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Abstract

Extragalactic objects such as active galactic nuclei (AGN) and gamma-ray bursts (GRB)
are potential sources for the ultra-high energy cosmic ray flux. Assuming hadronic processes
in these sources, a diffuse neutrino flux might be produced together with the charged
cosmic ray component. To measure this diffuse extraterrestrial neutrino flux is one of the
main goals of the Antarctic Muon and Neutrino Detector Array (AMANDA-II). Neutrino
spectra, based on a one year (2000) and a four year data set (2000-2003), are presented. The
spectrum agrees with the atmospheric neutrino flux predictions. Upper limits to isotropic
extraterrestrial contributions are derived that are most restrictive.
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Einleitung

Der Ursprung und Aufbau der Materie beschiftig seit jeher die Menschheit. Bereits
in der Antike haben Naturphilosophen verschiedene Gedankenexperimente durchge-
spielt, ohne diese jedoch iiberpriifen zu konnen. Seitdem nahm das Wissen iiber den
Aufbau und die Wechselwirkungen der Materie einen rasanten Verlauf. In der Phy-
sik haben sich im Laufe der Zeit fiir die jeweiligen Fragestellungen unterschiedliche
Disziplinen entwickelt. Dem jungen Gebiet der Astroteilchenphysik wird hierbei eine
besondere Rolle zugewiesen, da es als einzige Diziplin die verschiedenen Fragestellun-
gen aus der Elementarteilchenphysik, der Astrophysik und der Kosmologie vereint.
In der Astroteilchenphysik wird mit Hilfe von Photonen, Protonen und Neutrinos,
die Beschaffenheit astrophysikalischer Quellen studiert. Neutrinos haben gegeniiber
den anderen Teilchen den grofen Vorteil, daf sie ungehindert vom Objekt bis zur
Erde gelangen und somit als idealer Informationstriger dienen. Die Detektion astro-
physikalischer Neutrinos wird mit grofsvolumigen Neutrinoteleskopen wie AMANDA
durchgefiihrt.

Die Hauptziele des am Siidpol befindlichen Neutrinoteleskops AMANDA-II ist die
Messung des isotropen kosmischen Neutrinoflusses und die Identifizierung astrono-
mischer Neutrinoquellen.

Die vorliegende Arbeit befaft sich mit der Suche nach extraterrestrischen Neutri-
nos und der damit einhergehenden Messung des atmosphérischen Neutrinofluispek-
trums. Es werden Neutrinoereignisse verwendet, die mit dem AMANDA-Detektor
in den Jahren 2000 bis 2003 aufgezeichnet wurden.

Mit einer Kombination aus Neuronalem Netz und regularisierter Entfaltung werden
die Neutrinoflufspektren bestimmt. In der vorliegenden Arbeit wird das Neuronale
Netz fiir die Analyse des Vierjahresdatensatzes (2000-2003) trainiert. Im Vergleich
zu dem Neuronalen Netz des Jahres 2000 wird ein wesentlich groferer dynamischer
Bereich mit einer deutlich besseren Energiekorrelation erreicht.

Fiir verschiedene Energiebereiche werden obere Grenzen des maximalen Beitrages
extraterrestrischer Neutrinos angegeben. Hierzu werden zwei verschiedene Methoden
verwendet. Zum einen werden die berechneten statistischen Fehler des Entfaltungs-
programms genutzt, um mit der klassischen Methode eine obere 90%—Grenze des
Gesamtneutrinoflusses zu ermitteln. Daraus wird mit Hilfe eines atmosphérischen
Flukmodells die Grenze an den extraterrestrischen Fluf fiir verschiedene Energie-
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bereiche bestimmt. Im zweiten Ansatz zur Bestimmung einer Grenze an den ex-
traterrestrischen Flufl wird zum ersten Mal der vereinheitlichte Ansatz nach Feld-
man & Cousins auf den Entfaltungsformalismus angewendet. Diese neue Analy-
semethode beriicksichtigt die Korrelationen benachbarter Energieintervalle. Hierzu
wird die statistische Verteilung der Datenpunkte nach der Entfaltung aus Monte—
Carlo—Simulationen prazise berechnet. Unter Verwendung der individuell berech-
neten Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen werden fiir verschiedene Energieschnitte
Konfidenzbander nach Feldman & Cousins erstellt, die zur Bestimmung von oberen
90%—Grenzen auf den extraterrestrischen Neutrinoflulbeitrag angewendet werden.
Die Ergebnisse werden mit verschiedenen Flufmodellen extraterrestrischer Neutri-
nos verglichen und interpretiert. Bei bekannter Korrelation der entfalteten Energi-
eintervalle ist es moglich, die Ereignisanzahlen, die mit der beschriebenen Analy-
semethode bestimmt werden, fiir beliebige Flufimodelle zu berechnen und mit den
entfalteten Ereignisanzahlen zu vergleichen. Hierzu wird die Korrelation der Ener-
gieintervalle ermittelt und die Wahrscheinlichkeit, Ereignisse in einem bestimmten
Energieintervall zu messen, in Abhingigkeit vom wahren Neutrinofluf berechnet.

Aus dem gemessenen atmosphéarischen Neutrinofluspektrum kénnen Riickschliisse
auf den Charm—-Wirkungsquerschnitt bei minimalen Bjorken—x Werten gezogen wer-
den. Ab einer Energie oberhalb von 10 — 100 TeV wird das Gesamtneutrinospektrum
durch Neutrinos aus Charm—Zerféllen dominiert. Das Neutrinoflufspektrum wird in
dieser Arbeit bis zu einer Neutrinoenergie von 316 TeV bestimmt und kann somit zu
der interessanten Diskussion zur Bestimmung des Charm—-Wirkungsquerschnittes
bei hohen Energien beitragen. Die entfalteten Spektren der Jahre 2000 bis 2003
werden mit den aktuell diskutierten Flukmodellen prompter Neutrinos verglichen.



