mm
Fokallange 1600 mm
Spiegelmaterial Nickel
Spiegelbedampfung Gold

Detektor pn-CCD
Detektorabmessungen 28.8 x 28.8 mm?
PixelgroBe 75 x 75 um?
Auslesezyklus 50 msec
Betriebstemperatur -80° C
Energieauflésung 130 eV at 6 keV
Gesamtgewicht ~759 kg
Leistungsaufnahme ~405 W

heller Quellen, da die Auslese der sieben einzelnen Detektoren schneller durch-
gefithrt werden kann als bei einem groften Detektor. Des Weiteren ist durch das
siebenfache Vorliegen aller Detektoren inklusive der Ausleseelektronik eine sieben-
fache Redundanz gegeniiber Ausfillen und Schéden gegeben.

Die Fabrikation und Auswahl der Spiegel hat begonnen (Friedrich et al., 2008), und
auch fiir die Detektoren wurden bereits Prototypen hergestellt, welche in Laboren
betrieben und kontinuierlich systematischen Tests unterzogen werden (Meidinger
et al., 2006, 2008).

Als Detektor wird ein framestore pnCCD-Detektor verwendet, der im Halbleiterla-
bor (HLL) des MPE! in Neuperlach entwickelt wurde (z.B. Meidinger et al. 2009).
Dabei handelt es sich um eine Weiterentwicklung des fiir XMM-Newton verwen-
deten und ebenfalls vom HLL entwickelten Detektors. Die eROSITA-CCDs sind
jeweils auf einem 450 ym dicken Siliziumwafer implementiert, welcher im Betrieb
vollstandig depletiert ist. Die Pixelgrofse wurde der Winkelauflosung der Teleskop-
optik entsprechend gewahlt und betragt 75 pm x 75 um. Bei einer Pixelanzahl von
384 x 384 Pixeln ergibt sich damit eine Detektorfliche von 28,8 mm x 28,8 mm,
welche als image-Bereich bezeichnet wird (siehe Abb. 3.6). Da die Riickseite des

event oder um mehrere, niederenergetischere events handelt. Auf die selbe Weise entstehen
verfalschte Muster, wenn nebeneinanderliegende Pixel getroffen werden. Daher ist bei der
Beobachtung heller Quellen eine kurze frame-Zeit bzw. eine schnelle Auslese angestrebt.

' MPE - Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik
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Abbildung 3.6: Schematische Darstel- Abbildung 3.7: Out-of-time events der
lung des eROSITA-pnCCD Detektors ~ XMM-Newton pnCCD-Kamera
(Meidinger et al., 2009)

CCDs, auf welche die Photonen auftreffen (backside-illumination), unstrukturiert
ist, kann die gesamte Flache des image-Bereichs des CCD als effektive Sammel-
flache genutzt werden. Der grofste Unterschied im Vergleich zu XMM-Newton ist
die Einfiihrung eines framestore-Bereiches. Dieser Bereich besteht aus nochmals
384 x 384 Pixeln und grenzt direkt an eine Seite des image-Bereiches. Im Gegen-
satz zum image-Bereich ist dieser framestore-Bereich durch das Kameragehéuse
und ein graded shield (s.u.) vor Rontgenstrahlung abgeschirmt. Nach einer Be-
lichtungszeit von 50 ms, was einer Framerate von 20 Hz entspricht, werden die im
image-Bereich in den jeweiligen Pixeln angesammelten Elektronen innerhalb von
200 us zeilenweise sehr schnell in den framestore-Bereich verschoben und kénnen
dann von dort aus durch die Ausleseelektronik in weniger als 10 ms ausgelesen
werden, ohne dass dieser Bereich wihrenddessen von weiteren Rontgenphotonen
getroffen wird. Diese Vorgehensweise bringt als grofsen Vorteil gegeniiber iiblichen
CCDs eine deutliche Verringerung von sogenannten out-of-time events mit sich.
Dabei handelt es sich um Detektortreffer, die wihrend des Auslesevorganges ge-
schehen, bei welchem die Ladungen unter den Pixeln zeilenweise in Richtung der
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Abbildung 3.8: Schnitt durch den Kamerakopf des eROSITA-Instruments. CAD-
Zeichnung von L. Tiedemann, MPE

Ausleseelektronik verschoben werden, wodurch diese Treffer dem falschen Pixel zu-
geordnet werden (siehe Abb. 3.7). Um das ganze Bild speichern zu kénnen, besteht
der framestore-Bereich aus derselben Anzahl von Pixeln wie der image-Bereich,
wobei aus Platzspargriinden die Pixelgrofe lediglich 75 um x 51 ym betragt.

Das Auslesen des framestore-Bereiches geschieht durch drei CAMEX-Chips (CMOS
Amplifier and MultiplEXer), welche die Pixel zeilenweise auslesen und die ausge-
lesenen Signale verstidrken. Anschliefsend werden die Signale mit Hilfe eines Ana-
log/Digital Konverters digitalisiert und zur weiteren Verarbeitung und Filterung
an den Bordcomputer iibergeben. Der gesamte Auslesevorgang der Signale wird
dabei durch einen am TAAT in Tiibingen entwickelten und getesteten Sequenzer
gesteuert.

Um den image-Bereich vor UV-Strahlung und optischen Photonen abzuschirmen,
befindet sich auf dem Photoneneintrittsfenster des CCDs ein 170 nm dicker Fil-
ter, welcher aus einer Siliziumdioxidschicht (35nm), einer Siliziumnitridschicht
(35nm) und einer Aluminiumschicht (100nm) besteht. Das CCD und die drei
CAMEX-Chips sind bis auf das Photoneneintrittsfentser von einem 3 cm dicken
Protonenschild umschlossen, welches aus Kupfer besteht und das CCD vor Sché-
den durch einfallende kosmische und solare Protonen schiitzt (siche Abb. 3.8).
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Auf der Innenseite dieser Kupferschicht befindet sich ein sogenanntes graded-Z-
shield (GS), welches die im Kupfer erzeugten Fluoreszenzphotonen abfangen soll
und das aus einer 1 mm dicken Aluminiumschicht und einer 1 mm dicken Schicht
aus Borcarbid besteht. Um das thermische Rauschen des Detektors zu verringern,
wird das CCD auf eine konstante Temperatur von —80°C gekiihlt, wobei auch
die Konstanz der Temperatur von Bedeutung fiir die Kalibration ist und nicht
um mehr als +0,5 °C schwanken sollte (Meidinger et al., 2008). Auferdem werden
die CAMEX-Chips nach der 10 ms langen Auslesezeit fiir den Rest der Framezeit
abgeschaltet, um die Warmeerzeugung moglichst gering zu halten. Die Warme-
regelung geschieht mit Hilfe eines Titaniumblocks, welcher iiber sogenannte heat
pipes an das Kiihlungssystem angeschlossen ist, welches mit zwei Radiatoren ver-
bunden ist, die die erzeugte Warme in den Weltraum abstrahlen. Die niedrige
Temperatur des CCDs ist wichtig, damit auch nach mehreren Jahren nur ein ge-
ringes Rauschen auftritt, obwohl der Dunkelstrom aufgrund der Beschadigung der
Gitterstruktur des Siliziumwafer durch hochenergetische Protonen im Laufe der
Zeit ansteigt.

Innerhalb der Kupferabschirmung jedes Detektors befindet sich aufkerdem noch
ein rotierbares Filterrad. Dieses ist wahrend der Beobachtungen geoffnet, kann
aber zum Schutz des Detektors beim Start oder beispielsweise bei solaren fla-
res geschlossen werden. Zu Kalibrationszwecken kann wahrend der Mission mit
Hilfe dieses Filterrades eine Fe?>-Quelle vor das CCD gedreht werden. Um nun
Aussagen iiber den zu erwartenden Detektorhintergrund wéhrend des eROSITA-
Instrumentes treffen zu kénnen, wurden im Rahmen dieser Diplomarbeit Simula-
tionen durchgefiihrt, die die Auswirkungen der Kamerageometrie und der hierfiir
verwendeten Materialien auf den Detektorhintergrund untersuchen.

60



Kapitel 4

Simulationsstudien fiir eROSITA

In diesem Kapitel wird die mit Hilfe des GEANT4-toolkits erstellte Simulations-
umgebung fiir eROSITA und die damit durchgefithrten Simulationsstudien be-
ziiglich des durch kosmische und solare Protonen erzeugten Detektorhintergrund
vorgestellt. Der untersuchte Detektorhintergrund entsteht hierbei vor allem durch
Sekundérteilchen, welche im Detektorgehduse durch die Protonen erzeugt werden.
In diesem Zusammenhang wurden verschiedene Studien durchgefiihrt, um den Ein-
fluss der Detektorgeometrie und der verwendeten Materialien auf den Hintergrund
zu untersuchen.

4.1 Motivation und Zielsetzung der
Simulationen

Um die wissenschaftlichen Ziele der eROSITA-Mission verwirklichen zu koénnen,
spielt die Minimierung des Detektorhintergrundes eine bedeutende Rolle, da viele
der zu beobachtenden Quellen eine schwache Intensitét aufweisen und bei zu ho-
hem Hintergrund nicht mehr detektierbar sind. Der Detektorhintergrund entsteht
dabei hauptséchlich durch die kosmische Strahlung, die groftenteils aus Protonen
besteht, und durch Photonen, die nicht von der beobachteten Quelle stammen
und beispielsweise Teil des kosmischen Rontgenhintergrundes sind. Bei den Pho-
tonen wird unterschieden zwischen niederenergetischen Photonen, die aus dem
FoV stammen oder in das Photoneneintrittsfenster gestreut werden, und hoch-
energetischen Photonen, die Sekundérteilchenschauer erzeugen.

Zur Abschirmung der ungewollten niederenergetischen Photonen sind an den Tele-
skopoffnungen Blenden fiir optische Photonen und Rontgenphotonen angebracht.
Zusétzlich sind die Spiegelriickseiten aufgeraut, um die ungewollte Reflexion nicht-
achsenparalleler Rontgenstrahlung zu vermeiden. Um zu verhindern, dass die pn-
CCDs von optischen Photonen getroffen werden, welche achsenparallel durch das
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Photoneneintrittsfenster fallen und auf welche die Detektoren ebenfalls sensitiv
reagieren, ist auf der Oberfliche der pnCCDs eine Filterschicht aufgebracht, wel-
che diese optischen Photonen absorbiert.

Hierdurch ist also bereits eine gute Abschirmung des Detektors vor einfallenden
unerwiinschten Photonen gewéhrleistet. Der verbleibende Detektorhintergrund
wird daher durch kosmische und solare Protonen sowie durch hochenergetische
Photonen verursacht. Die solaren Protonen spielen fiir den hier betrachteten De-
tektorhintergrund nur eine untergeordnete Rolle, da sie niederenergetischer sind
als kosmische Protonen und deshalb groftenteils durch die Kupferschicht abgefan-
gen werden, ohne dass dabei eine grofe Anzahl von Sekundérteilchen erzeugt wird.
Niederenergetische Protonen mit Energien < 300 keV kdénnen jedoch von den Spie-
geln auf den Detektor fokussiert werden, wobei auf diesen eine Energiedeposition
in dem fiir die Messungen interessanten Energiebereich stattfindet (Nartallo et al.,
2001). Hierbei spricht man von sogenannten soft proton flares. Da diese jedoch nur
sporadisch auftreten, werden sie in diesen Simulationen nicht berticksichtigt. Solare
Protonen mit Energien oberhalb von 1 MeV, die durch das Photoneneintrittsfens-
ter auf den Detektor fallen, werden durch die Mustererkennungsanalyse heraus-
gefiltert und spielen daher fiir den hier betrachteten Hintergrund keine Rolle. Die
Abschirmung der kosmischen Protonen gestaltet sich als deutlich schwieriger, da
energiereiche Protonen (E > 100 MeV), die mit dem Kupfer wechselwirken, eine
grofse Anzahl an Sekundérteilchen produzieren, welche den Detektorhintergrund
stark erhohen. Des Weiteren héngt der Protonenfluss aufgrund der sich zyklisch
andernden Sonnenaktivitit stark von dem betrachteten Zeitpunkt der Mission und
dem gewéhlten Orbit ab.

Trotz der dadurch erzeugten Sekundérteilchen und der damit einhergehenden Er-
hohung des Hintergrundes ist das Protonenschild aus Kupfer von grofer Bedeu-
tung, da Protonen, die auf das pnCCD treffen, die Gitterstruktur des Silizium-
einkristalls beschadigen konnen. Die daraus resultierende Erhéhung des Dun-
kelstroms bewirkt eine Verschlechterung der Energieauflosung und der Effizienz
der Ladungsverschiebung (charge-transfer efficiency) im Laufe der siebenjdhrigen
Mission. Es ist eine genaue Abwéagung der Dicke dieses Protonenschildes nétig,
um einerseits moglichst wenig Material zur Erzeugung von Sekundéarteilchen zu
bieten und andererseits die Protonen moglichst effektiv abzufangen und dadurch
tatsachlich eine Verringerung des Hintergrundes zu erreichen. Dazu wurden im
Rahmen dieser Diplomarbeit Simulationen zur Dicke und zum Material des Pro-
tonenschildes weitergefiihrt, die von Christoph Tenzer (IAAT) mit einer &lteren,
noch stark vereinfachten Darstellung der Geometrie durchgefithrt wurden (Tenzer,
2008).

Friithere Simulationen und Messungen haben gezeigt, dass vor allem die dem CCD
benachbarten Bestandteile und Materialien des Instrumentes durch Fluoreszenz-

62



4.2 Aufbau und Parameter der durchgefiihrten Simulationen

photonen einen bedeutenden Beitrag zum Detektorhintergrund erzeugen (Tenzer
et al., 2008; Freyberg et al., 2004). Im Rahmen dieser Diplomarbeit wurden mit
Hilfe des GEANT4-toolkits Simulationen durchgefiihrt, um zu testen, wie sich die
Detektordicke, das graded shield, sowie die Dicke und das Material des Protonen-
schildes auf den Detektorhintergrund auswirken. Aufterdem wurde die Geometrie
der Kalibrationsquelle des eROSITA-Instrumentes in eine Simulationsgeometrie
umgesetzt und das hiermit simulierte Spektrum mit einem gemessenen Spektrum
eines Prototypen dieser Kalibrationsquelle verglichen (siehe Kapitel 5). In den fol-
genden Abschnitten soll die Simulationsumgebung genauer beschrieben und an-
schliefend die Simulationen und ihre Resultate diskutiert werden.

4.2 Aufbau und Parameter der durchgefiihrten
Simulationen

In diesem Abschnitt wird die am [AAT erstellte Simulationsumgebung sowie die
Simulationsparameter der zu den eROSITA-Detektoren durchgefithrten Simula-
tionen vorgestellt. Dabei soll insbesondere auf die simulierte Geometrie, die im-
plementierten physikalischen Prozesse und das verwendete Eingangsspektrum ein-
gegangen werden. Auferdem wird die Weiterbearbeitung und Auswertung der aus
den Simulationen erhaltenen hit-Listen erldutert.