Astroteilchenphysik

Im Forschungsgebiet der Astroteilchenphysik werden kosmische Quellen und deren
Beschleunigungsmechanismus durch die Beobachtung der von den Quellen emittier-
ten Teilchen untersucht. Die Eigenschaften der verschiedenen Teilchenarten sind bei
der Beobachtung der Quellen von besonderer Bedeutung. In Abbildung 2.1 ist die
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Abbildung 2.1: Schematische Darstellung der Teilchenpropagation im inter-
stellaren Raum und der Detektion der astrophysikalischen
Teilchen auf der Erde. Oben links: Energieskala der Teilche-
nemission. Modifiziert nach [Wag04].
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Propagation der verschiedenen kosmischen Teilchen (v, 7, p) von einer Quelle durch
das interstellare Medium bis zur Erde dargestellt. Die Art und Weise der Propaga-
tion von Neutrinos, Photonen und Protonen hingt mafgeblich von den jeweiligen
Eigenschaften der Teilchen ab.

e Photonen geben Aufschluf iiber die Oberfliche von Quellen. Aufgrund der fiir
Photonen hohen optischen Tiefe konnen diese nicht zur Erforschung des Inne-
ren einer Quelle verwendet werden. Desweiteren konnen die Photonenspektren
wiahrend der Propagation von Gas— oder Staubwolken modifiziert oder kom-
plett absorbiert werden: Bei Photonen mit einer Energie oberhalb von etwa
210" eV kommt es zu einer Wechselwirkung der Teilchen mit den extraga-
laktischen Photonen der Hintergrundstrahlung. So ergibt sich beispielsweise fiir
ein Photon mit einer Energie von 10'® eV ein Propagationshorizont von 7 kpc.
Zusammengefaft bedeutet dies, dak der Photonfluf einer Quelle geringer wird,
je groker der zuriickgelegte Weg ist und je grofer die Photonenergie ist [LMO00|.

e Hochenergetische, geladene Teilchen werden aus dem Inneren der Quelle emit-
tiert. Auf ihrem Weg durch das interstellare Medium werden sie an interga-
laktischen Magnetfeldern abgelenkt und verlieren dadurch ihre Richtungsinfor-
mation. Aus diesem Grund kann auf der Erde nur ein isotroper Fluf gelade-
ner Teilchen gemessen werden. Ab einer Teilchenenergie von (E > 3 - 10 eV)
ist die Wechselwirkungswahrscheinlichkeit der geladenen Teilchen mit der kos-
mischen Hintergrundstrahlung signifikant, und die hochenergetischen Teilchen
erreichen die Erde nicht mehr,sofern die Quellen weiter als ca. 50 Mpc entfernt
sind.

e Neutrinos, die aus einer Quelle emittiert werden, kénnen diese aufgrund ihres
sehr kleinen Wechselwirkungsquerschnittes ungehindert verlassen. Dadurch er-
moglichen Neutrinos einen uneingeschrinkten Blick ins Innere von Quellen. Im
Gegensatz zu Photonen werden Neutrinos wegen ihrer geringen Wechselwir-
kung mit anderen Teilchen nicht durch Materiewolken oder durch die extraga-
laktische Hintergrundstrahlung abgeschwicht. Da sie keine Ladung besitzen,
werden sie nicht durch Magnetfelder abgelenkt und bewahren ihre Richtungsin-
formation auf ihrem Weg durch das interstellare Medium. Aufgrund der unver-
anderten Richtungs— und Energieinformation sind Neutrinos von grofer Bedeu-
tung beim Erforschen kosmischer Quellen und deren Beschleunigungsmecha-
nismen. Wegen des sehr kleinen Wechselwirkungsquerschnittes von Neutrinos
werden zu ihrer Detektion Teleskope mit grofvolumigen Wechselwirkungsme-
dien wie Eis oder Wasser benétigt.

Im folgenden wird das Spektrum der priméaren kosmischen Strahlung diskutiert. Es
werden Beschleunigungsmechanismen und verschiedene Neutrinoquellen vorgestellt.
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2.1 Primare kosmische Strahlung

Bei der priméren kosmischen Strahlung handelt es sich um sehr energiereiche gelade-
ne Teilchen mit Energien zwischen 10° eV und 10?° eV, die isotrop in die Erdatmo-
sphire eindringen. Sie setzt sich etwa zu 98% aus Atomkernen, zu 2% aus Elektronen
und zu 1% aus schwereren Elementen zusammen. Hierbei handelt es sich bei den
Atomkernen zu etwa 87% um Protonen (Wasserstoffkerne), zu 12% um a—Teilchen
(Heliumkerne) und zu 1% um schwerere Elemente [KZ97]. Durch das Auftreffen
der primiren kosmischen Strahlung auf die Atmosphére wird sekundére kosmische
Strahlung in Form ausgedehnter Luftschauer erzeugt. Das Aufschauern der Teilchen
ist in Abbildung 2.2 dargestellt. Hier trifft ein priméres Teilchen auf ein Luftmolekiil
und erzeugt durch eine hadronische Wechselwirkung Mesonen (K° K* 79 %) und
Baryonen (n, p), die ihrerseits Sekundérteilchen durch Wechselwirkungen erzeugen.

Primarteilchen

Hadronische Wechselwirkung
mit Kernen

e € g e e¢

Cerenkovlicht

Y Yy
KUY, BV Kanp eYeYVeVe
Elektroschwache Hadronische Elektromagnetische

Wechselwirkung Kaskade Kaskade

Abbildung 2.2: Durch kosmische Strahlung induzierter Luftschauer.

Die zugehorigen Zerfallskanile, in denen Myonen und Neutrinos entstehen, sind in
den Gleichungen 2.1 und 2.2 beschrieben. Bei der Wechselwirkung eines Protons
mit der Atmosphéire werden geladene Kaonen (Gleichung 2.1) oder geladene Pionen
(Gleichung 2.2) erzeugt. Diese wechselwirken entweder ebenfalls mit Molekiilen der
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Atmosphire, oder zerfallen in Myonen und Myonneutrinos. Die Myonen zerfallen
wiederum in Elektronen, Elektronneutrinos und Myonneutrinos.

p+A— Kf+X
L’Ni + V(D)
&£ + v () + 7,(1) (2.1)

p+A—-at4+ X
L’Mi+Vu<Du)

et + ve(7e) + (1) (2-2)

Das Spektrum der kosmischen Strahlung aller Teilchenarten ist in Abbildung 2.3 zu
sehen. In dieser ist der mit E? gewichtete Fluf gegen den Logarithmus der Energie
aufgetragen. Das Energiespektrum wurde unabhingig von der Elementzusammen-
setzung von verschiedenen Experimenten bestimmt, wodurch ein Energiebereich von
einigen TeV bis zu 10%° eV abgedeckt wird. Fiir Energien unterhalb von 104 eV
werden direkte Messungen mit Ballon— und Satellitenexperimenten durchgefiihrt,
wohingegen die indirekten Messungen iiber erdgebundene Experimente fiir Energien
oberhalb von 10'* eV stattfinden. Die beiden Bereiche sind in der Abbildung 2.3 ein-
gezeichnet. Die Bereiche in denen der Verlauf des Spektrums einen Knick aufweist,
sind durch Pfeile markiert. Der erste Bereich liegt zwischen Energien von 10'° eV
bis 10! €V und wird als Knie bezeichnet. Der zweite Bereich wird Ferse genannt
und befindet sich im Energieintervall von 10'® eV bis 10! eV.

Der gemessene Flufs kann durch ein segmentiertes Potenzgesetz der Form

dN (E)

E~ .
o (2.3)

mit den spektralen Indizes [WBM98|

2.67, E < 5-10% eV
ar?{ 310, 5-100eV< E < 3-10% eV (2.4)
275, 3-108eV< E < 102 ¢V

beschrieben werden. Die Ursache fiir die Umbruchstellen im Spektrum kann bei-
spielsweise der Ubergang zwischen den Teilchenspektren verschiedener Quellklassen
sein. Somit geben die Bereiche des Knies und der Ferse die Energiegrenzen fiir die
jeweiligen Beschleunigerklassen an.

Fast die gesamte kosmische Strahlung kommt von Quellen, die innerhalb der Ga-
laxie, jedoch auferhalb unseres Sonnensystems liegen. Es wird davon ausgegangen,
dak die von Supernovaexplosionen ausgehenden Schockfronten Teilchen bis zu Ener-
gien des Knies beschleunigen. Hohere Teilchenenergien kénnen durch schwere Su-
pernovaiiberreste und galaktische Quellen wie beispielsweise Mikroquasare erzeugt
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Abbildung 2.3: Spektrum der kosmischen Strahlung aller Teilchenarten. So-
wohl die Umbruchstellen im Spektrum fiir log(E/GeV) ~ 6.7
(Knie) und log (E/GeV) =~ 9.5 (Ferse) als auch die Energie-
bereiche fiir die direkte und indirekte Messung des Spek-
trums sind skizziert. Die Datenpunkte stammen von den Ex-
perimenten: Auger [Yf07], HiRes [The02], AGASA [Y*95],
Yakutsk [KKK'85], Haverah Park [AHK'01], HEGRA
[AABT 99|, CASA-MIA [GCC" 99|, Akeno [KKK™" 85, Tibet
[OT03], Tien Shan [AAG*95], MSU [KFK"94], JACEE
[ABe95], Proton—Sat [GSB* 75], KASCADE [AAB*05].

werden [Mir04]. Um Teilchen auf Energien oberhalb der Ferse zu beschleunigen,
kommen nur extragalaktische Quellen in Betracht. Hierbei gehoren Aktive Galakti-
sche Kerne und Gamma-Ray-Bursts zu den moglichen Quellklassen.
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2.1.1 Greisen Zatsepin Kuzmin Cutoff

Wihrend der Propagation hochenergetischer kosmischer Strahlung von ihren Quel-
len zur Erde kommt es zum Prozess der Photopion—Produktion und einem dar-
aus resultierendem Energieverlust. Der GZK—-Cutoff beschreibt diesen Energiever-
lust durch inelastische Wechselwirkungsprozesse hochenergetischer Protonen mit den
Photonen der 2.7 K Mikrowellenhintergrundstrahlung (CMB!). Bei der Wechselwir-
kung eines Protons p mit der kosmischen Hintergrundstrahlung vy wird eine Del-
taresonanz AT erzeugt. Diese zerfillt in ein Proton und ein ungeladenes Pion oder
in ein Neutron und ein positiv geladenes Pion [Gro00], siehe Gleichung 2.5.

+ 0
P+ Yomp — At — {p "
n+nt (2.5)

Die Zerfallsteilchen haben weniger Energie als das einlaufende Proton. Fiir Protonen
mit Energien oberhalb der Cutoff-Energie ist die Wechselwirkungswahrscheinlich-
keit so grof, daf die mittlere freie Weglénge kleiner als 50 Mpc ist. Die mittlere freie
Weglinge verringert sich stark mit grofer werdender Energie. Daher konnen diese
Protonen keine groferen Entfernungen zuriicklegen. Es wird davon ausgegangen,
dak der Prozess der Photopion-Produktion eine Unterdriickung des Flusses der kos-
mischen Strahlung oberhalb einer Energie von etwa 10%° eV bewirkt [Gre66, ZK66].
Sollte es dennoch kosmischen Strahlung mit Energien oberhalb des Cutoffs geben,
kénnen diese nur aus Quellen stammen, die weniger als 50 Mpc entfernt sind. Den-
noch wurden mit dem AGASA-Experiment? hochenergetische Teilchen der kosmi-
schen Strahlung gemessen [Y195], die ein Weiterreichen des Spektrums in Regio-
nen oberhalb des GZK—Cutoffs vermuten lassen (siche Abbildung 2.3). Durch die
Messungen des HiRes—Experimentes® [The02| konnten diese Daten jedoch nicht be-
statigt werden, da diese ein Abfallen des Spektrums zeigen. Allerdings sind die sy-
stematischen Unsicherheiten bei beiden Messungen sehr groff. Die Frage nach der
Existenz des GZK-Cutoffs wurde dieses Jahr (2007) durch das im Aufbau befind-
liche Pierre-Auger-Experiment beantwortet. Das Experiment verwendet zur De-
tektion eine Hybrid-Technik bestehend aus einem 300 km? groRen Bodenarray aus
Cherenkov—Wasserdetektoren und vier Fluoreszenz—Teleskopen. Die Grofe des Bo-
denarrays und die Kombination dieser beiden Detektionsmethoden ermoglicht eine
mafgebliche Verringerung der systematischen Unsicherheiten. Die Fertigstellung des
Experimentes ist fiir Ende des Jahres 2007 geplant. Bisher sind alle vier Fluoreszenz—
Teleskope aufgebaut und mehr als 85% des Oberflichenarrays instrumentiert. Durch
die aufgezeichneten Daten die bereits wihrend der Aufbauphase gemessen wurden,
kann der GZK—Cutoff eindeutig bestétigt werden [Yf07]. Die Daten sind in Abbil-
dung 2.3 durch blaue Punkte dargestellt.