Die Simulationsumgebung ist eine Adaption der fiir Simbol-X! verwendeten Umge-
bung (Tenzer et al., 2009). Teile der ursrpiinglichen Umgebung, wie die Quantenef-
fizienz und die Filter-Transmission, wurden bereits mit Messungen der EPIC-pn
Kamera? an Bord von XMM-Newton und analytischen Berechnungen verglichen
und bestéatigt. Ebenso wurde die urspriingliche Umgebung getestet, indem die
Form und die Fluoreszenzlinien des Hintergrundes der sich im Einsatz befinden-
den EPIC-pn Kamera korrekt simuliert werden konnten (Tenzer et al., 2008).

Fiir die eROSITA-Simulationen wurde die GEANT4-Version 4.9.2.p02 verwen-
det. Die Auswahl der implementierten physikalischen Prozesse (physics list) der
eROSITA-Simulationen beruht auf den bei Simbol-X- und IXO-Simulationen ver-
wendeten Prozessen. Dabei sind standard-elektromagnetische Prozesse, niederener-
getische elektromagnetische Prozesse und hadronische Prozesse implementiert. An
Teilchen werden neben Leptonen, Baryonen und Mesonen auch Ionen und kurz-
lebige Teilchen (Kernresonanzen und Quarks) berticksichtigt. Als cut value wurde
bei den Simulationen fiir alle Teilchen und Materialien eine Strecke von 0,01 mm

! Geplante Réntgenmission der franzdsischen und italienischen Weltraumagenturen mit deut-
scher Beteiligung, die nach der Phase B abgesagt wurde.
2 EPIC - European Photon Imaging Camera
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Abbildung 4.1: Schnitt durch die in den Simulationen verwendete Kamerageo-
metrie des eROSITA-Instruments.

eingestellt. Radioaktivitit und damit die Aktivierung® von Detektor- und Satel-
litenmaterialien ist in den Simulationen nicht implementiert, da Simulationen zu
Simbol-X abschétzen liefen, dass dieser Prozess die Rechenzeit deutlich erhoht,
seine Rolle fiir den Hintergrund aber nur ca. 10 % betrigt (Tenzer et al., 2009).
Ebenso wurde in den Simulationen die langfristige Schiadigung des Detektor durch
hochenergetische Protonen nicht beriicksichtigt.

Die gesamte simulierte Geometrie besteht aus einem vereinfachten Modell eines
eROSITA-Kamerakopfes. Weitere Teile des Instrumentes und des Satelliten wer-
den zur Zeit noch nicht beriicksichtigt. Eine vereinfachte CAD-Zeichnung des Ka-
merakopfes wurde von Lars Tiedemann (MPE) bereitgestellt und mit Hilfe der
FASTRAD®*-Software in ein fiir Simulationen verwendbares Format konvertiert
und ergédnzt. Abbildung 4.1 zeigt einen Ausschnitt der auf diese Weise erstell-
ten Simulationsgeometrie. Im Vergleich zur CAD-Zeichnung wurde die Geometrie
noch um folgende Komponenten erweitert: es wurde eine Borcarbid(B4C)-Schicht
erganzt, die sich unterhalb des Detektors zwischen der Innenseite der den Detek-
tor umgebenden Aluminiumbox und der Keramik befindet und die Teil des graded

3 Aktivierung: Umwandlung stabiler Materie in radioaktive, instabile Materie durch Bestrahlung
(sowohl Teilchen- als auch Photonenstrahlung.)

4FASTRAD - Ein 3D CAD-Werkzeug zur Analyse von Strahlungsabschirmungen, mit dem
unter anderem STEP-Dateien in ein fiir GEANT4 verwendbares Format umgewandelt werden
konnen.
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shields ist. Auferdem wurde auf dem CCD der Photonenfilter implementiert, der
in der Simulationskonfiguration aus einer 150 nm dicken Aluminiumschicht, einer
35nm dicken Siliziumnitridschicht und einer ebenso dicken Siliziumdioxidschicht
aufgebaut ist. Um den simulierten Detektorhintergrund mit spateren Messungen
vergleichen zu kénnen, wurde die Geometrie um die Option erweitert, die Situation
zu simulieren, in der das Filterrad sich in seiner geschlossenen Position befindet.
Dies wurde durch eine 1 mm dicke Aluminiumschicht und eine 1 mm dicke B,C-
Schicht erreicht, welche die Eintrittséffnung der Photonen verschliefst (siche Abb.
4.1). Soweit nicht anders erwiahnt, wurden alle eROSITA-Simulationen mit einem
geschlossenen Filterrad durchgefiihrt. Bei der Konvertierung der Geometrie und
der erneuten Zuweisung von Materialien wurden die in diesen Materialien zu ge-
ringen Anteilen vorhandenen Fremdatome nicht beachtet.

Das Eingangsspektrum der eROSITA-Simulationen wurde mit Hilfe der CREME96-
Software®(Cosmic Ray Effects on Micro-Electronics) erstellt. Dabei handelt es
sich um eine Zusammenstellung von Programmen, welche die Erstellung nume-
rischer Modelle der ionisierenden Strahlungsumgebung fiir erdnahe Orbite und
die Simulation deren Auswirkungen auf Satelliten und Raumfahrzeuge erméglicht
(Tylka et al., 1997).5 Fiir die Erstellung der Strahlungsumgebung des L2-Punktes,
an welchem sich eROSITA aufhalten wird, wurde ein interplanetarer Orbit ge-
wahlt, an dem keine geomagnetische Abschirmung durch die Erde mehr vorliegt.
Fiir die Berechnung des Spektrums wurde das CREME96-Modell fiir kosmische
Strahlung fiir das Jahr 2013 verwendet. Dabei wurden als Teilchen der kosmi-
schen Strahlung lediglich Protonen beriicksichtigt, da diese vor allem bei héheren
Energien (> 100 MeV) den bei weitem grofsten Anteil des Strahlungsflusses bilden
(siche Abbildung 4.2). Die Auswirkungen weiterer Teilchenarten der kosmischen
Strahlung wird in einer Folgestudie untersucht werden. Im Jahr 2013 wird sich
der Sonnenzyklus nahe dem solaren Maximum befinden, wodurch sich der kosmi-
sche Strahlungsfluss im Sonnensystem durch die verstarkte Abschirmwirkung des
solaren Magnetfeldes in einem Minimum befinden wird. Dieses CREME96-Modell
berticksichtigt die sogenannten zuséatzlichen Fliisse, welche durch teilchenbeschleu-
nigende Prozesse nahe der Sonne und im interplanetaren Raum entstehen und
welche die Spektren der meisten Elemente unterhalb von 10 MeV dominieren. Fiir
die Umgebung wurde das Nichtvorhandensein von solaren flares angenommen.
Der auf diese Weise und mit diesen Parametern erstellte differentielle Protonen-
fluss der kosmischen Strahlung ist in Abbildung 4.3 dargestellt. Zum Vergleich

®https://creme96.nrl.navy.mil

6 Eine neue Version der CREME-Software, CREME-MC, wird im November 2010 verdffent-
licht werden. Sie beinhaltet unter anderem ein Update des Modells fiir galaktische kos-
mische Strahlung und wird Monte-Carlo Strahlungstransportmodule besitzen. Dabei wird
sie auch Gebrauch von GEANT4-Bibliotheken machen. Die Module der bisherigen Versio-
nen CREME86 und CREME96 stehen auf der neuen Webseite weiterhin zur Verfiigung.
(https://creme-mc.isde.vanderbilt.edu/CREME-MC)
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Abbildung 4.2: Fluss der kosmischen Abbildung 4.3: Der durch CREME96
Strahlung als Funktion der Ener-  erstellte, erwartete differentielle Pro-
gie pro Nukleon fiir Atome mit un-  tonenfluss der kosmischen Strahlung
terschiedlicher Kernladungszahl. Er-  fiir die eROSITA-Mission. Zum Ver-
stellt mit CREME96 fiir das Jahr  gleich sind die Fliisse anderer Missio-
2013 und einen L2-Orbit. Wie zu  nen eingezeichnet, die sich zum Teil
erkennen ist, bilden Protonen den  durch den gewéihlten Orbit oder
wichtigsten Beitrag zum kosmischen  Startzeitpunkt unterscheiden.
Strahlungsfluss.

sind die jeweils fiir andere Missionen berechneten differentiellen Protonenfliisse
eingezeichnet, die teilweise mit Hilfe anderer Modelle erstellt wurden.

Dieses Spektrum wird zur Erzeugung des Eingangsspektrums der Simulationen
verwendet. Wie in Abschnitt 2.5 beschrieben, wird das Eingangsspektrum in allen
Simulationen mit einer kosinusférmigen Abstrahlcharakteristik von der Oberflache
einer Kugel mit einem Radius von 50 m in einen Kegel mit einem Offnungswinkel
von 0,01 rad abgestrahlt, um am Ort des Detektors einen isotropen Strahlungs-
fluss zu erzeugen. Ebenso wird anhand des Eingangsspektrums die Simulationszeit
berechnet (in Analogie zu Abschnitt 2.5.2). Durch Aufintegrieren des Spektrums
ergibt sich ein Protonenfluss von 0,15483 Protonen - cm™2 - s7% - s,

Die Programmierung des Simulationscodes erfolgte in Analogie zu der in Abschnitt
2.5.3 gezeigten Vorgehensweise. Image- und framestore-Bereich des CCDs wurden
dabei als ein gemeinsamer sensitiver Detektor definiert, fiir den eine gemeinsame
hit-Liste erstellt wird, was eine wesentliche Einsparung an Rechenzeit mit sich
bringt. Erst bei der mit IDL durchgefiihrten Auswertung der event-Liste werden
die einzelnen events durch ihre mitabgespeicherte Volumeninformation entweder
dem image-Bereich oder dem framestore-Bereich zugeordnet. Bei diesen Simula-
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tionen wurde die Aufweitung der Elektronenwolke nicht beriicksichtigt.

Als Simulationergebnis erhélt man eine FITS-Datei, in der eine hit-Liste aller
im sensitiven Detektor aufgetretenen Wechselwirkungen und Energiedepositionen
abgespeichert ist. Diese Liste enthdlt neben dem Ort (x-, y-, z-Koordinate) der
Wechselwirkung und der dabei im Detektor deponierten Energie ebenfalls den
Zeitpunkt der Wechselwirkung, den fiir die Energiedeposition verantwortlichen
physikalischen Prozess, die Energie des priméren Protons und die Art des Teil-
chens, welches auf die Detektoroberflache trifft. Des Weiteren findet bereits in der
event action des Simulationscodes die Umrechnung der Auftreftkoordinaten in Pi-
xelkoordinaten statt. Auferdem werden die Detektorereignisse je nach der ihnen
zugewiesenen Zeit (vgl. Abschnitt 2.5.2) in frames eingeordnet, die jeweils eine
Dauer (frame-Zeit) von 50 ms besitzen. Pixelnummer und frame-Nummer werden
ebenfalls in der FITS-Datei abgespeichert.

4.3 Weiterverarbeitung der
Simulationsergebnisse

Zur weiteren event-Verarbeitung wird diese FITS-Datei in IDL eingelesen. Zu-
néchst werden die Ereignisse je nach ihrem Wechselwirkungsvolumen entweder
dem image-Bereich oder dem framestore-Bereich zugeordnet. Im Folgenden wer-
den ausschlieflich die Ergebnisse des image-Bereiches erlautert, wobei eine Aus-
wertung des framestore-Bereiches analog durchgefiithrt werden kann.

Alle Ereignisse mit derselben frame-Nummer werden nun einer gemeinsamen Muster-
erkennungsanalyse unterzogen. Dabei wird zunéchst die gesamte Energie aufad-
diert, die wahrend eines frames in einem Pixel deponiert wurde. Anschlieffend
werden alle getroffenen und aneinander grenzenden Pixel eines frames als ein
zusammengehoriges Muster (pattern) definiert. In der Mustererkennungsanalyse
werden nur diejenigen Muster als giiltige Muster anerkannt, die in eine 2 x 2 Pixel
grofte Box passen. Die restlichen Ereignisse konnen aufgrund ihres ausgedehnten
Musters nicht durch Rontgenphotonen verursacht worden sein und werden somit
als Hintergrundereignisse gewertet und daher verworfen. Die giiltigen Muster ent-
sprechen dabei der XMM-Musterbeschreibung, mit der Ausnahme, dass in dem
Fall der eROSITA-Simulationen diagonale double split-Ereignisse ebenfalls erlaubt
sind (sieche Abbildung 4.4).

Da fiir die Pixel am Rand des CCDs keine sinnvollen Aussagen iiber mogliche
Muster und damit iiber die Giiltigkeit dieser Ereignisse getroffen werden konnen,
werden alle Muster, die diese Rand-events beinhalten, verworfen. Fiir die Auswer-
tung der single-Ereignisse wird dabei die &ufterste Pixelreihe und fiir alle anderen
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Abbildung 4.4: Erlaubte Muster der eROSITA-Simulationen. Im Gegensatz zur
XMM-Musterbeschreibung werden auch diagonale double split-Ereignisse als
gliltig anerkannt.

D

Muster die dufsersten zwei Pixelreihen verworfen. Des Weiteren wird die Anzahl
an jeweils auftretenden single-, double-, triple- und quadruple-Ereignissen mit-
gezahlt und die Energie der split-Partner eines Musters zu einer gemeinsamen
event-Energie aufaddiert. Die Mustererkennung wurde mit Hilfe einer FITS-Datei
getestet, welche alle zehn moglichen Muster beinhaltet und ebenfalls die korrekte
Handhabung der Randpixel testet.

Da keine direkten Detektoreigenschaften in die Simulation implementiert sind,
wird kein elektronisches Rauschen, kein Dunkelstrom und keine Ladungswolke
simuliert, welche mogliche Ursachen fiir split-events darstellen. Daher wird durch
diese Simulationen noch ein anderes Verhéltnis von Musterhédufigkeiten erreicht
als es bei anderen Messungen und Simulationen der Fall ist.

Split-events werden in dieser Simulation dennoch erzeugt, beispielsweise wenn
beim Photoeffekt das dabei erzeugte Elektron seine Energie in einem anderen
Pixel deponiert als in dem Pixel, in dem das urspriingliche Photon einen Teil
seiner Energie deponiert hat. Weitere Muster konnen durch minimal ionisierende
Teilchen (MIPs) erzeugt werden, oder auch durch mehrere Sekundérteilchen, die
durch dasselbe Teilchen erzeugt wurden, aber ihrerseits an unterschiedlichen Orten
im CCD wechselwirken.