Fiir die Erzeugung kosmischen Strahlung zu Energien oberhalb von 3 - 10'® eV exi-
stieren zwei Modelle: das Top—down und das Bottom—up Modell. Durch die Besté-
tigung des GZK-Cutoffs ist die Erzeugung durch das Top-down Szenario, das auf

!CMB - Cosmic Microwave Background
2AGASA — Akeno Giant Air Shower Array
3HiRes — High Resolution Fly’s Eye
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dem Zerfall schwerer Reste des frithen Universums oder topologischer Defekte ba-
siert, eher unwahrscheinlich. Das Bottom—up Modell ist hingegen das favorisierte
Szenario. In diesem werden Protonen durch Beschleunigungsprozesse in entfernten
Quellen erzeugt. Eine allgemeine Beschreibung der Beschleunigungsmechanismen ist
in Kapitel 2.2 gegeben.

2.2 Die Fermi—Beschleunigung

Bereits im Jahre 1949 wurde von Enrico Fermi ein Beschleunigungsmechanismus
vorgeschlagen [Fer49|, um den Verlauf des Spektrums der kosmischen Strahlung
zu erkliren (siehe Gleichung 2.3 und 2.4). Die grundlegende Idee der Fermi-
Beschleunigung ist, dal geladene Teilchen an einem ausgedehnten Objekt, das sich
relativ zur Umgebung bewegt mehrfach beschleunigt werden kénnen. Hierbei wird je
nach Art des Energiegewinns zwischen der Fermi-Beschleunigung erster und zweiter
Ordnung unterschieden. Der grundlegende Beschleunigungsmechanismus lafit sich
anhand eines Objektes das zwischen zwei aufeinander zulaufenden Wianden reflek-
tiert wird erkldren. Bei jeder Reflektion an einer Wand erhdht sich die Geschwindig-
keit des reflektierten Objektes um die Geschwindigkeit der bewegten Wand. Im Fall
der Fermi-Beschleunigung entspricht das Objekt einem geladenen Teilchen, dak an
den Fluktuationen im Magnetfeld einer Plasmawolke gestreut wird.

Abbildung 2.4: Fermi—Beschleunigung zweiter Ordnung. Beschleunigung an
einer magnetisierten Gaswolke [Pro96, Pro99]. Ein geladenes
Teilchen mit einer Energie E1 und einem Impuls p; wird in ei-
ner bewegten Wolke beschleunigt. Nachdem es aus der Wolke
wieder austritt, besitzt es die grofere Energie Fo und Impuls
pa. Die Winkel zwischen der Flugrichtung des Teilchens vor
und nach dem Streuprozess und der Flugrichtung der Wolke
sind mit 61 und 0y bezeichnet.
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Die Fermi—Beschleunigung zweiter Ordnung beschreibt wie ein geladenes Teilchen
in einer magnetisierten Gaswolke, die sich mit einer Geschwindigkeit V' durch das
interstellare Medium bewegt, beschleunigt werden kann. Das Prinzip der Beschleu-
nigung ist in Abbildung 2.4 skizziert. Gelangt ein geladenes Teilchen in eine ioni-
sierte Plasmawolke, wird es an den Irregularitiiten des Magnetfeldes ,gestreut“*. Es
handelt sich hierbei um elastische ,Streuungen“, da diese innerhalb der Wolke nur
aufgrund der Bewegung der Magnetfeldlinien stattfinden. Somit bleibt die Energie
des Teilchen im Ruhesystem der Wolke unveridndert |Gai90|. Durch eine Lorentz-
transformation von dem Bezugssystem der Wolke in das Laborsystem, das heifit in
das Referenzsystem der Galaxis oder der Erde, ergibt sich ein Energiegewinn des
Teilchens. Dieser ist proportional zum Quadrat der lorentztransformierten Wolken-
geschwindigkeit 32 , hierbei ist 3 = V/c. Aufgrund der quadratischen Abhingigkeit
wird diese Beschleunigung Fermi-Beschleunigung zweiter Ordnung genannt.

Abbildung 2.5: Fermi-Beschleunigung erster Ordnung. Beschleunigung an
einer Schockfront, die sich mit einer Geschwindigkeit Vs be-
wegt. [Pro96, Pro99|.

Eine effizientere Beschleunigung wird durch das diffuse Schockbeschleunigungsmo-
dell beschrieben. In diesem Modell werden die zu beschleunigenden Teilchen ebenfalls
in magnetisierten Wolken gestreut. Jedoch befindet sich in diesem Beschleunigungs-
modell zwischen den Wolken eine Schockfront, die sich mit einer Geschwindigkeit
Vs bewegt. Durch die ,Streuung” der Teilchen durchqueren diese viele Male die
Schockfront und gewinnen mit jedem Durchgang eine durchschnittliche Energie die
proportional zu 3 = V;/c ist. Aufgrund der linearen Proportionalitit wird diese
Beschleunigung auch Fermi-Beschleunigung erster Ordnung genannt.

Die maximale Energie, die ein Teilchen mit der Ladung Ze durch eine Beschleuni-
gung gewinnen kann, ist durch das Magnetfeld innerhalb der Beschleunigungsquelle
bestimmt. Je grofer die Magnetfeldstirke B innerhalb einer Quelle ist, desto lan-
ger kann das Teilchen in ihr gebunden und somit weiter beschleunigt werden. Der

“Das Wort ,gestreut® ist in Anfithrungszeichen gesetzt, da es sich hierbei um eine kollisionslose Streuung
im Sinne von Wechselwirkung zwischen Teilchen handelt.
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Zusammenhang zwischen der Maximalenergie E... und der Magnetfeldstirke ist
durch

(15;1;:{/) =p-Z (1ljg> ' (1 fpc) (2.6)

gegeben [Hil84]. Die Grofe des zur Beschleunigung verwendeten Objektes wird durch
R beschrieben. In der so genannten Hillas-Darstellung, siehe Abbildung 2.6, ist der
Logarithmus der Magnetfeldstirke gegen den Logarithmus der Objektgrofe fiir ver-
schiedene Objekte aufgetragen. Objekte, die sich auf den eingezeichneten Linien be-
finden, konnen Teilchen bis zu einer bestimmten Energie beschleunigen. Die obere
rote Linie gibt die Objektpositionen fiir eine Beschleunigung von Protonen (Z = 1)
bis zu Energien von E = 1 ZeV= 10! ¢V an. Die gepunktete rote Linie markiert
die Position fiir eine Protonbeschleunigung bis zu £ = 100 EeV= 100 - 10'® ¢V und
die griine Linie kennzeichnet die Position fiir die Beschleunigung von Eisenkernen
(Z = 26) bis zu E = 100 EeV.

Eine mogliche Ursache zur Erkldrung der Knicke im Spektrum der kosmischen
Strahlung sind die verschiedenen kosmischen Beschleuniger, sieche Kapitel 2.1. Mit
der Hillas—Darstellung konnen die unterschiedlichen Quellen fiir die Beschleunigung
der Teilchen in die verschiedenen Bereiche des Spektrums der kosmischen Strah-
lung (unterhalb des Knies, zwischen Knie und Ferse, oberhalb der Ferse) eingeteilt
werden. So kénnen beispielsweise galaktische Quellen (Supernova remnants-SNR)
Teilchen nur bis zu Energien unterhalb der Ferse (E = 3 - 10" eV) beschleunigen.
Eine Beschleunigung der Teilchen zu héheren Energien ist nur durch extragalakti-
sche Quellen wie beispielsweise Aktive Galaktische Kerne oder Gamma—Ray—Bursts
(GRB), moglich. Die verschiedenen Beschleuniger werden in den nachfolgenden Ka-
piteln beschrieben.
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Abbildung 2.6: In der Hillas—Darstellung ist der Logarithmus der Magnet-
feldstédrke gegen den Logarithmus der Objektgrébe fiir ver-
schiedene kosmische Objekte aufgetragen [LPN]. In dieser
Darstellung liegen alle Objekte, die bis zu einer bestimmten
Energie beschleunigen kénnen, auf einer Linie. Beispielsweise
kénnen Objekte, die sich auf der rot gepunkteten Linie be-
finden, Protonen bis zu der maximalen Energie £ = 100 EeV
beschleunigen.
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2.3 Galaktische Quellen

Die Klasse der galaktischen Quellen umfaft Supernovaexplosionen sowie den daraus
entstehenden Supernovaiiberresten, Pulsaren (schnell rotierende Neutronensterne),
Mikroquasaren.

2.3.1 Supernovaexplosionen

Das Ende eines massereichen Sterns wird durch einen Gravitationskollaps eingeleitet,
der eine Explosion des Sterns zur Folge hat. Diese Explosion wird als Supernovaex-
plosion (SN-Explosion) oder auch als Supernova (SN) bezeichnet.

Der Endzustand eines sterbenden Sterns hingt makgeblich von seiner Masse M ab.
Ein massearmer Stern mit einer Masse unterhalb der kritischen Masse M, von un-
gefiahr acht Sonnenmassen (M < M,) wird in seinem Endzustand zu einem Weifen
Zwerg. Befindet sich der Weifse Zwerg in einem Doppelsternsystem, kann die Masse
des Begleitsterns vom weifen Zwerg akkretiert werden. Sobald die Masse des Weifen
Zwerges die kritische Massengrenze von 1.4 Sonnenmassen (Chandrasekhar—Masse)
iiberschreitet, kommt es zu einer Supernovaexplosion. Diese Art der Supernova wird
als SNIa bezeichnet und eignet sich sehr gut als Standardkerze zur Entfernungsmes-
sung.

Handelt es sich bei dem sterbenden Stern hingegen um einen sehr massereichen Stern
mit einer Masse oberhalb der kritischen Massengrenze (M > M.,), steht am Ende der
aktiven Sternlebensdauer ein Gravitationskollaps des Sterneisenkerns, der zu einem
grofen Neutrinoausbruch fiihrt. Durch den Kernkollaps wird eine Stofwelle erzeugt,
die zur Explosion des Sterns fiihrt. Bei dieser SN handelt es sich um eine SN vom
Typ IT [Sch97].

Supernovae werden je nach ihren Spektrallinien in die Typen Ia, Ib, Ic und II wie
folgt unterteilt: Eine Typ I SN besitzt keine sichtbaren Wasserstoffspektrallinien,
wohingegen bei einer Typ II SN sichtbare Wasserstofflinien vorhanden sind. Die Su-
pernovae Ia und Ib haben beide eine Siliziumabsorptionslinie. Diese ist jedoch bei
einer SNIa mit einer wesentlich deutlicheren Intensitéit vorhanden als bei einer SNIb.
Da Supernovae vom Typ Ic einen sehr massereichen Vorlduferstern haben, (beispiels-
weise einen Wolf-Rayet—Stern) besitzen sie keine Heliumlinie. Desweiteren werden
SNIc-Explosionen als méglicher Vorlduferstern von langen Gamma-Ray-Bursts be-
schrieben [MPE'03| und es wird davon ausgegangen, daf sie fiir die Erzeugung der
kosmischen Strahlung im Energiebereich zwischen Knie und Ferse verantwortlich
sind. Ein Ausstofs von Neutrinos wird von den Supernovae vom Typ Ib, Ic und II
erwartet [Sch97].

2.3.2 Supernovaiiberreste

Nach einer SN-Explosion bleibt ein Neutronenstern (Pulsar) sowie eine sich aus-
breitende Gaswolke, der so genannte Supernovaiiberrest (SNR), zuriick. Es handelt
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sich hierbei um eine sich ausbreitende Gaswolke, die sich als Schockwelle durch das
interstellare Medium bewegt. Das bekannteste Beispiel eines SNR ist der Krebsnebel.

2.3.3 Doppelsternsysteme

Ein Doppelsternsystem (engl. binary star) beinhaltet zwei Sterne, die gemeinsam
ihren Masseschwerpunkt umkreisen. Eine spezielle Form des Doppelsternsystems
ist das so genannte Rontgendoppelsternsystem (engl. X-ray binary), von welchem
Gammastrahlung emittiert wird. Ein X-ray binary besteht aus einem kompakten
Objekt, dem Endzustand eines kollabierten Sterns (Weiker Zwerg, Neutronenstern
oder schwarzes Loch), und einem Begleitstern, einem normalen Hauptreihen— oder
Riesenstern. Durch die Anziehungskraft des sehr dichten, kompakten Objektes wird
Materie von dem Begleitstern, in Form einer Akkretionsscheibe zum kompakten
Objekt hin, angesammelt. Durch den Prozess der Akkretion wird Gammastrahlung
emittiert [GHS95|. In Abbildung 2.7 (links) ist eine schematische Darstellung ei-
nes Doppelsternsystems (Mikroquasar beziehungsweise Mikroblasar) zu sehen. Als
kompaktes Objekt ist ein schwarzes Loch abgebildet.