Nach Abschluss der event-Verarbeitung wird eine neue event-Liste kreiert und in
eine FITS-Datei abgespeichert. Die Liste enthélt dabei Informationen iiber die
Pixelkoordinaten, die frame-Zeit, die Musternummer und die Gesamtenergie des
jeweiligen events, wobei alle events herausgefiltert wurden, deren Gesamtenergie
nicht in dem fiir den Detektor relevanten Energiebereich zwischen 0,15keV und
15keV liegt. Mit dieser iiberarbeiteten event-Liste lasst sich jetzt durch die in
Abschnitt 2.5.4 beschriebene Normierung der Hintergrund des Detektors berech-
nen, ein Spektrum erstellen und weitere Aussagen iiber den Hintergrund treffen.
Die durchgefiihrten Simulationen und die daraus gewonnenen Resultate werden
im folgenden Abschnitt vorgestellt.
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Abbildung 4.5: Simulierte Quanteneffizienz des eROSITA-CCDs fiir unterschied-
liche Filterdicken

4.4 Die Simulationsstudien und ihre Resultate

In diesem Abschnitt werden die mit der oben beschriebenen Simulationsumgebung
durchgefiihrten Simulationen und deren Ergebnisse vorgestellt. Dabei soll zunéchst
auf die Uberpriifung des Codes eingegangen werden.

Zum Testen des Codes wurden Simulationen durchgefiihrt, bei denen bei geoft-
netem Filterrad jeweils monochromatische Photonen oder Photonen mit einer
linearen Energieverteilung auf den Detektor eingestrahlt wurden. Die dabei de-
tektierten Spektren entsprechen den Erwartungen. Aus dem Verhéltnis von einge-
strahlten zu detektierten Photonen lasst sich die Quanteneffizienz des Detektors
fiir unterschiedliche Filterdicken vorhersagen (siehe Abbildung 4.5). Die Genauig-
keit einer auf diese Weise erstellten Quanteneffizienz wurde bereits bei Simbol-X
anhand von Rechnungen des Halbleiterlabors sowie bei XMM-Newton anhand von
Messungen iiberpriift.

Um die Isotropie des Spektrums zu testen, wird die Position und die Ausrichtung
des Detektors geandert. Liegt der Detektor dabei immer noch vollstandig in dem
Bereich, in dem ein isotropes Spektrum vorliegt (d.h. innerhalb des Abstrahlwin-
kels von 0,01 rad jedes Punktes der emittierenden Kugeloberfliche), so darf sich
der Detektorhintergrund hierbei nicht verdandern.
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Zur Uberpriifung der Zeitverteilung der events der Simulation wurden die simu-
lierten registrierten Zeiten iiber der Gesamtzeit der Simulation geplottet. Bei einer
geniigend hohen Statistik ergab sich dabei eine gleichméafige Verteilung der events,
weshalb von einer guten Verteilung der fiir die Zeit verwendete Zufallszahlen aus-
gegangen werden kann.

Um die Implementierung des sensitiven Detektors zu testen, wurden die damit
registrierten hits (unter Verwendung einer einfacheren Simulationsgeometrie) mit
den Ergebnissen des fiir die Simbol-X Simulationen am [AAT verwendeten Codes
verglichen. Der sensitive Detektor lieferte die gleichen Ergebnisse.

Schlieklich wurden noch zur Uberpriifung der Geometrie volume-checks durchge-
fithrt (siehe Abschnitt 2.3.1). Dabei konnten keine sich iiberlappenden Volumina
festgestellt werden.

4.4.1 Hintergrundlevel und Spektrum

Zur Bestimmung des Hintergrundes wurde mit der beschriebenen Simulations-
umgebung eine Simulation mit 20 Millionen Priméarteilchen durchgefiihrt, was ei-
ner simulierten Zeit von 1308,8 s entspricht. Als frame-Zeit wurde dabei ein Wert
von 50 ms eingestellt, wodurch sich eine insgesamt simulierte frame-Anzahl von
26 176 frames ergibt. Bei der Auswertung hier und im Folgenden wurde, falls nicht
anders erwahnt, immer nur der image-Bereich betrachtet. In 12820 von diesen si-
mulierten frames wurden Detektorereignisse registriert. Nach der Aussortierung
ungiiltiger Muster (42 907) durch die Mustererkennung blieben 32 829 giiltige Mus-
ter, wobei davon nur 1060 in dem betrachteten Energieintervall von 0,15 keV bis
15keV lagen. Bis auf 26 double- und 3 triple-Ereignisse handelte es sich dabei
ausschlieflich um single-FEreignisse.

Fiir den image-Bereich eines eROSITA-Detektors ergibt sich damit ein Hinter-
grund von (6,6 & 0,2) x1073 counts - cm™2 - s7! - keV~!. In Abbildung 4.6 ist
das durch diese Simulation erhaltene Hintergrundspektrum im fiir den Detektor
relevanten Energiebereich dargestellt. Aufgrund der Flachheit des Spektrums in
diesem Bereich kann der oben angegebene Mittelwert des Hintergrundes als repréa-
sentatives Hintergrundlevel fiir den Detektor angesehen werden.

Da in diesen Simulationen keine direkten Detektoreigenschaften und damit ins-
besondere die endliche Energieauflosung des Detektors nicht implementiert sind,
miissten sich unter der Wahl einer hinreichend kleinen binsize in dem Spektrum
vorhandene Fluoreszenzlinien durch scharfe, signifikante Linien bemerkbar ma-
chen. In diesem Spektrum wurden keine Fluoreszenzlinien festgestellt, was jedoch
an der bisher erreichten geringen Statistik der Simulationsergebnisse liegen kann.
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Abbildung 4.6: Simuliertes eROSITA-Hintergrundspektrum im Energiebereich
von 0,15 keV bis 15keV und mit einer binsize von 0,297 keV

Dies spricht fiir eine gute Abschirmung von Fluoreszenzphotonen durch das graded
shield.

Das aus der Simulation erhaltene Hintergrundlevel von 6,6 x10~2 counts - cm™2

- 571 . keV~! liegt — verglichen mit bereits gemessenen oder simulierten Hinter-
grundleveln anderer Missionen — in einem fiir Rontgensatelliten realistischen Be-
reich. Das simulierte Hintergrundspektrum besitzt dabei die erwartete Form, und
die Nicht-Feststellbarkeit von Fluoreszenzlinien spricht fiir die Wirksamkeit und
die gewiinschte Effizienz des graded shields (siehe néchster Abschnitt).

4.4.2 Effektivitat des graded shields

Zur Untersuchung der Effektivitat des graded shields wurde eine Simulation durch-
gefiihrt, bei welcher zuvor das graded shield aus der Simulationsgeometrie entfernt
wurde. Anschliefend wurden die dabei gewonnen Simulationsergebnisse mit den
Resultaten der urspriinglichen Geometrie (mit vorhandenem graded shield) ver-
glichen. Fiir die Simulation ohne graded shield wurde dabei fiir die simulierte Zeit
ein Wert von 6544,1 s gewahlt. Abbildung 4.7 zeigt das sich ohne graded shield er-
gebende Hintergrundspektrum. Nach der Musteranalyse und der Anwendung der
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Abbildung 4.7: Resultierendes Hintergrundspektrum einer Simulation ohne im-
plementiertes graded shield. Zur Erstellung des Histogramms wurde eine binsi-
ze von 0,02 keV verwendet. Zu erkennen sind die Fluoreszenzlinien bei 1,8 keV,
8,0keV und 8,9keV.

Energieschwelle lassen sich bei einer geniigend hohen Statistik und unter Verwen-
dung einer hinreichend kleinen binsize drei Fluoreszenzlinien in dem Spektrum
erkennen. Die Energien, bei denen diese Linien auftreten, entsprechen den Energi-
en, die Ubergéinge von Silizium (Sigg, bei 1,8keV), und Kupfer (Cug,, bei 8,0keV
und Cug,, bei 8,9keV) besitzen.

Wihrend in den mit implementiertem graded shield durchgefiihrten Simulationen
keine Fluoreszenzlinien nachweisbar waren, konnten also in der ohne implemen-
tiertem graded shield durchgefiihrten Simulation deutliche Silizium- und Kupfer-
Fluoreszenzlinien festgestellt werden. Dies deutet auf die erfolgreiche Verhinderung
der Detektion von Fluoreszenzlinien durch die Verwendung eines graded shields
hin.

4.4.3 Zusammensetzung des Hintergrundes

Der simulierte Hintergrund wurde beziiglich seiner Zusammensetzung untersucht.
Hierfiir wurde betrachtet, durch welche Teilchensorte die erste Energieiibertra-
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Abbildung 4.8: Zusammensetzung des eROSITA-Hintergrundes. Dargestellt ist
der Fluss der einzelnen Teilchensorten in einem Energiebereich von 0,1keV bis
1 MeV und mit einer binsize von 1keV.

gung eines events an das CCD geschieht. Abbildung 4.8 zeigt den Fluss der dabei
am haufigsten auftretenden Teilchen {iber einen Energiebereich von 0,1keV bis
1 MeV. Damit der tatsédchlich auf das CCD treffende Hintergrund festgestellt wer-
den kann, wurden die hierfiir verwendeten Simulationsdaten keiner Mustererken-
nung unterzogen und es wurde ebenfalls keine Filterung der Daten anhand einer
oberen und unteren Energieschwelle durchgefiihrt. Die Hauptkomponenten des
Hintergrundes bilden dabei Elektronen und Positronen, gefolgt von Photonen und
Protonen. Es ist deutlich zu erkennen, dass im interessanten Energiebereich Elek-
tronen und Positronen dabei mit Abstand am meisten zum Hintergrund beitragen,
wobei die Anzahl der Elektronen deutlich grofer als die Anzahl der Positronen ist.
Wie in Abschnitt 6.2.3 beschrieben, ergaben die IXO-Simulationen ein dhnliches
Resultat. Sollten tatsédchlich Elektronen die Hauptverursacher des Detektorhin-
tergrundes darstellen, so konnte eine erhebliche Reduzierung des Detektorhinter-
grundes durch eine Abschirmung von sekundéaren Elektronen moglich sein. In der
aktuellen Geometrie des Kamerakopfes wird das Augenmerk insbesondere auf die
Abschirmung von Protonen (anhand des Protonenschildes aus Kupfer) und von
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Photonen (durch das graded shield) gerichtet. Eine Abschirmung von Elektronen
konnte beispielsweise durch deren Ablenkung in einem elektrisches Feld realisiert
werden.

Die Untersuchung der Zusammensetzung des Detektorhintergrundes zeigt also eine
deutliche Dominanz von Elektronen als unmittelbare Hauptverursacher der Hin-
tergrundereignisse des Detektors. Wenn durch diese Simulationen eine korrekte
Beschreibung der Realitdat vorliegt, so kénnte durch entsprechende Mafnahmen
zur Abschirmung von Elektronen und Positronen eine entscheidende Verringerung
des Detektorhintergrundes erzielt werden.

4.4.4 Hintergrund in Abhangigkeit der Dicke des CCDs

Es wurden Simulationen durchgefiihrt, um die Auswirkungen verschiedener Dicken
des CCDs auf den Hintergrund zu untersuchen. Dabei wurde die Dicke des Sili-
ziumwafers, auf den das CCD implementiert ist, von den urspriinglichen 450 pym
der Reihe nach auf 100 gm, 200 pum und 300 gm variiert. Fiir die Simulationen
wurde jeweils eine Belichtungszeit von 327,2s bei einer frame-Zeit von 0,05 s einge-
stellt. Die dabei jeweils resultierenden mittleren Hintergrundwerte im Energiebe-
reich von 0,15 keV bis 15 keV sind in Abbildung 4.9 dargestellt. Es ist ein deutlicher
Zusammenhang zwischen der CCD-Dicke und dem mittleren Hintergrundlevel zu
erkennen. Mit zunehmender Dicke des CCDs wird dabei ein héherer Hintergrund
detektiert. Die tatsdchliche Dicke des entwickelten CCDs von 450 um ist dabei
auf die Quanteneffizienz und die wissenschaftlichen Anforderungen fiir eROSI-
TA optimiert. Die bei den Simulationen erhaltenen Hintergrundspektren weisen
innerhalb der Fehlergrenzen weiterhin einen flachen Verlauf auf, obwohl die Quan-
teneffizienz des Detektors fiir hoherenergetische Photonen bei kleiner werdenden
CCD-Dicken abnimmt. Dies kénnte darauf zuriickzufiihren sein, dass der Hinter-
grund wie in Abschnitt 4.4.3 dargelegt hauptsichlich durch Sekundérelektronen
verursacht wird.

In den Simulationen ist also ein Zusammenhang zwischen der CCD-Dicke und der
Hohe des Hintergrundlevels zu erkennen. Die Form der Hintergrundspektren weist
dabei auf eine starke, nicht-photonische Hintergrundkomponente hin, was mit den
Simulationsergebnissen beziiglich der Zusammensetzung des Hintergrundes tiber-
einstimmt.

4.4.5 Material und Dicke des Protonenschildes

Es wurden Simulationen durchgefiihrt, um zu testen, wie sich eine Anderung des
Materials und der Dicke des Protonenschildes auf den Detektorhintergrund aus-
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Abbildung 4.9: Mittlerer Hintergrund fiir die unterschiedlichen simulierten Di-
cken des CCDs im Energiebereich von 0,15keV bis 15keV

wirkt. In der bisher verwendeten Simulationsgeometrie besteht das Protonenschild
aus einer Kupferschicht, deren Form so optimiert ist, dass einfallende Protonen aus
jeder Richtung (ausgenommen dem Photoneneintrittsfenster, iiber welchem sich
eine Aussparung der Kupferschicht befindet) immer eine drei Zentimeter dicke
Kupferschicht durchqueren miissen, um das CCD zu erreichen.

Das Protonenschild dient zur Abschirmung des CCDs vor hochenergetischen Pro-
tonen aus der Kosmischen Strahlung, welche ansonsten zu einer Schédigung des
CCDs fithren wiirden. Gleichzeitig werden dabei jedoch im Protonenschild durch
diese abgebremsten Protonen Sekundérteilchen erzeugt, die den Detektorhinter-
grund erhochen, wenn ihre Energiedeposition auf den Detektor im interessanten
Energiebereich liegt. Je mehr Material den Detektor umgibt, beziehungsweise je
dichter dieses Material ist, desto mehr Sekundérteilchen werden erzeugt. Auch die
Art des Materials spielt dabei eine Rolle, da unterschiedliche Materialien einen
unterschiedlich grofen Wechselwirkungsquerschnitt mit den priméren Protonen
und den erzeugten Sekundéirteilchen besitzen, wodurch die Anzahl der auf den
Detektor treffenden Sekundarteilchen relevanter Energie variiert.

Daher ist eine Abwégung notwendig zwischen einer guten Abschirmung des De-
tektors vor hochenergetischen Protonen einerseits und eines niedrigen Detektor-
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Abbildung 4.10: Mittleres Hintergrundlevel im Energiebereich von 0,15keV bis
15keV bei den Simulationen von unterschiedlichen Protonenschilden. Simuliert
wurden dabei ein drei Zentimeter dickes Kupferschild, ein drei Zentimeter dickes

Aluminiumschild und ein Aluminiumschild, das eine dem Kupferschild dquiva-
lente Dichte besitzt (Thick Aluminium).

hintergrundes andererseits. In diesem Zusammenhang wurde die Tauglichkeit von
Aluminium als Material des Protonenschildes getestet. Hierzu wurde in der Simu-
lation das Kupferschild durch ein drei Zentimeter dickes Aluminiumschild ersetzt
und die Ergebnisse fiir den Detektorhintergrund mit denen eines Kupferschildes
gleicher Dicke verglichen. Die Ergebnisse fiir das jeweilige Hintergrundlevel im
Energiebereich von 0,15keV bis 15keV sind in Abbildung 4.10 zu finden. Eine
gleich dicke Aluminiumschicht liefert also mit (2,4 4+ 0,1) x1073 counts - cm ™2
- 571 - keV~! ein um beinahe den Faktor drei kleineres Hintergrundlevel als eine
ebenso dicke Kupferschicht. Allerdings ist gleichzeitig die Abschirmung hochener-
getischer Protonen durch das Aluminium deutlich geringer.

Des Weiteren wurde getestet, wie sich der Hintergrund verhélt, wenn eine Alumi-
niumschicht simuliert wird, welche dieselbe Anzahl an Atomen aufweist wie eine
drei Zentimeter dicke Kupferschicht. Aus Platzgriinden innerhalb des simulierten
Kamerakopfes und aufgrund der Umsetzung im Simulationscode wurde hierfiir
anstelle der Dicke der Aluminiumschicht deren Dichte verdndert. Es wurde also
eine drei Zentimeter dicke Schicht simuliert, die aus Aluminiumatomen aufgebaut
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ist, aber eine dem Kupferschild dquivalente Dichte besitzt. Das dabei resultie-
rende Hintergrundlevel ist ebenfalls in Abbildung 4.10 zu sehen. Mit (8,1 + 0,2)
x1072 counts - cm™2 - s7! - keV~! ist es um 25 % héoher als das Hintergrundlevel
der Kupfersimulation. Es zeigt sich, dass bei gleicher simulierter Dichte Kupfer
einen niedrigeren Detektorhintergrund durch Sekundérteilchen erzeugt als Alumi-
nium.

Die Simulationen zu der Art des Protonenschildes haben also ergeben, dass bei
der Verwendung von Aluminium eine deutlich hohere Dicke des Protonenschildes
notig wire, um die gleiche Abschirmwirkung von hochenergetischen Protonen zu
erzielen wie bei einer Kupferschicht. Gleichzeitig wird bei der gleichen Anzahl von
Atomen durch das Aluminium ein deutlich hoherer Detektorhintergrund durch
Sekundérteilchen in dem fiir die Messergebnisse interessanten Energiebereich er-
zeugt. Die Simulationen lassen daher auf eine besser Eignung des Kupfers im
Vergleich zu Aluminium als Material des Protonenschildes schliefien.

Die eROSITA Simulationsumgebung unterliegt sténdigen Verbesserungen und Er-
weiterungen. Zukiinfigte Versionen werden so beispielsweise Detektoreigenschaften
wie die Aufweitung der Ladungwolke im Detektor und die Energieauflosung bein-
halten. Neben dem Kamerakopf wurde ebenfalls eine Simulationsumgebung fiir
die Kalibrationsquelle des eROSITA-Instrumentes erstellt. Im folgenden Kapitel
soll auf diese Simulationsumgebung eingegangen und die hierfiir durchgefiihrten
Studien vorgestellt werden.
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Kapitel 5

Simulation der eROSITA
Kalibrationsquelle

In diesem Kapitel werden die Simulationsstudien vorgestellt, welche beziiglich der
Kalibrationsquelle des eROSITA-Instrumentes durchgefiihrt wurden. Neben einer
Beschreibung der Kalibrationsquelle und der Simulationsumgebung werden Stu-
dien iiber das simulierte Spektrum dieser Quelle und deren Vergleich mit einem
gemessenen Spektrum vorgestellt. In einer weiteren Studie wurde die Winkelab-
hangigkeit der Intensititen der Kalibrationslinien untersucht.

5.1 Motivation und Zielsetzung

Um die Kalibration der eROSITA-Detektoren wihrend der siebenjéhrigen Mission
zu ermoglichen, wird sich an Bord des Satelliten fiir jeden der sieben Detektoren
eine Kalibrationsquelle befinden, fiir welche in dieser Arbeit Simulationen durch-
gefiihrt wurden. Um sich d&ndernde Detektoreigenschaften erfassen und diese fiir
die Datenanalyse beriicksichtigen zu kénnen, werden wihrend der Mission mehr-
mals im Jahr Kalibrationsmessungen stattfinden. Hierfiir wird das Gehause der
Kalibrationsquelle, in welcher sich eine radioaktive Fe-55-Quelle befindet, mit Hilfe
des Filterrades iiber das Photoneneintrittsfenster eines Kamerakopfes geschwenkt
(siche Abbildung 5.1).

Fiir die Kalibration der Detektoren werden zwei Referenzlinien benétigt. Fiir die
eROSITA-Detektoren dienen hierzu eine Mn-K,-Linie bei 5,899 keV, welche ge-
meinsam mit einer Mn-Kg-Linie bei 6,49 keV durch den radioaktiven Zerfall der
Fe-Quelle ausgesendet wird, und eine Al-K,-Fluoreszenzlinie bei 1,487 keV. Diese
Fluoreszenzlinie wird durch das Auftreffen der Photonen der Mn-K,- und Mn-
K,-Linien auf einen Aluminiumblock erzeugt, welcher sich oberhalb der Fe-Quelle
befindet und gleichzeitig als Deckel der Kalibrationsquelle dient. In Abbildung
5.2 ist die Geometrie der Kalibrationsquelle zu sehen. Die Photonen der durch
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Abbildung 5.1: Teil des Kamerakopfes und des Filterrades des eROSITA-
Instruments. Die Kalibrationsquelle befindet sich oberhalb des Photonenein-
trittsfensters des Kamerakopfes.

die Fe-Quelle erzeugten Mn-Linie werden an den Wéanden des leeren Volumens
zwischen Quelle und Aluminiumdeckel und hauptséichlich am Aluminiumdeckel
selbst reflektiert, wobei einige der Photonen durch die schmale Austrittsoffnung
und die Blende an der Unterseite der Quelle dieses Volumen verlassen und den De-
tektor erreichen kénnen, welcher sich circa 6 cm unterhalb der Kalibrationsquelle
befindet.

Das Design der Kalibrationsquelle wurde am MPE in Garching entwickelt und der-
art gewéahlt, dass dieselbe Anzahl an Al-Fluoreszenzphotonen wie Photonen der
Mn-K,-Linie den Detektor erreichen. Hierbei ist insbesondere die relative Lage der
Fe-Quelle und des Aluminiumdeckels sowie die Lénge und der Durchmesser der
Austrittsoffnung und der Blende von Bedeutung. In dieser Arbeit wurden Simu-
lationen beziiglich der detektierten Linien, der Intensitdten der Kalibrationslinien
sowie der Winkelabhéngigkeit durchgefiihrt.

5.2 Aufbau der Simulationsumgebung

Zur Durchfiihrung dieser Studien wurde eine Simulationsumgebung erstellt, die ei-
ne Abwandlung jener Umgebung ist, welche fiir die Simulationsstudien des eROSITA-
Kamerakopfes programmiert wurde. Fiir die Kalibrationsquelle wurde insbeson-
dere die Simulationsgeometrie geschrieben sowie die primary generator action neu
erstellt, welche zur Erzeugung der Primérteilchen dient.
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Abbildung 5.2: Linke Abbildung: Exploded view der Kalibrationsquelle. Zu se-
hen sind die einzelnen Teile der Geometrie der Kalibrationsquelle. Das magen-
tafarbene Volumen repréasentiert das 100 nm dicke Volumen, welches zur Defi-
nition des Quellvolumens benétigt wird, der Aluminiumdeckel ist in Hellblau
dargestellt. Rechte Abbildung: Visualisierung der zusammengesetzten Geome-
trie der Kalibrationsquelle. Die Flugbahnen der simulierten Photonen sind in
Griin geplottet.

Die einzelnen Teile der erzeugten Geometrie sowie die zusammengesetzte Kali-
brationsquelle ist in Abbildung 5.2 zu sehen. Zur Definition eines Quellvolumens
der Primérteilchen (primary particle source) wurde ein 100 nm dickes Volumen
konstruiert, welches in der Abbildung magentafarben dargestellt ist und sich an
jener Stelle befindet, an welcher sich in der realen Quelle die aufgebrachte Fe-
55-Schicht befindet. Die Form dieses Volumens entspricht keiner Standardform
und besitzt eine fiir die Teilchenphysik, welche das urspriingliche Anwendungsge-
biet des GEANT4-toolkits war, eher ungewohnliche Form, weshalb sie nicht ohne
Weiteres als Quellvolumen an die general particle source iibergeben werden kann.
Daher wurde in diesen Simulationen das Quellvolumen, aus welchem die Photonen
abgestrahlt werden, durch den Schnitt dieses Volumens mit einer Kugel konstru-
iert, deren Rand das Quellvolumen tangiert. Dieser Schnitt nahert das Volumen
im Zentrum sehr gut an, besitzt jedoch eine geringere Ausdehnung in z-Richtung
und somit eine geringere Hohe als die reale Quelle.

Als Primaérteilchen wurden monoenergetische Photonen mit einer Energie von
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5,899 keV simuliert. Dies entspricht der Photonenenergie der Mn-K,,-Linie, welche
durch das Fe-55 ausgesandt wird und welche zusammen mit der durch sie und die
Mn-Kg-Linie erzeugte Al-Fluoreszenzlinie die fiir die Kalibration relevante Linie
darstellt. Die Fe-55-Quelle wurde aufgrund von ansonsten zu langen Simulations-
zeiten also nicht als eine radioaktiv zerfallende Quelle realisiert, sondern als eine
Quelle, welche eine Mn-K,,-Linie emittiert.

Die Simulationen wurden mit dieser erstellten Geometrie der Kalibrationsquel-
le sowie mit dem eROSITA-Detektor (inklusive dessen Filterschichten) durchge-
fiihrt, welcher 6 cm unterhalb des unteren Randes der Kalibrationsquelle plat-
ziert ist. Zur Auswertung der durch die Simulationen erzeugten hit-Listen wurden
IDL-Programme geschrieben, welche die hits zu events zusammenfassen und als
Spektrum plotten. Um die endliche Energieauflosung des Detektors zu simulieren,
wurde das hierfiir verwendete Histogramm mit einer Gauffunktion gefaltet, wobei
zur Bestimmung der Gaufsbreite eine lineare Naherung der Energicauflosung AF
des Detektors mit AE = 0,065 keV bei 0,170keV und AE = 0,130keV bei 6 keV

angenommen wurde.

5.3 Simulationsstudien zur
eROSITA-Kalibrationsquelle

In diesem Abschnitt werden die Studien vorgestellt, welche mit der erstellten Simu-
lationsumgebung der Kalibrationsquelle durchgefiihrt wurden. Ziel dieser Simula-
tionen war die Untersuchung der detektierten Intensititen der beiden Kalibrati-
onslinien sowie deren Winkelabhéngigkeit.

5.3.1 Intensitat der Kalibrationslinien

Es wurde eine Studie zur Bestimmung der relativen Intensitéiten der Mn-K-Linie
und der Al-K,-Linie durchgefiihrt, um zu untersuchen, ob das gewéhlte Design der
Quelle zu der gewiinschten Gleichheit der detektierten Intensitéten fithrt. Aus-
schlaggebend fiir diese Studie waren erste Messungen am MPE in Garching an
einem Prototypen der Quelle, in welchen unterschiedliche Intensitdten der Linien
festgestellt wurden: Die Mn-K,-Linie wurde mit 2909 events/s um einen Faktor
von 32 héufiger detektiert als die Al-K,-Linie mit einer Zahlrate von 90,7 events/s
(sieche Abbildung 5.3). Aufgrund dieser Diskrepanz der gemessenen Zahlraten wur-
den im Rahmen dieser Arbeit Simulationsstudien durchgefiihrt, um Aufschluss
dariiber zu ermoglichen, ob diese Abweichung im Design der Quelle begriindet
liegt oder die Ursachen im experimentellen Aufbau zu suchen sind.
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Abbildung 5.3: Am MPE in Garching gemessenes Spektrum eines Prototypen
der Kalibrationsquelle unter Atmosphéare. Es ist eine deutliche Diskrepanz zwi-
schen den relativen Intensitaten der Al-K,-Linie (1,487keV ) und der Mn-K,-
Linie (5,899keV ) zu erkennen. Des Weiteren ist eine Mn-Kg-Linie bei 6,49 keV
sowie ein Silizium-escape-peak bei 4,2 keV zu sehen. Dieser Silizium-escape-peak
entsteht, wenn bei der Registrierung eines Mn-K,-Photons ein hierbei erzeugtes
Fluoreszenzphoton des Siliziumdetektors das Detektorvolumen verlédsst, anstatt
seine Energie in diesem zu deponieren. Hierdurch fehlt diese Energie des Fluo-
reszenzphotons bei der Detektion des Mn-K,-Photons, wodurch dieses mit einer
um 1,7keV kleineren Energie detektiert wird. Die bei 12keV und 13 keV liegen-
den peaks entstehen durch Pixel-pile-up der Manganlinien, bei dem zwei Man-
ganphotonen wéhrend desselben Zeit-frames dasselbe Pixel treffen. Abbildung:
K. Dennerl (MPE), N. Meidinger (HLL)

Fiir diese Simulationen wurde die in Abschnitt 5.2 beschriebene Simulationsumge-
bung verwendet, wobei als umgebendes Medium hierbei galaktisches Vakuum im-
plementiert wurde. Das resultierende Spektrum ist in Abbildung 5.4 zu sehen, fiir
welches 600 Millionen Primérteilchen simuliert wurden, was eine event-Anzahl von
1885 events ergab. Diese events, bei denen es sich ausschliefslich um single-events
handelte, lagen alle innerhalb des Energieintervalls von 0,15keV bis 15keV. Da
lediglich die relativen Intensititen der beiden Kalibrationslinien von Bedeutung
sind, wurde keine absolute Intensitit des simulierten Spektrums bestimmt und
daher keine Zeitnormierung vollzogen, weshalb der Absolutwert der gewéhlten
Beobachtungszeit irrelevant ist. Um dennoch Energie-pile-up der einzelnen Pixel
zu vermeiden, wurde eine grofte simulierte Beobachtungszeit bei kleiner frame-
Zeit gewihlt, wodurch das mehrfache Treffen desselben Pixels innerhalb desselben
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Abbildung 5.4: Simuliertes Spektrum der Kalibrationsquelle unter Vakuum. Die
Al-K,-Fluoreszenzlinie bei 1,5keV ist um einen Faktor von circa zwei hoher als
die Mn-K,-Linie bei 5,9 keV. Bei dem bei 4,5 keV liegenden peak handelt es sich
um eine Ti-K,-Linie.

frames weitgehend vermieden werden konnte. Dieses pile-up ist auch die Ursa-
che der in dem gemessenen Spektrum (sieche Abbildung 5.3) bei circa 12keV und
13keV liegenden peaks, welche durch die zweifache Detektion der Photonen der
Manganlinien in demselben Pixel wahrend desselben Zeit-frames entstehen.