2.3.4 Pulsare

Nach einer SN-Explosion kann, neben dem SNR (siehe Kapitel 2.3.2), ein Neutro-
nenstern zuriickbleiben. Wahrend des Gravitationskollaps bleibt der Drehimpuls des
kollabierenden Sterns fast vollstindig erhalten, wodurch der zuriickbleibende Neu-
tronenstern den Drehimpuls des Vorlaufersterns tibernimmt. Desweiteren verkleinert
sich durch den Sternkollabs der Radius des kollabierten Sterns um etwa vier Gro-
Renordnungen, wodurch sich aufgrund der Drehimpulserhaltung eine Verkleinerung
der Periode des Neutronensterns um acht Grofenordnungen ergibt. Hierbei wird die
urspriingliche Magnetfeldstiarke ebenfalls um acht Grofenordnungen verstiarkt. Fin
schnell rotierender Neutronenstern mit einem Radius von r,, ~ 10 cm, einer Rota-
tionsperiode von P, ~ 1 ms sowie einem sehr starken Magnetfeld (B, ~ 1012 G)
[LM00, GHS95], wird als Pulsar bezeichnet. Da die Rotaionsachse des Pulsars nicht
mit seiner Magnetfeldachse iibereinstimmt, rotiert die in einem Doppelkegel emit-
tierte Strahlung mit dem Stern mit. Dadurch erscheint die emittierte Strahlung beim
Beobachter wie ein gepulstes Signal. Ein bekanntes Beispiel fiir einen Pulsar, der so-
wohl im optischen, als auch im Rontgen— und Gammabereich gepulste Strahlung
beobachten kann ist der Krebsnebelpulsar PSR 0531 + 21.

Ein Neutronenstern muf jedoch nicht zwangslaufig der Endzustand nach einer SN—
Explosion sein. Befindet sich beispielsweise der Neutronenstern in einem Rontgen-
doppelsternsystem, akkretiert er Masse aus der umgebenden Sternhiille des Be-
gleitsterns. Uberschreitet die Neutronensternmasse durch den Massenzuwachs die
Oppenheimer—Volkova Masse (Moy = 2.5 Sonnenmassen), wird aus dem Neutronen-
stern ein schwarzes Loch.
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2.3.5 Mikroquasare

Alternativ zum Neutronenstern kann als Endprodukt einer Supernovaexplosion auch
ein schwarzes Loch zuriickbleiben, das den Kern eines Mikroquasars bildet. Mikro-
quasare sind Rontgendoppelsternsysteme, in denen das kompakte Objekt durch ein
schwarzes Loch gebildet wird. Der massereiche Begleitstern gibt Masse in Form einer
flachen Akkretionsscheibe an das schwarze Loch ab, das im Zentrum der Akkretions-
scheibe liegt. Durch die Akkretion wird Rontgenstrahlung emittiert. Jeweils senk-
recht zur Akkretionsscheibe existiert ein relativistischer Radiojet [Mir04]. Aufgrund
der Anwesenheit einer Akkretionsscheibe und zweier Jets dhneln sie kleinen Quasa-
ren, weshalb diese Objekte Mikroquasare genannt werden [DGWLO02]. Desweiteren
wird davon ausgegangen, daf die Physik von Quasaren und Mikroquasaren gleich
ist [Mir04]. In Abbildung 2.7 sind verschiedene Quellen kosmischer Strahlung dar-
gestellt. Jedes Objekt besitzt eine Akkretionsscheibe und senkrecht zu dieser jeweils
einen Jet. Das linke Objekt stellt einen Mikroquasar dar. Sowohl die Massenakkreti-
on durch den Begleitstern sowie die daraus folgende Rontgenstrahlung ist dargestellt.
Ist der Jet des Mikroquasars auf den Beobachter gerichtet, wird der Mikroquasar
als Mikroblasar bezeichnet. Die Kennzeichnung eines Aktiven Galaktischen Kerns
hangt ebenfalls von seiner Orientierung zum Beobachter ab. Die mittlere Darstel-
lung zeigt einen Quasar beziehungsweise Blasar (siehe Kapitel 2.4.1). In der rechten
Darstellung ist ein Gamma—Ray—Burst (siehe Kapitel 2.4.2) zu sehen. Beide Objekte
werden in den folgenden Kapitel beschrieben.
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Abbildung 2.7: Verschiedene Jet—disk Systeme als mégliche Quellen der kos-
mischen Strahlung. Abgebildet sind von links nach rechts:
Doppelsternsystem (Mikroblazar, —quasar), AGN (Blazar,
Quasar) und GRB [Mir02].
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2.4 Extragalaktische Quellen

2.4.1 Aktive Galaktische Kerne

Aktive Galaktische Kerne (AGN — Aktive Galactic Nuclei) sind die leuchtstérksten
Objekte im Universum. Im Zentrum jeder AGN befindet sich ein supermassives
schwarzes Loch mit einer Masse zwischen 10° M, und 10'° M. In Abbildung 2.8 ist
eine schematische Skizze einer rotationssymmetrischen AGN in doppelt logarithmi-
schen Einheiten abgebildet. Die Rotationsachse des schwarzen Loches zeigt hierbei in
die Richtung des Jets. In der AGN-Mitte befindet sich ein supermassives schwarzes
Loch, der AGN—Kern.