Um die endliche Energicauflésung des Detektors zu simulieren, wurden die Linien
des resultierenden Spektrums gaufverbreitert. In dem Spektrum ist neben einer
Al-K,-Linie bei 1,5keV und einer Mn-K,-Linie bei 5,9 keV noch eine Ti-K-Linie
bei 4,5keV zu erkennen. Dieses Titan ist laut den Materialangaben der Zeich-
nungen der Quelle mit einem Massenanteil von 0,2% in dem Aluminiumdeckel
enthalten, an welchem die Reflexion der Photonen stattfindet. (Mehr zur Iden-
tifizierung der Linien ist in Abschnitt 5.3.3 zu finden.) Die Mn-Kg-Linie ist in
diesem Spektrum nicht enthalten, da diese in der Messung durch den radioaktiven
Zerfall der Fe-55-Quelle entstehen, welche aber in der Simulation als eine Quelle
realisiert worden ist, die monochromatisch eine Mn-K,-Linie abstrahlt, um unno-
tig lange Simulationszeiten zu vermeiden, wie sie durch die Implementierung von
radioaktivem Zerfall auftreten wiirden.

In dem simulierten Spektrum liegt der Unterschied der relativen Intensitdten der
Kalibrationslinien lediglich bei einem Faktor von circa zwei, wobei die Aluminium-
linie sogar die grofere Intensitéat aufweist. Dies deutet auf ein korrektes Design der
Kalibrationsquelle hin, welche die Erzeugung von Kalibrationslinien identischer
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Abbildung 5.5: Skizze der Simulationsgeometrie, welche fiir die Winkelabhéan-
gigkeitsstudien verwendet wurde

Intensitit zum Ziel hatte. In der Zwischenzeit wurde am MPE der Laboraufbau
verdndert, sodass die Messungen nun unter Vakuum durchgefiihrt werden kénnen,
wobei die frithere Messung in Abbildung 5.3 unter Atmosphére vollzogen wurde.
Mit diesem veranderten Laboraufbau wurden nun andere Intensitdten gemessen,
welche mit den erwarteten Werten korrespondieren. Die Diskrepanzen der friithe-
ren Messung lassen sich nun auf die Préasenz von Atmosphére und die dadurch
zustande kommende Absorption der Photonen zuriickfiihren.

Die durchgefiihrten Simulationsstudien lassen also auf ein korrektes Design der
Kalibrationsquelle schlieffen, was sich durch neuere Messungen des MPEs besta-
tigen liefs. Diese neuen Messungen konnen nun genutzt werden, um durch einen
Vergleich mit dem simulierten Spektrum die erzeugte Simulationsumgebung zu
iiberpriifen und dadurch auch weitere Hinweise iiber die Qualitdt der Vorhersagen
iiber den Detektorhintergrund zu erhalten.

5.3.2 Winkelabhangigkeit der Intensitdten

In einer weiteren Studie wurde untersucht, wie sich die detektierten Intensité-
ten der beiden Kalibrationslinien bei unterschiedlichen Einfallswinkeln verhalten.
Hierfiir wurden Simulationen durchgefiihrt, in welchen auf einen Aluminiumblock
Mn-K,-Photonen eingestrahlt wurden und nach der Reflexion am Aluminium von
dem eROSITA-Detektor inklusive Filterschichten detektiert wurden. Als Material
des Aluminiumblockes wurde dabei die originale Zusammensetzung des Alumini-
umdeckels der Kalibrationsquelle verwendet, welcher aus AICuMgPbF38 besteht
und damit lediglich zu einem Massenanteil von etwa 92 % aus Aluminium aufge-
baut ist. Neben Aluminium wurden in der Simulation noch neun weitere Kom-
ponenten des Materials implementiert, wie beispielsweise Silizium (0,8 %), Titan
(0,2%), Blei (0,8 %) und Kupfer (3,3 %).
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Abbildung 5.6: Resultierende Spektren fiir unterschiedliche Einfallswinkel der
Photonen auf die Aluminiumoberfliche in logarithmischer Darstellung (links)
und linearer Darstellung (rechts)

Als Auftreffort fiir die Photonen auf das Aluminium wurde bei allen Simulationen
der Mittelpunkt der Unterseite des Aluminiumblocks gewéhlt (sieche Abbildung
5.5). Um unterschiedliche Einfallswinkel der Photonen relativ zum Aluminium-
block zu simulieren, wurde bei gleichbleibendem Auftreffort der Startpunkt der
Photonen bei jeder Simulation senkrecht zur Oberfliache variiert.

Es wurden Simulationen mit Einfallswinkeln von 10°, 20°, 30°, 45°, 60°, 70°, 80°
sowie 90° relativ zur Oberfliche des Aluminiumblockes durchgefiihrt. In Abbildung
5.6 sind die dabei resultierenden Spektren fiir vier verschiedene Einfallswinkel
in logarithmischer und nicht-logarithmischer Darstellung geplottet. Bei geringen
Einfallswinkeln wie 10° ist die Intensitdt der detektierten Linien am groften und
nimmt mit wachsenden Einfallswinkeln bis zu 90° ab. In der nicht-logarithmischen
Darstellung lassen sich gut die relativen Intensitédten der Al-K,-Linie und der Mn-
K,-Linie vergleichen: Wéhrend sich diese Intensitédten bei einem Einfallswinkel von
10° um einen Faktor von circa 3,2 unterscheiden, nimmt dieser relative Unterschied
bei steigenden Winkel ab, wobei bei 90° die Aluminiumlinie um nur noch einen
Faktor von etwa 1,8 intensiver ist als die Mn-Linie.

Die verschieden starken Abhéngigkeiten beider Linien von dem Einfallswinkel
kénnten sich durch die unterschiedliche Erzeugung dieser Linien erkldren lassen.
So wird die Mn-Linie durch Reflexion der Photonen an der Aluminiumoberfliache
erzeugt, wobei mit wachsendem Winkel der Reflexionskoeffizient abnimmt und
der Absorptionskoeffizient steigt. Die Aluminiumlinie hingegen entsteht, indem
ein Teil der absorbierten Energie der Photonen durch Fluoreszenz wieder durch
das Aluminium abgestrahlt wird. Dass die Intensitat der Al-Fluoreszenzlinie den-
noch mit steigendem Winkel abnimmt, konnte sich dadurch erklaren lassen, dass
die Photonen bei grofsen Einfallswinkeln tiefer in das Aluminium eindringen kon-
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Abbildung 5.7: Resultierende Spektren der Winkelabhingigkeitsstudien bei
einem Finfallswinkel von 80° bei implementierter Originalzusammensetzung
des Aluminiumblockes (links) und bei der Simulation von reinem Aluminium

(rechts)

nen, die erzeugten Al-Fluoreszenzphotonen jedoch nur eine kiirzere Strecke in dem
Aluminium zuriicklegen konnen als die Photonen der Mn-Linie und daher wieder
absorbiert werden, bevor sie den Aluminiumblock verlassen kénnen.

Der fiir die Kalibrationsquelle tatséchlich realisierte Auftreffwinkel der Photonen
der Fe-Quelle auf das Aluminium, welche anschlieffend den Detektor tatsdchlich
erreichen konnen, betrégt circa 77°. Die Simulationsergebnisse, welche darauf hin-
weisen, dass der Unterschied der Intensitdten der Kalibrationslinien nicht durch
das Design der Kalibrationsquelle verursacht ist, wurden durch neuere Messungen
unter Vakuum bestétigt.

5.3.3 Identifizierung der Linien im Spektrum

Weitere Studien wurden durchgefiihrt, um die Linien der in den zwei vorherigen
Abschnitten vorgestellten Spektren zu identifizieren. Abbildung 5.7 links zeigt ein
solches Spektrum, wie es fiir die Untersuchung der Winkelabhéngigkeit der Linien-
intensitdten erzeugt wurde. Im Gegensatz zu den in Abbildung 5.6 dargestellten
Spektren wurde hierbei jedoch keine Gaussifizierung der Linien vorgenommen, um
eine genauere Bestimmung der Energiewerte zu ermoglichen.

Zur Zuweisung der Linien wurde eine weitere Simulation durchgefiihrt, in der als
Material des Aluminiumblocks reines Aluminium verwendet wurde, anstatt die ori-
ginale Zusammensetzung des Aluminiumblocks inklusive Fremdatomen (AlCuMg-
PbF38) zu implementieren (siche Abbildung 5.7 rechts). Linien, die in beiden
Spektren auftreten, konnen also nur durch das Aluminium, den Detektor oder die
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eingestrahlten Photonen der Mn-Linie verursacht worden sein, wohingegen Linien,
die lediglich in der Simulation mit der Originalzusammensetzung des Aluminiums
auftreten, auf die Zusammensetzung des Aluminiums zuriickzufiihren sein miissen.
In einer zweiten Simulation wurde anstelle der Mn-Linie eine Linie eingestrahlt,
welche mit 5,399 keV energetisch um 0,5 keV tiefer liegt als diese. Auf diese Weise
konnte untersucht werden, ob es sich bei den resultierenden Linien im Spektrum
um absolute Linienenergien handelt, oder ob der relative Abstand mancher Lini-
en konstant bleibt (zum Beispiel escape-peaks). In dieser Simulation blieben alle
durch die eingestrahlten Photonen erzeugten Linien an ihrer urspriinglichen Posi-
tion, bis auf die Linie bei 4,2 keV und das Kontinuum unterhalb der eingestrahlten
Linie.

Mit dieser Vorgehensweise konnten alle signifikant erscheinenden Linien identifi-
ziert werden: Bei der Linie mit 1,25keV handelt es sich um eine Mg-K,-Linie,
wahrend bei 1,49 keV und 1,55keV eine Al-K,- und eine Al-Kg-Linie zu sehen ist.
Bei einer Energie von 1,7keV ist eine Si-K,, zu finden, welche jedoch nicht durch
das Detektormaterial verursacht wird, sondern auf den Massenanteil von 0,8 %
Silizium in dem AlCuMgPbF38-Block zuriickzufiihren ist, da diese Linie in dem
resultierenden Spektrum bei einer Implementierung von reinem Aluminium nicht
mehr anzutreffen ist.

Die Linien bei 2,3keV und 2,4keV konnten als eine Pb-M,- und Pb-Mg-Linie
identifiziert werden, indem in einer weiteren Simulation lediglich der Bleianteil
des AICuMgPbF38 aus der Simulationsumgebung entfernt wurde, wodurch aus-
schliefslich diese beiden Linien verschwanden. Die Linie mit 4,2keV konnte als
Silizium-escape-peak bestimmt werden, da sie ihre relative Lage 1,7keV unter-
halb der eingestrahlten Linie unabhéngig von deren Energie beibehielt.

Die Linien bei 4,5keV und 4,9keV stellen eine Ti-K,- und eine Ti-Kg-Linie dar.
Beide Linien, insbesondere die Ti-K,-Linie, sind auffillig stark im Spektrum aus-
gepragt, wobei der Massenanteil des Titans am AlICuMgPbF38 lediglich 0,2 % be-
triagt. Auch in dem Spektrum der Simulationen mit der gesamten Geometrie der
Kalibrationsquelle ist dieser peak sehr stark vertreten, wobei der Silizium-escape-
peak bei dieser Statistik nicht zu sehen ist (siche Abbildung 5.4). Im Vergleich
dazu ist in dem gemessenen Spektrum der Kalibrationsquelle (Abbildung 5.3)
der Silizium-escape-peak deutlich zu erkennen, wobei eine Titan-Linie nur andeu-
tungsweise zu erahnen ist. So wird die Lage der Ti-Linien durch die Simulationen
zwar korrekt wiedergegeben, jedoch scheinen die Intensitaten von den Messungen
abzuweichen. Da durch Photonen induzierte Fluoreszenz in GEANT4 mit einer
Genauigkeit von 1% bis 2% wiedergegeben wird (Guatelli et al., 2007b,a), ist
diese Diskrepanz zu den Messungen noch zu untersuchen und eventuell in der
Materialzusammensetzung der Kalibrationsquelle zu suchen.
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Bei 5,9keV ist schlieklich noch die eingestrahlte Mn-K,-Linie zu erkennen, un-
terhalb welcher sich bei Energien von circa 5,4keV und 5,9keV ein Kontinuum
befindet, welches bei verdnderter Energie der eingestrahlten Photonen seine re-
lative Lage zu der eingestrahlten Linie beibehélt. Das Zustandekommen dieses
Kontinuums ist schwer nachzupriifen und kénnte beispielsweise durch ein am Alu-
minium gestreutes Kontinuum an Photonen erklart werden.

Alle signifikant erscheinenden Linien der resultierenden Spektren der Simulatio-
nen beziiglich der Kalibrationsquelle und der Winkelabhéngigkeit konnten also
identifiziert werden, wobei fiir manche Elemente Abweichungen der Intensitéaten
von den Messungen festgestellt werden konnten.
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Kapitel 6

Simulationsstudien fiir den Wide
Field Imager des IXO-Satelliten

Das International X-ray Observatory (IXO; Bookbinder et al. 2010) ist ein in
Zusammenarbeit von NASA, ESA und JAXA geplanter Rontgensatellit, der sich
genau wie eROSITA im L2-Orbit befinden wird und dessen Start fiir das Jahr
2021 vorgesehen ist. An Bord werden sich voraussichtlich sechs Detektoren befin-
den, mit deren Hilfe ein Energiebereich von 0,1 keV bis 40 keV untersucht werden
kann. Wahrend der Missionsdauer von 5-10 Jahren sollen mit diesen unter an-
derem neue Erkenntnisse iiber den Ursprung und das Wachstum supermassiver
Schwarzer Locher, tiber die Eigenschaften von Galaxienhaufen sowie iiber den Zu-
sammenhang zwischen diesen beiden Phdnomenen gewonnen werden (Bookbinder,
2010b).