Die vom schwarzen Loch gravitativ angezogene Materie bildet eine Akkretionsschei-
be (roter Bereich) um den AGN-Kern. Von der Akkretionsscheibe werden Photonen
im ultravioletten und optischen Wellenlingenbereich emittiert. Senkrecht zur Ak-
kretionsscheibe befindet sich jeweils ein Jet (gelber Bereich) in dem ein Teil, der
iiber die Akkretionsscheibe eingesammelten Materie, wieder ausgestofen wird. In
den keulenférmigen, relativistischen Jets konnen Schockfronten entstehen, mit de-
nen es moglich sein kann, Teilchen zu beschleunigen. Entlang des Jets befinden
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Abbildung 2.8: Schematische Skizze einer rotationssymmetrischen AGN auf-
getragen in der r—z Ebene in doppelt logarithmischen Einhei-
ten. Die Achsen sind auf 1 pc normiert. Die Stellen der BLR,
ESR und NLR sind auf der linken Bildseite eingezeichnet.
Die vom Blickwinkel abhingige Klassifizierung der AGN ist
rechts zu sehen. Modifiziert nach [ZB02].
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sich heifse Stellen, auch Knoten genannt, die im Radiobereich emittieren. Der Ak-
kretionsscheibe umliegend befindet sich ein Staubtorus (grauer Bereich mit roten
Ellipsen), aus dem die Materie in die Akkretionsscheibe gezogen wird. Die roten
Ellipsen innerhalb des Staubtorus kennzeichnen Wolken, die durch stellare Win-
de erzeugt werden. Vom Staubtorus wird Licht im infraroten Wellenldngenbereich,
sowie Radiostrahlung emittiert.

Die Klassifizierung einer aktiven Galaxie ist abhingig von der Orientierung der
AGN zum Beobachter. Zu der Gruppe der Aktiven Galaktischen Kerne gehoren
Quasare, Seyfert—Galaxien, Blazare und Radiogalaxien. In Abbildung 2.8 sind die
verschiedenen Klassifizierungen in Abhéngigkeit vom Beobachtungswinkel darge-
stellt. Die Klassifizierung zwischen Quasar und Blasar ist ebenfalls in Abbildung
2.7 zu sehen.

2.4.2 Gamma—-Ray—-Bursts

Gamma-Ray-Bursts (GRB) sind sehr hochenergetische Gammastrahlungsausbrii-
che, die zwischen 0.01 Sekunden bis zu einigen 100 Sekunden andauern. GRBs wer-
den anhand ihrer Dauer in lange und kurze Gammastrahlungsausbriiche unterteilt.
Zu der Klasse der kurzen Gammastrahlungsausbriiche gehéren alle GRBs die we-
niger als zwei Sekunden andauern (Ty, < 2 sec). Es wird davon ausgegangen, daf
kurze GRBs durch die Verschmelzung umeinander kreisender Neutronensterne ent-
stehen. Naheres hierzu ist in [CLF04], sowie den darin aufgefiihrten Referenzen zu
finden. Die Klasse der langen Gammastrahlungsausbriiche beinhaltet alle GRBs, die
eine Dauer von mehr als zwei Sekunden haben (Tyy > 2 sec) |Pir05|. Das favorisierte
Szenario zur Entstehung der langen GRBs ist die Explosion eines sehr massereichen
Wolf-Rayet—Sterns (M > 25 M) in einer Hypernova—Explosion® [0JMO07]. Die Ex-
plosion verlduft in Form zweier entgegengesetzt ausgestofener Jets, in Abhangigkeit
von der Stirke des Drehimpulses, oder des Magnetfeldes des explodierenden Sterns
(sieche Abbildung 2.7). Im Anschluf an den Ausbruch im Gammabereich ist ein
langanhaltendes Nachgliihen im optischen und im Radiowellenldngenbereich, der so
genannte Afterglow, zu beobachten [Pir05]. Die gemessenen GRBs sind isotrop am
Himmel verteilt [MFW192], was sich dadurch erkldren ldft, dak die Strahlung von
Quellen in fernen Galaxien stammt. Der gesamte beobachtete Fluf pro GRB ent-
spricht einer isotropen Luminositit von 101 — 10°% ergs/sec”. Somit sind GRBs die
leuchtstarksten Objekte am Himmel. Da heute jedoch bekannt ist, daf die meisten
GRBs in einem schmalen Jet emittieren, liegen die korrespondierenden Energien bei
10°! ergs, was sie vergleichbar mit der gesamten Energiefreigabe einer Supernova
macht [Pir05]. Da die Gammastrahlenausbriiche nur Millisekunden andauern und
dabei trotz ihrer kosmologischen Entfernung eine sehr grofe Intensitiat haben, kann
es sich bei der Emissionsquelle nur um ein kleines kompaktes Objekt handeln. Zur

®Die Dauer eines Gammastrahlenausbruchs wird gewdhnlich mit Too angegeben. Dies ist die Zeit, in
der 90% der GRB Zihlrate eingetroffen ist.

SEine Hypernova ist eine sehr hochenergetische Supernova.

"1 Joule = 107 erg. Es werden ungefihr 1000 erg bendtigt, um ein Gramm um einen Zentimeter
hochzuheben.
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Erklarung der hohen Energiekonzentration auf sehr kleinem Raum wurde das Kon-
zept des Feuerball-Modells (engl. fireball model) [Pir05] entwickelt. Mit diesem kon-
nen viele der beobachteten Eigenschaften der prompten Emission und des Afterglows
gut erklart werden. GRBs stellen eine mogliche Quelle zur Produktion hochenerge-
tischer kosmischer Strahlung dar. Neben der Emission kosmischer Strahlung wird in
den Modellen von Waxman und Bahcall [WB97| sowie Vietri [Vie98b, Vie98a| von
einer Neutrinoemission aufgrund in GRBs beschleunigter Protonen ausgegangen.

2.5 Atmospharische Neutrinos

Bei den atmosphérischen Neutrinos wird zwischen konventionellen und prompten
atmosphéarischen Neutrinos unterschieden. Die konventionellen Neutrinos entstehen
durch den Zerfall von Pionen und Kaonen, wohingegen die prompten Neutrinos
durch den Zerfall von Hadronen mit einem wesentlichen Charmanteil (D und AZ
Hadronen) erzeugt werden. Wenn der Begriff ’atmosphérische Neutrinos’ alleine ver-
wendet wird, sind im allgemeinen die konventionellen atmosphirischen Neutrinos
gemeint.