Abbildung 6.1: Kiinstlerische Darstellung des IXO-Satelliten. Abbildung: ESA
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In diesem Kapitel werden die IXO-Mission und die hierfiir im Rahmen dieser Di-
plomarbeit durchgefiihrten Simulationsstudien beziiglich des Hintergrundes des
WFI (Wide Field Imager)-Detektors des Satelliten vorgestellt. Die Studien er-
folgten in Zusammenarbeit mit Markus Kuster und Steffen Hauf von der TU
Darmstadt, von welchen die Simulationsgeometrie erstellt wurde.

In den folgenden Abschnitten wird zunéchst die IXO-Mission beschrieben und auf
deren wissenschaftliche Ziele eingegangen. Dem folgt eine kurze Ausfithrung iiber
den Aufbau und die Funktionsweise des Wide Field Imagers, sowie die Vorstel-
lung der in Tiibingen durchgefithrten Simulationen und ihrer Resultate. Am Ende
werden aukerdem weitere Ergebnisse der Simulationskooperation vorgestellt.

6.1 Die IXO-Mission

6.1.1 Vorstellung der Mission

Der IXO-Satellit ist aus der Verschmelzung des XEUS (X-ray Evolving Universe
Spectroscopy) Projekts der ESA und dem NASA-Projekt Constellation-X hervor-
gegangen, welche im Jahr 2008 zum gemeinsamen IXO-Projekt von NASA, ESA
und JAXA vereinigt wurden. IXO profitiert dabei von den fiir diese Projekte be-
reits durchgefiihrten Vorarbeiten. Zum gegenwértigen Zeitpunkt befindet sich die
fiir 2021 geplante Mission noch in ihrer Planungsphase, weshalb viele der im Fol-
genden beschriebenen Aspekte noch Wandlungen unterworfen sein kénnen oder
noch nicht final beschlossen wurden.

Der IXO-Satellit wird eine Wolter-I-Optik mit einer Brennweite von 20 m besitzen,
die es ermoglicht, Strahlung bis zu 40keV zu fokussieren. Aufgrund der grofen
Brennweite und dem begrenzten Platz an Bord von Trégerraketen ist die Op-
tik in Form einer ausfahrbaren Teleskopoptik realisiert. Um das Erreichen einer
effektiven Sammelfliche von 3 m? bei 1,25keV und 150 cm? bei 30 keV sicherzu-
stellen, wie sie fiir eine Verwirklichung der wissenschaftlichen Ziele notwendig ist,
werden zur Zeit zwei verschiedene Arten des optischen Systems (der sogenannten
Flight Mirror Assembly (FMA)) entwickelt, zwischen welchen letztendlich auf-
grund von Faktoren wie Effektivitdt, Gesamtmasse und Kosten gewéhlt werden
wird (Bookbinder, 2010b). Bei den optischen Systemen handelt es sich dabei zum
einen um thermisch geformte, segmentierte Glasspiegel und zum anderen um eine
silicon pore-Optik (siehe Abbildung 6.2). In beiden Féllen besteht die Optik aus
zusammengesetzten Spiegelsegmenten, was eine grofe Flexibilitdat in Bezug auf die
letztendliche Form und Groéfe der Optik zur Folge hat.
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Abbildung 6.2: Schematische Darstellung der segmentierten Glasspiegeloptik
(links, Draufsicht) und der silicon pore-Optik (rechts, Riickansicht) (Bookbin-
der, 2010b)

Bei den segmentierten Glasspiegeln (Zhang et al., 2010) handelt es sich um iri-
diumbeschichtete Wolter-I-Spiegel, wobei die grofte auf diese Weise zusammenge-
setzte Spiegelschale einen Durchmesser von 3,3 m besitzen wird. Die IXO-Optik
wird in diesem Fall aus ungefihr 14 000 Segmenten aufgebaut sein, welche jeweils
aus sogenanntem slumped glass' bestehen. Im Zentrum der FMA wird sich bei
diesem Typ ein hard x-ray mirror module befinden, dessen Segmente mit multi-
layers beschichtet sind, um die Reflektivitdt im Bereich von 10keV bis 40 keV zu
erhohen.

Fiir die silicon pore-Optik (Collon et al., 2010) werden 1 mm dicke, 6 cm x 6 cm
grofse Siliziumwafer verwendet, in welche von einer Seite Rillen im Abstand von
ungefihr einem Millimeter geétzt wurden, wiahrend auf die andere Seite eine Ront-
genstrahlung reflektierende, metallische Schicht aufgebracht ist. Diese Waferseg-
mente werden iibereinandergeschichtet und zu Modulen aufgestapelt, aus welchen
diese Optik aufgebaut ist.

In der Fokalebene des Satelliten befindet sich eine bewegliche Plattform, auf wel-
cher vier der fiinf Instrumente platziert sind (siehe Abbildung 6.3). Diese Instru-
mente konnen nur einzeln in die Fokalebene gebracht werden und sind daher nicht
simultan einsetzbar. Im Gegensatz dazu wird auf das fiinfte Instrument, das X-
ray Grating Spectrometer, ein Teil des Lichts aus dem reflektierten Lichtkegel mit
Hilfe einer im Strahlengang angebrachten Gitterstruktur gelenkt, sodass dieses
Instrument immer zeitgleich mit einem der Detektoren der Plattform beobachtet.
Im Folgenden findet sich eine kurze Ubersicht dieser fiinf Instrumente, wobei der
Wide Field Imager (WFI) und der Hard X-ray Imager (HXI) als ein gemeinsames

! Als slumped glass bezeichnet man Glas, das sich durch wiederholtes Erwéirmen und Abkiihlen
in die gewiinschte Form senkt und dabei eine extrem glatte Oberflichenform hat.
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Abbildung 6.3: Schematische Abbildung der Instrumentenplattform des IXO-
Satelliten (Bookbinder, 2010a)

Instrument zusammengefasst werden (siche auch Tabelle 6.1).

Das WFI-Instrument (Striider et al., 2010) ist das Hauptinstrument des Satelli-
ten. Zum Hintergrund des WFI-Detektors wurden im Rahmen dieser Diplomarbeit
Simulationen durchgefiihrt, weshalb eine ausfiihrlichere Beschreibung des WFI-
Instrumentes in Abschnitt 6.1.3 zu finden ist. Das Instrument besteht aus zwei
Detektoren, dem WFI und dem HXI. Bei dem WFT handelt es sich um ein bildge-
bendes Spektrometer, welches einen Depleted P-channel Field Effect Transistor
(DEPFET) Active Pixel Sensor (APS) besitzt, mit dessen Hilfe Photonen in ei-
nem Gesichtsfeld von 18 Bogensekunden im Energiebereich von 0,1 keV bis 15 keV
detektiert werden konnen. Der zweite Detektor des Instrumentes ist der HXI (Na-
kazawa et al., 2010), bei welchem es sich um einen Double-sided Strip Cadmium
Telluride-Detektor handelt, der Photonen mit Energien von bis zu 40 keV mit ei-
ner Quanteneffizienz von beinahe 100 % detektieren kann und zur Reduzierung des
Hintergrundes von Antikoinzidenz-Detektoren umgeben ist. Die Absorptionswahr-
scheinlichkeit dieser hochenergetischen Photonen durch das Material des WF1Is ist
auferst gering, wodurch der HXI direkt unterhalb des WFI angebracht werden
kann.

Das X-ray Microcalorimeter Spectrometer (XMS; den Herden et al. 2010) er-
moglicht eine bildgebende Spektroskopie mit einer Energieauflosung von bis zu
2,5eV. Es ist aus Mikrokalorimetern zusammengesetzt, welche die einfallenden
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Tabelle 6.1: Ubersicht iiber die Kenndaten der fiir IXO geplanten Instrumente
(Bookbinder, 2010b)

Ener

Instrument Bandpass FOv Reso?ugt’i‘:m

[keV] [arcmin] [eV@keV]
XMS core 0.3-12 2x2 2.5@6
XMS outer 54x54 10@6
WEFI/HXI 0.1-15/10-40 | 18 diam/8 x 8 |150@6/1000@30
XGS 0.3-1 N/A E/AE = 3000
HTRS 0.3-10 N/A 150@6
XPOL 2-10 2.5x%x25 1200@6

Rontgenphotonen in Warmepulse umwandeln. Diese Warmepulse werden anhand
der Widerstandsédnderung eines Supraleiters registriert, welche durch den von der
Temperaturerhohung verursachten Ubergang aus der supraleitenden in die nor-
malleitende Phase zu erklaren ist.

Das X-ray Grating Spectrometer (XGS; McEntaffer et al. 2010; Heilmann et al.
2010) ist ein hochauflosendes Spektrometer, welches wellenldngendispersiv ist und
im Energiebereich von 0,3keV bis 1keV operiert. Zum gegenwartigen Zeitpunkt
werden verschiedene Realisierungen des optischen Gitters (grating) untersucht,
wovon auch die noch anstehende Wahl zwischen verschiedenen CCD-Detektoren
beeinflusst werden wird.

Mit dem High Time Resolution Spectrometer (HTRS; Barret et al. 2010) ist eine
Beobachtung heller Réntgenquellen mit einer hohen Zeitauflésung von 10 us mog-
lich. Es ist aus 31 Silizium-Drift-Dioden aufgebaut, die sich aufserhalb des Fokus
befinden, um pile-up bei hellen Quellen zu vermeiden. Am TAAT wird fiir dieses
Instrument an der Entwicklung einer Data-Processing Unit gearbeitet.

Das X-ray Polarimeter (XPOL; Costa et al. 2008) kann mit Hilfe seines Gas Pixel
Detektors die Polarisationsrichtung der einfallenden Rontgenstrahlung bestimmen
und kann ebenfalls spektroskopisch eingesetzt werden. Die Polarisationsrichtung
der detektierten Strahlung lasst sich dabei aus der Richtung des priméren Photo-
elektrons bestimmen, welches durch ein Réntgenphoton entstanden ist.
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6.1.2 Wissenschaftliche Ziele

Die wissenschaftlichen Ziele der IXO-Mission umfassen die Untersuchung von Ma-
terie unter extremen Bedingungen, die Erkundung grofrdumiger und galaktischer
Strukturen sowie die Einfliisse, welche diese beiden Phénomene aufeinander aus-
iiben. Im Folgenden werden die einzelnen Hauptziele der IXO-Mission vorgestellt
(Bookbinder, 2010a; Wide Field Imager Consortium, 2009).

Bei der Untersuchung von Materie unter extremen Bedingungen sollen unter ande-
rem Erkenntnisse iiber das Wachstum supermassiver Schwarzer Locher (SMBHs)
bei verschiedenen Rotverschiebungen gewonnen werden. Durch die Messung des
Spins von SMBHs kénnen Aussagen tiber die Rolle von Akkretion und Verschmel-
zungen Schwarzer Locher wiahrend der Entwicklung des SMBHs und somit iiber
die Entwicklung der Galaxie, in deren Zentrum sich das SMBH befindet, getrof-
fen werden (Bookbinder, 2010a). Anhand von Beobachtungen der relativistischen
Effekte, die nahe des Ereignishorizonts von Schwarzen Lochern aufgrund der dort
vorherrschenden starken Gravitationskrafte auftreten, konnen die Vorhersagen der
allgemeinen Relativitatstheorie getestet werden. Des Weiteren sollen durch die
Beobachtung von Neutronensternen und der Bestimmung deren Masse-Radius-
Beziehung neue Einschrankungen fiir die Zustandsgleichung von Neutronensternen
erreicht werden.

Die Beobachtung grofiraumiger Strukturen des Universums wird neue Erkenntnis-
se tiber die Dunkle Materie und die Dunkle Energie erméglichen (siehe Abschnitt
3.2). Auferdem werden die Einfliisse des sogenannten kosmischen Feedbacks auf
die Entstehung von Galaxien untersucht. Der Begriff kosmisches Feedback be-
schreibt den gegenseitigen Einfluss, den ein SMBH durch freiwerdende radiative
und mechanische Energien und seine Host-Galaxie bei ihrer Entwicklung aufein-
ander nehmen konnen.

In der Milchstrafe sowie den meisten Galaxien konnte das Fehlen von mehr als
zwei Dritteln der Baryonen festgestellt werden, welche durch das kosmologische
Verhiltnis von baryonischer zu Dunkler Materie vorausgesagt wurden (Hoekstra
et al., 2005). Es wird angenommen, dass diese Baryonen als diinnes, gasformiges
kosmisches Netz vorliegen (Bookbinder, 2010a). IXO soll Aufschliisse iiber die-
se fehlenden Baryonen der Galaxien bringen und durch Bestimmung von deren
Aufenthaltsort und deren Temperatur Erkenntnisse iiber die Galaxienentstehung
liefern (Bregman et al., 2009; Bookbinder, 2010a).

Weitere Ziele der IXO-Mission umfassen unter anderem die Untersuchung der Er-

zeugung und Verteilung von Elementen, der Beschleunigungsmechanismen von
Teilchen, welche zu Jets, Schocks und Kosmischer Strahlung fiihren, sowie der
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Auswirkungen stellarer Magnetfelder auf Sternsysteme (Wide Field Imager Con-
sortium, 2009).

6.1.3 Der Wide Field Imager

Beim Wide Field Imager handelt es sich um einen DEPFET Active Pixel Sen-
sor, der durch einen Drift-Detektor (siche Abschnitt 1.4.3) realisiert ist und von
einem internationalen Konsortium entwickelt wird (Wide Field Imager Consor-
tium, 2009). Er ist aus 1024 x 1024 Pixeln mit einer Kantenlédnge von jeweils
100 pm x 100 um aufgebaut und wird eine beinahe Fano-limitierte? Energieauf-
16sung besitzen (siche Abbildung 6.4). Die Pixel sind dabei in zwei Hemisphéren
unterteilt, welche jeweils eine getrennte Ausleseelektronik besitzen, wodurch neben
einer schnelleren Auslesezeit fiir den gesamten Detektor zusétzlich eine Redundanz
bei auftretenden Ausfillen erreicht wird.

Das Auslesen des Detektors erfolgt zeilenweise mit einer Auslesezeit von 2 us pro
Zeile. Dabei werden alle DEPFETSs einer Reihe eingeschaltet und anschlieffend
zeilenweise der Strom bestimmt, der durch jeden dieser DEPFETS fliefst. Bei die-
ser Vorgehensweise kénnen die Pixel einzeln angesprochen werden, wodurch im
Gegensatz zu CCDs kein Verschieben der Ladungen mehr notig ist. Ist eine Pixel-
reihe ausgelesen, so werden die in dieser Reihe angesammelten Elektronen durch
Anlegen einer clear-Spannung geloscht. Anschliefend wird erneut der Strom durch
diese DEPFETSs bestimmt. Aus diesen beiden Messwerten pro Pixel kann durch
die Differenz der Leitfahigkeit dieser DEPFETs die unter einem Pixel urspriinglich
angesammelte Ladungsmenge ermittelt werden. Fiir das Anlegen der korrekten
Spannungen an die Pixelreihen sind insgesamt 16 SWITCHER ASICs verantwort-
lich, wahrend CAMEX- oder ASTEROID-ASICs fiir das Auslesen des Stromes der
DEPFETs, fiir die Verstarkung des Signals und fiir die Subtraktion des Stromes
des leeren Pixels verantwortlich sind.

Um gleichbleibende Detektoreigenschaften bei geringem Rauschen zu ermoglichen,
soll eine konstante Detektortemperatur von 210 K durch passive Kupfer-Warme-
leiter realisiert werden. Hierbei ist jedoch auf dem Wafer mit einem Temperatur-
gradienten von rund 3 K zu rechnen, der durch Warmedissipation der DEPFETs
verursacht wird (Wide Field Imager Consortium, 2009).

Die Entwicklung des zweiten Detektors dieses Instruments, des Hard X-ray Imagers
(Nakazawa et al., 2010), welcher direkt unterhalb des WFI angebracht werden

2 Limitierender Faktor der Energieauflésung von Detektoren. Als Fano-Rauschen werden die
Schwankungen der erzeugten Ladungsmenge bezeichnet, wie sie beispielsweise in einem CCD
beim Auftreffen von Photonen derselben Energie auftreten.
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wird, findet in einer japanisch-franzosischen Zusammenarbeit statt. Die Anord-
nung beider Detektoren ist in Abbildung 6.5 dargestellt. Neben dem 5cm x 5cm
grofsen Double-sided Strip Cadmium Telluride-Detektor besteht der HXI aus ei-
nem BGO (Bismutgermanat)-Antikoinzidenz-Schild, welches den Imager von fiinf
Seiten umgibt, und zwei Schichten eines Double-sided Silicon Strip-Detektors, die
sich auf dem Imager befinden und neben der Registrierung von Hintergrundereig-
nissen ebenfalls dessen Empfindlichkeit im Bereich von 7 keV bis 30 keV verbessern
sollen. Prototypen des HXI sowie des WFI werden bereits erfolgreich getestet.

6.2 Simulationsstudien fiir den I XO-WFI

Fiir die Simulationen beziiglich des Wide Field Imagers des IXO-Satelliten be-
steht eine Simulationskooperation zwischen dem ITAAT und der TU Darmstadt.
In diesem Abschnitt werden die in dieser Arbeit verwendete Simulationsumge-
bung sowie die Studien vorgestellt, welche fiir den Wide Field Imager erzeugt
und durchgefiihrt wurden. In Abschnitt 6.2.4 werden noch zwei weitere Studien
vorgestellt, welche im Rahmen der Simulationskooperation von Steffen Hauf und
Markus Kuster von der TU Darmstadt durchgefiihrt wurden.

6.2.1 Motivation und Zielsetzung der durchgefiihrten
Studien

Das Ziel der im Rahmen dieser Diplomarbeit durchgefithrten Simulationen be-
zliglich des Wide Field Imagers des IXO-Satelliten war es, den Hintergrund dieses
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Detektors zu bestimmen und die Zusammensetzung und Ursachen des Hintergrun-
des zu betrachten. Des Weiteren wurde eine Simulationsstudie zur Untersuchung
des Einflusses des HXI sowie dessen BGO-Antikoinzidenzdetektors auf den Hin-
tergrund des WFI durchgefiihrt. Dieser Hintergrund kénnte neben der Néahe des
Hard X-ray Imagers auch durch die Néhe der Ausleseelektronik des Active Pixel
Sensors (APS) des WFI deutlich beeinflusst sein. Daher sind diese Komponenten
in der Simulationsgeometrie ebenfalls vertreten. Hierbei wurde allerdings ledig-
lich der Einfluss des Materials, also dessen Wechselwirkungen mit Teilchen und
die Erzeugung von Sekundarteilchen, beriicksichtigt. Die Auswirkungen, die deren
Wirmedissipation und der dadurch auf dem APS entstehende Temperaturgradient
auf die Funktionsweise des APS zeigen konnten, wurden dabei nicht betrachtet,
da dies iiber den Umfang dieser Arbeit hinausgehen wiirde.

6.2.2 Simulationsumgebung der WFI-Studien

Im Folgenden wird nun die erstellte und verwendete Simulationsumgebung vor-
gestellt. Fiir die WFI-Simulationen wurde von allen Mitgliedern der Simulations-
kooperation dieselbe Simulationsgeometrie sowie dieselbe physics list verwendet,
um vergleichbare Simulationen zu ermoglichen.

Die Simulationsgeometrie wurde dabei von Steffen Hauf von der TU Darmstadt
programmiert. Sie besteht momentan aus der Geometrie des WFI-Instrumentes
inklusive Ausleseelektronik, welches Dummy-Geometrien des HXI samt BGO-AC
sowie die ersten Ziige der Satellitenstruktur und weiterer Instrumente beinhaltet
(vergleiche Abbildung 6.6).

Zur Erzeugung des Eingangsspektrums wurde mit der CREME96-Software der
differentielle Protonenfluss fiir den zweiten Lagrangepunkt und fiir das Jahr 2021
erstellt. Das Spektrum wurde dabei auf dieselbe Weise und im Wesentlichen mit
denselben Parametern — ausgenommen der Jahreszahl — und Modellen wie der
eROSITA-Protonenflusses erzeugt. Durch die geringere Sonnenaktivitdt im Jahr
2021 im Vergleich zu dem eROSITA-Startzeitpunkt im Jahr 2013 und der damit
einhergehenden geringeren Abschirmung kosmischer Strahlung durch das Sonnen-
magnetfeld ergibt sich fiir das IXO-Protonenspektrum ein hoherer Fluss als fiir
eROSITA (vergleiche Abbildung 4.3). Das Erstellen der isotropen Strahlungsum-
gebung aus diesem IXO-Protonenfluss erfolgte analog zu der fiir eROSITA be-
schriebenen Vorgehensweise (siehe Abschnitt 4.2). Durch Aufintegrieren des diffe-
rentiellen Flusses ergibt sich dabei ein Protonenfluss von 0,36 Protonen - cm~2 -
s7! . sr7!, welcher etwa zweimal hoher ist als der eROSITA-Protonenfluss.

Die Erstellung der restlichen Simulationsumgebung erfolgte analog zu der eROSITA-
Simulationsumgebung. Als sensitiver Detektor wurde der APS des WFI implemen-
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Abbildung 6.6: Visualisierung eines Teiles der von Steffen Hauf erstellten Simu-
lationsgeometrie der IXO-WFI-Simulationen. Zu sehen ist das WFI-Instrument
mit einem Teil der Instrumentenplattform. Fiir die Simulationen ist die darge-
stellte Geometrie noch um einen Teil der Satellitengeometrie (Plattform, Son-
nenabschirmung, Instrumenten-Dummy des X-ray Microcalorimeter Spectrome-
ters) erganzt.

tiert. Die Zusammenfassung und Weiterverarbeitung der hit-Listen erfolgte analog
zu den bei den eROSITA-Simulationen angewendeten Verfahren, ebenso wie die
Mustererkennungsanalyse. Als untere und obere Energieschwellen wurden 0,1 keV
und 15,0 keV verwendet. Im folgenden Abschnitt werden nun die Simulationsstudi-
en vorgestellt, welche mit der eben beschriebenen Simulationsumgebung am IAAT
durchgefiihrt wurden.

6.2.3 Simulationsstudien und Ergebnisse
Hintergrundlevel und Spektrum

Ziel der ersten Studie war es, ein Hintergrundspektrum zu erstellen und dessen
mittleres Hintergrundlevel zu bestimmen. Hierfiir wurde eine Simulation mit einer
simulierten Belichtungszeit von 280,96 s durchgefiihrt. Nach der Zusammenfassung
der hits ergab diese Simulation 81 896 getroffene Pixel. Nach dem Aussortieren der
Randpixel blieben 80 732 events, welche alle als single-events identifiziert wurden?3

3 Das alleinige Auftreten von single-events ist durch die sehr geringe frame-Zeit des WFIs von
1 ms zu erkldren. Im Vergleich dazu besitzen die eROSITA-Detektoren mit 50 ms eine deutlich
grofere frame-Zeit, wodurch aufgrund von pattern pile-up ein deutlich hoherer Anteil an
groferen Mustern entsteht.
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Abbildung 6.7: Hintergrundspektrum und mittleres Hintergrundlevel des Wide
Field Imagers

und von welchen anschliefsend durch die Energieschwellen weitere 79488 events
aussortiert wurden. Dies fiihrte zu 1 244 giiltigen events, welche verwendet wurden,
um das in Abbildung 6.7 gezeigte Hintergrundspektrum des Wide Field Imagers
zu erstellen.

Aufgrund des anndhrend flachen Verlaufs dieses Spektrums liefs sich ein mittleres
Hintergrundlevel von (2,83 + 0,08) -1073 counts - cm™2 - s7' - keV~! bestimmen.
An der TU Darmstadt wurden durch Steffen Hauf vergleichbare Simulationen
durchgefiihrt, welche in einem Hintergrundlevel von (2,10 £ 0,27) -10~2 counts -
cm~2 - 571 . keV ! resultierten. Die simulierten Werte stimmen sehr gut iiberein.
Verglichen mit dem fiir das eROSITA-Instrument simulierte Hintergrundlevel ist
das fiir den WFI resultierende Level um einen Faktor von zwei bis drei kleiner.
Dieser niedrigere Hintergrund fiir den WFI war aufgrund der Abwesenheit eines
Protonenschildes zu erwarten, da dieses den Hintergrund von eROSITA durch die
Produktion einer grofen Anzahl an Sekundérteilchen deutlich erhéht.

Der fiir den WFT vorhergesagte Hintergrund liegt also im erwarteten Bereich und

4 Fiir den WFI wurde daher auf einen Protonenschild verzichtet, da durch Protonen verursachte
Schéden aufgrund der Verwendung eines APS und der damit wegfallenden Ladungsverschie-
bung an Relevanz verlieren.
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Abbildung 6.8: Komponenten des IXO-Hintergrundes vor der Zusammenfassung
der hits und vor der Mustererkennungsanalyse sowie ohne Energieschwellen. Ge-
plottet ist der gesamte Fluss sowie die einzelnen dazu beitragenden Teilchen-
komponenten von Sekundarteilchen, welche aufserhalb des Detektors erzeugt
wurden und fiir die Energiedeposition auf dem Detektor verantwortlich sind.

stimmt mit den Simulationsergebnissen des eROSITA-Hintergrundes iiberein. Des
Weiteren gelangten die in Darmstadt durchgefiihrten Simulationen zu einem ver-
gleichbaren Ergebnis. Aufgrund der gemeinsamen Verwendung derselben Simula-
tionsgeometrie und derselben physics list der Simulationskooperation deutet die
Ahnlichkeit der Resultate auf eine konsistente Umsetzung der restlichen Simula-
tionsumgebung sowie der event-Weiterverarbeitung und -Analyse hin.

Zusammensetzung des Hintergrundes

Um die einzelnen Teilchenkomponenten des Hintergrundes bestimmen zu konnen,
wurden in einer weiteren Studie diejenigen Teilchen identifiziert, welche aufserhalb
des Detektorvolumens erzeugt wurden und fiir die Energiedeposition im Detektor
verantwortlich sind. Hierfiir wurden die rohen Simulationsdaten vor der Zusam-
menfassung der hits zu events und ohne Mustererkennungsanalyse sowie ohne
Energieschwellen verwendet. Abbildung 6.8 zeigt den Fluss der dabei am héu-
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figsten auftretenden Teilchenarten sowie den Gesamtfluss aller dieser Teilchen im
Energiebereich von 0,1 keV bis 10000 keV'.

In dieser Abbildung ist deutlich zu erkennen, dass das Maximum des Gesamtflus-
ses bei circa 300 keV von Protonen verursacht wird. Bei diesen Protonen handelt
es sich um die kosmischen und solaren Protonen des Eingangsspektrums, welche
durch Wechselwirkungen mit dem Instrumenten- und Satellitenmaterial Energie
verloren haben. Bei etwa 150 keV befindet sich ein Nebenmaximum, welches durch
Elektronen verursacht ist. Im Gegensatz zu den eROSITA-Simulationen ist hier
im Energiebereich des Detektors allerdings keine Dominanz der Elektronen er-
kennbar, vielmehr scheinen bei diesen Energien Elektronen und Photonen gleich
stark vertreten zu sein. Des Weiteren nimmt die Elektronen- und Positronenkom-
ponente des Flusses bei Energien bis 100 keV einen deutlich flacheren Verlauf als
dies bei eROSITA der Fall war (vergleiche Abbildung 4.8).

Die Simulationsstudien beziiglich der Zusammensetzung des Hintergrundes des
Wide Field Imagers weisen also darauf hin, dass Elektronen und Photonen den
groften Beitrag zum Detektorhintergrund im Energiebereich des Detektors liefern.
Bei dem Vergleich der WFI- und eROSITA-Simulationen fallen Unterschiede in
den erzeugten hit-Listen auf: Wahrend die eROSITA-events groftenteils aus meh-
reren hits aufgebaut sind, bestehen die WFI-events beinahe ausschliefslich aus
nur einem hit. Zur genauen Analyse dieser Unterschiede miissen weiter Studien
durchgefiithrt werden. Ein erster Schritt hierbei wéire zu untersuchen, ob die un-
terschiedliche Zusammensetzung der implementierten Filterschichten der beiden
Detektoren Einfluss auf die hit-Listen nehmen.

Beitrage zum Hintergrund durch den HXI samt BGO-AC

Aufgrund der Nihe des WFI-Detektors zum HXI sowie dessen aus Bismutgermanat
bestehenden Antikoinzidenz-Detektors (BGO-AC) wurde eine Studie beziiglich
des WFI-Hintergrundes durchgefiihrt, mit welcher festgestellt werden sollte, ob
eine gegenseitige Beeinflussung der Instrumente besteht und wie stark sich diese
auf deren Funktionsweise beziehungsweise auf den Hintergrund auswirkt. Dabei
wurden ausschlieflich die Effekte des Materials von HXI und BGO-AC unter-
sucht, welche bei allen anderen hier vorgestellten Simulationen standardmaéfig in
der Simulationsgeometrie als Dummy-Instrumente enthalten sind.

Hierfiir wurde eine Simulation mit einer simulierten Belichtungszeit von 28 s durch-
gefiihrt, in welcher der HXI samt BGO-AC aus der Simulationsgeometrie entfernt
wurde. In Abbildung 6.9 ist das dabei resultierende Hintergrundspektrum in Rot
dargestellt. Zum Vergleich ist das urspriingliche Hintergrundlevel mit der gesam-
ten implementierten Geometrie in Schwarz eingezeichnet. Mit einem mittleren
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Abbildung 6.9: Simulierte Hintergrundspektren des WFI mit (schwarz) und ohne
(rot) implementiertem HXI und BGO-AC

Hintergrundlevel von (2,695 + 0,078) 1073 counts - cm™2 - s7! - keV ! liegt der
Hintergrund ohne HXI/BGO-AC nur geringfiigig unterhalb des mit den imple-
mentierten Instrumenten simulierten Hintergrundes, wobei die Werte nur knapp
aufkerhalb der Fehlergrenzen des jeweils anderen Wertes liegen. Dies deutet auf
eine zu vernachlassigende Erhohung des WFI-Hintergrundes durch die Préasenz
des HXT und BGO-ACs hin. Allerdings muss beachtet werden, dass in dieser Stu-
die ausschliefslich Effekte untersucht wurden, welche aufgrund der reinen Présenz
der Materialien auftreten. Auswirkungen durch den Betrieb der Instrumente, wie
beispielsweise eine zu erwartende Temperaturerh6hung aufgrund des HXI und
einem auf dem APS entstehenden Temperaturgradienten, miissen separat unter-
sucht werden. Dies kann im Rahmen einer Implementierung von Detektoreigen-
schaften in die Simulationsumgebung realisiert werden.

Eine néchste Folgestudie hat bereits begonnen, in welcher die Auswertungspro-
gramme um einen AC-Veto-Code erweitert werden, mit welchem eine Untersu-
chung der Auswirkungen dieses Vetos auf den WFI-Hintergrund sowie eine Op-
timierung beziiglich Energiegrenzwerten des Vetos, Verwerfung giiltiger frames
sowie Hintergrundreduzierung durchgefiihrt werden soll.
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6.2.4 Weitere Ergebnisse der Simulationskooperation

In diesem Abschnitt werden nun zwei weitere Simulationsstudien vorgestellt, die
von Steffen Hauf von der TU Darmstadt durchgefiihrt wurden. In diesen Studien
wurden die den Hintergrund verursachenden Sekundéarteilchen und insbesondere
Sekundéirelektronen untersucht.

Auswirkungen der Filterschicht auf Sekundarelektronen

Es wurden Simulationen durchgefiithrt, um den Effekt der sich auf der Detek-
toroberfliche befindenden Filterschicht auf die Sekundérelektronen zu testen. Bei
dem Filter handelt es sich dabei um eine Aluminiumschicht, die auf der Oberflache
des Detektors angebracht ist, um den Detektor vor optischen und ultravioletten
Photonen zu schiitzen, auf welche dieser ebenfalls sensitiv reagiert. In dieser Studie
wurde der Einfallswinkel der Elektronen untersucht, welche den Detektor treffen
und deren Energiedepositionen dabei im Energiebereich des Detektors liegen. Ab-
bildung 6.10 zeigt die farbkodierte Intensitét dieser Elektronen in Abhéngigkeit
des Einfallswinkels ohne (links) und mit (rechts) implementierter Filterschicht.
Zur Orientierung sind die Ecken der Kamerabox in Rot eingezeichnet, wobei die
Flachennormale des Detektors parallel zur vertikalen Achse verlauft. In dieser Ab-
bildung ist zu erkennen, dass die meisten Elektronen den Detektor unter flachen
Winkeln treffen. In der Simulation mit implementierter Filterschicht (Abbildung
6.10 rechts) wurden deutlich weniger Elektronen von dem Detektor registriert als
dies in der Simulation ohne implementierter Schicht der Fall war (Abbildung 6.10
links). Des Weiteren ist in beiden Darstellungen die Position des XMS-Dummies
markiert, wobei in beiden Simulationen keine signifikante Erh6hung der Intensitét
der Elektronen in diesem Raumbereich zu erkennen ist.

Diese an der TU Darmstadt durchgefiihrten Studien deuten also darauf hin, dass
die Filterschicht, welche gegen optische und ultraviolette Photonen auf die Detek-
toroberflache aufgebracht wurde, ebenfalls Einfluss auf die Elektronen nimmt. Die
Anwesenheit des XMS — in seiner bisher implementierten Form — scheint dabei
keinen erheblichen Einfluss auf die Elektronen zu besitzen.

Ursprungsorte verschiedener Sekundarteilchen

Eine weitere Studie, welche an der TU Darmstadt durchgefiihrt wurde, dient zur
Untersuchung des Ursprungsortes der Sekundarteilchen. Zu diesem Zweck wurden
die Ursprungsorte aller wahrend der Simulation erzeugten Sekundarteilchen fest-
gehalten, unabhéngig davon, ob diese den Detektor tatséchlich erreichen. In Ab-
bildung 6.11 sind die Haufigkeiten verschiedener Sekundérteilchen farblich kodiert
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Abbildung 6.10: Anzahl der Elektronen in Abhéngigkeit des FEinfallswinkels.
Die Intensitat der Elektronen ist hierbei farbkodiert. Zur Orientierung sind die
Ecken der Kamerabox in Rot eingezeichnet, die Lage des XMS ist weils markiert.
Linke Abbildung: ohne Filterschicht auf der Detektoroberfliche; rechte Abbil-
dung: mit implementierter Filterschicht. Abbildungen: S. Hauf, TU Darmstadt

iiber der x- und z-Achse der Simulationsgeometrie dargestellt, wobei die Anzahl
der Teilchen in y-Richtung iber eine Strecke von 10 cm integriert wurde. Separat
dargestellt sind die Haufigkeiten und Ursprungsorte von Positronen, Elektronen,
Photonen, Protonen und Neutronen.

Das urspriingliche Ziel dieser Studie war die Untersuchung des Beitrages verschie-
dener Baugruppen, insbesondere des Kollimators, zum Detektorhintergrund. Fiir
die untersuchten Sekundérteilchen scheint der Anteil der im Kollimator erzeugten
Teilchen im Vergleich zu den Beitrdagen anderer Baugruppen relativ gering zu sein,
wobei vor allem in Komponenten in Detektorndhe eine grofe Anzahl an Sekun-
déarteilchen erzeugt wird. Deutlich zu erkennen ist die groffe Anzahl an Photonen,
die im Antikoinzidenzdetektor sowie im graded shield gebildet werden, was den
Erwartungen entspricht und auf die richtige Implementierung der physikalischen
Prozesse hindeutet.

Fiir die Zukunft sind am IAAT in Kooperation mit der TU Darmstadt noch weite-
re vergleichende Simulationen geplant. Ebenso hat bereits beispielsweise die Pro-
grammierung eines AC-Vetos begonnen, mit welchem die Auswirkungen des An-
tikoinzidenzdetektors des HXI auf den Hintergrund des WFI untersucht werden
koénnen.
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Abbildung 6.11: Ursprungsorte verschiedener Sekundarteilchen mit farblich ko-
dierter Haufigkeit. Gezeigt sind Querschnitte entlang der x- und z-Achse der
Geometrie, wobei die Anzahl der Teilchen in y-Richtung iiber eine Strecke von
10 cm integriert wurde. Abbildung: S. Hauf, TU Darmstadt

107



Kapitel 6 Simulationsstudien fiir den Wide Field Imager des IXO-Satelliten

108



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen dieser Arbeit wurden Monte-Carlo Simulationen zu der eROSITA-
sowie der IXO-Satellitenmission durchgefiihrt. Es wurde dazu jeweils eine Simu-
lationsumgebung unter Nutzung des GEANT4-toolkits erstellt.

Die zu eROSITA durchgefiihrten Simulationen mit der in Kapitel 4 beschriebenen
Geometrie ergaben ein durchschnittliches Hintergrundlevel von (6,6 4 0,2) x1073
counts - cm~2 - s71 - keV~!. Durch den Vergleich der Simulationsergebnisse mit und
ohne implementierten graded shield konnte dessen Effektivitat bestétigt werden,
da Silizium- und Kupfer-Fluoreszenzlinien bei vorhandenem graded shield nicht
mehr auftraten. Die Simulationen beziiglich der Zusammensetzung des Hinter-
grundes weisen auf eine deutliche Dominanz der Elektronen als Hauptverursacher
des Hintergrundes in dem fiir den Detektor interessanten Energiebereich hin. Ge-
ben die Simulationen den tatsédchlichen Sachverhalt wieder, so kénnte durch eine
geeignete Abschirmung dieser Teilchen eine erhebliche Verringerung des Detek-
torhintergrundes erreicht werden. Simulationsstudien zu unterschiedlichen Dicken
des CCDs zeigen eine starke Korrelation zwischen der Zunahme der CCD-Dicke
und der Zunahme des Hintergrundes. Die dabei resultierenden Hintergrundspek-
tren weisen im Energiebereich des Detektors einen beinahe flachen Verlauf auf.
Dies steht im Gegensatz zum Verlauf der Quanteneffizienz fiir Photonen, deren
hochenergetischer Teil bei steigender Detektordicke bei hoheren Energien abféllt.
Dies weist ebenfalls auf eine starke nicht-photonische Komponente des Detektor-
hintergrundes hin und steht daher im Einklang mit den Simulationsergebnissen
zur Zusammensetzung des Hintergrundes. Schlieflich wurden noch Simulationen
beziiglich des Materials und der Dicke des Protonenschildes durchgefiihrt. Diese
lassen aufgrund des niedrigeren Detektorhintergrundes bei vergleichbarer Abschir-
mung hochenergetischer Protonen auf eine bessere Eignung eines Kupferschildes
gegeniiber eines Aluminiumschildes schliefien.

Weitere interessante, noch ausstehende Studien mit dieser Simulationsumgebung
sind eine Auswertung des Hintergrundes des framestore-Bereiches und die Beurtei-
lung dessen Beitrages zum Detektorhintergrund. Ebenso kénnen die Moglichkeiten
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und Auswirkungen verschiedener Realisierungen zur Abschirmung oder Ablenkung
von Sekundérelektronen getestet werden. Des Weiteren sind Folgestudien zur Un-
tersuchung der anderen Komponenten der Kosmischen Strahlung aufer Protonen
geplant. Ebenso soll der Beitrag der Kosmischen Rontgenhintergrundstrahlung
zum Detektorhintergrund festgestellt werden. Ein weiterer interessanter Schritt
ware die Erweiterung der simulierten Geometrie um ein Modell des gesamten Te-
leskopes, um eventuelle Auswirkungen der Teleskopstruktur auf den Hintergrund
zu untersuchen.

Fir die eROSITA-Kalibrationsquelle wurde eine Simulationsgeometrie mit dem
Ziel erstellt, Diskrepanzen zwischen den Intensititen der beiden Kalibrationslini-
en des gemessenen Spektrums dieser Quelle zu untersuchen. In den Simulationen
konnten diese Diskrepanzen nicht festgestellt werden, wodurch auf die Korrekt-
heit des Designs der Quelle geschlossen werden kann, was durch neuere Messun-
gen bestatigt werden konnte. Weitere Studien zur genaueren Untersuchung der
Winkelabhéangigkeiten der Linienintensititen bestétigten die Vermutung, dass die
fritheren Diskrepanzen nicht alleinig durch das Design der Quelle zu erklaren sind.
Durch weitere Studien gelang die Identifizierung der Linien dieses resultierenden
Spektrums, wobei in einigen Féllen Abweichungen von den Messungen festgestellt
werden konnten, deren genauere Untersuchung iiber den Rahmen dieser Arbeit
hinausgeht.

In einer néchsten Studie ist der Vergleich der mit einem neuen Setup gemessenen
Spektren mit den Simulationsergebnissen geplant, welcher einen hervorragenden
Test der Simulationsumgebung erméglicht und durch den eine weitere Optimie-
rung des Codes und eine Untersuchung der Korrektheit der simulierten Linienin-
tensitiaten erfolgen kann.

Fiir den Wide Field Imager des IXO-Satelliten wurde in Kooperation mit Stef-
fen Hauf und Markus Kuster von der TU Darmstadt eine Simulationsumgebung
erstellt. In Tiibingen wurde mit der aktuellen Geometrie ein mittleres Hinter-
grundlevel von (2,83 + 0,08) -107% counts - em™2 - s7! - keV~! bestimmt. Dieser
Wert ist in Einklang mit dem an der TU Darmstadt bestimmten Wert und ist um
circa einen Faktor von zwei kleiner als der eROSITA-Hintergrund, was aufgrund
des Eingangsspektrums und der Abwesenheit eines Protonenschildes zu erwarten
war. Als eine der Hauptkomponenten des Hintergrundes im relevanten Energie-
bereich des Detektors konnten, wie bereits bei den eROSITA-Simulationen, Elek-
tronen identifiziert werden. Mit der aktuellen Simulationsgeometrie konnten die
Auswirkungen des Hard X-ray Imagers auf den WFI-Hintergrund als vernachlés-
sigbar erachtet werden. Allerdings miissen Auswirkungen durch den Betrieb der
Instrumente noch untersucht werden, um eine wirkliche Beurteilung der Effekte
zu ermoglichen. Das Erstellen eines AC-Veto-Codes ist in Planung, mit welchem
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die Effektivitat des Vetos getestet und optimiert werden soll, wobei insbesondere
die Energieschwelle fiir das Veto von Interesse ist.

Auferdem sind weitere vergleichende Simulationen mit der TU Darmstadt zur
weiteren Verifizierung geplant. In einer néchsten zukiinftigen Studie soll der La-
boraufbau des Wide Field Imagers, wie er am TAAT existiert, in eine Simulations-
umgebung umgesetzt werden. Der grofse Nutzen darin lage in der Moglichkeit einer
direkten Verifizierung der Simulationen durch die unkomplizierte Zugénglichkeit
und Verfiigbarkeit des Messaufbaus sowie der Simulationsumgebung. Dies wiirde
nicht nur einen direkten Riickschluss auf die Korrektheit der erstellten Simula-
tionsumgebung der IXO-WFI-Simulationen sowie der eROSITA-Simulationen er-
moglichen, sondern auch eine Uberpriifung, Anpassung und Aktualisierung der
physics list, welche auf der physics list der Simbol-X-Simulationen beruht und
welche an neuere Versionen des GEANT4-toolkits angepasst werden muss.

Alle im Rahmen dieser Arbeit erstellten und verwendeten Simulationsumgebun-
gen konnen um eine Implementierung von Detektoreigenschaften erweitert werden:
Das Erreichen einer den Messungen entsprechenden Musterverteilung der getrof-
fenen Pixel kann durch die Implementierung einer gauftverteilten Ladungswolke
erzielt werden. Ebenso kann die Energieauflosung des Detektors in die Simulation
integriert werden. Dem kdnnte eine Implementierung von radioaktivem Zerfall in
den Simulationscode folgen, um die Aktivierung der Satellitenmaterialen bertick-
sichtigen zu kénnen.
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