2.5.1 Konventionelle atmosphéirische Neutrinos

Bis zu einer Energie von 100 TeV werden atmosphérische Neutrinos hauptséchlich
durch den Zerfall von Pionen und Myonen erzeugt, die durch die Wechselwirkung
eines Protons der kosmischen Strahlung mit Molekiilen der Atmosphére produziert
werden (siehe Kapitel 2.1 sowie Gleichung 2.7 [ZHV93)).

p+ N —->7n's+ K's+ ..
m, Kt — v, +pt

qu N DM + v, + et (27)

Daher 14t sich das Spektrum der atmosphirischen Neutrinos ebenso wie das der
kosmischen Strahlung durch ein Potenzgesetz beschreiben. Aufgrund der grofien Zer-
fallslinge von Pionen und Kaonen (7 ~ 107%s) wechselwirkt ein groRer Anteil der
Teilchen mit der Atmosphére bevor sie zerfallen. Unter Verwendung eines Primér-
teilchenspektrums (F~%7) mit Primér Energien oberhalb von 10® GeV folgt fiir das
Spektrum der atmosphirischen Neutrinos, dak es proportional zu E;37 und somit
um eine Potenz steiler als das der kosmischen Strahlung ist [Rho02].

Fiir Neutrinoenergien F, unterhalb von 100 GeV laft sich das Spektrum durch den
Ansatz von Honda et al. [HT95] beschreiben. Das Energiespektrum (E, > 100 GeV)
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in Abhéngigkeit vom Zenitwinkel 6 1%t sich gemiaf Volkova [Vol80] fiir Myonneu-
trinos durch

0.0285 - E,2% - [1+6EV1/EW(9) +1+1.44%f}%,<i (9)]
dN
E,0) = fiir 100 GeV < E, < 5.4-10° GeV
ag,dal,, B0 o o= ¢
0.48 - E;404 . [E,(0) + 0.89Ek=(0)]  fiir B, > 5.4-10° GeV

sowie fiir Elektronneutrinos durch

( _ _ _ AECO)
0.0024 - /%% . [1+1.5£,(/)%Ki ©) +1+1.44?E,1,8/E;EK0(0) + 1+1%%1%/E,r(6)
dN (E,.0) fir 100GeV < E, < 3.7-10° GeV
dE,dQl,. "7
L V. /e . K* + 3. KO ur £, =2 o.( - [§]
0.0071 - E,;49%5 . [Ep+(0) + 3.7TEgo(0 fir £, > 3.7-10° GeV

beschreiben. Fiir den Exponenten ( gilt
C(0) =a(f) +b(0) - log(E,). (2.8)

Die Werte von F,(0), Ex=(0), Exo(0), a(f) und b(#) sind in Tabelle 2.1 aufgefiihrt.

cos(0) | Ex(0) | Eg=(0) | Exo(0) | a(0) b(0)
1.0 121 897 194 -1.0 0.0
0.6 202 1500 324 —0.355 | —0.23
0.4 298 2190 473 —0.687 | —0.01
0.3 392 2900 628 —0.619 | —0.007
0.2 D72 4220 915 —0.384 | —0.09
0.1 886 6540 1410 | —0.095 | —0.165
0.05 1060 7820 1690 0.0 —0.186
0.0 1190 8760 1890 0.083 | —0.215

Tabelle 2.1: Parameter der Winkelverteilung [Vol80].

Da die Flugstrecke der Teilchen durch die Atmosphire vom Zenitwinkel abhéngt, ist
auch die mittlere freie Weglinge der Teilchen beim Durchqueren zenitwinkelabhéin-
gig. Deshalb haben Pionen und Kaonen bei einer Durchquerung mit einer grofen
horizontalen Wegkomponente mehr Zeit zu zerfallen als, bei einer reinen vertikalen
Wegstrecke. Dies fiihrt dazu, daf der horizontale Neutrinoflul grofier ist als der ver-
tikale. In Abbildung 2.9 sind die mit E? gewichteten, vertikalen und horizontalen
atmosphérischen Myonneutrinofliisse (v, + 7,,) gegen den Logarithmus der Energie
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fiir drei unterschiedliche Neutrinoflufsmodelle aufgetragen. Das schwarz gepunktete
Band zeigt das Modell nach Volkova [Vol80], das pink gestreifte Band entspricht
dem Modell nach Honda [HKKMO04] und das blaue Band reprisentiert die Modell-
vorhersage nach Barr [BGLT04, BGL™, GHLSO01]|. Der jeweils obere (untere) Rand
jedes Bandes entspricht der horizontalen (vertikalen) FluRvorhersage.

Eine isotrope Darstellung ist in der Abbildung 2.10 zu sehen. In dieser sind die
Flussvorhersagen iiber die Zenitwinkel zwischen 90° und 180° integriert dargestellt.
Die Modellunsicherheiten sind nicht eingezeichnet.

Eine weitere Quelle atmosphérischer Neutrinos bilden die semileptonische Zerfille
kurzlebiger Charm—Hadronen, die im folgenden Kapitel beschrieben werden.
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Abbildung 2.9: Mit E? gewichtete FluBmodelle fiir atmosphérische Myon-
neutrinos (v,, + 7,) nach Barr [BGL"04, BGL", GHLS01],
Honda [HKKMO04] und Volkova [Vol80|. Der jeweils obere
(untere) Rand jedes Bandes entspricht der horizontalen (ver-
tikalen) Flufsvorhersage. Die Modellunsicherheiten sind nicht
eingezeichnet.
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Abbildung 2.10: Mit E? gewichtete Flufmodelle fiir atmosphérische Myon-

neutrinos (v, + v,) nach Barr [BGL*04, BGL", GHLS01],
Honda [HKKMO04] und Volkova [Vol80]. Die FluSvorhersa-
gen sind iiber die Zenitwinkel zwischen 90° und 180° inte-
griert dargestellt. Die Modellunsicherheiten sind nicht ein-
gezeichnet.
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2.5.2 Prompte atmosphéirische Neutrinos

Eine weitere Quelle atmosphérischer Neutrinos ist die Erzeugung durch den Zerfall
von Hadronen mit Charmanteil (D—und A¥-Hadronen). Die so erzeugten Neutrinos
werden als prompte (engl. prompt) atmosphérische Neutrinos bezeichnet. Aufgrund
der sehr kurzen Lebensdauer von D- und A¥-Hadronen mit einer Zerfallslinge von
7 < 10712 s findet eher ein Hadronzerfall als eine Wechselwirkung mit anderen Teil-
chen statt. Dadurch folgt das Neutrinospektrum prompter Neutrinos bis zu Energien
von circa 10® TeV annihernd dem gleichen Potenzgesetz wie das Spektrum der pri-
miiren kosmischen Strahlung (® o< E;27) [ZHV93].

Neben den prompten atmosphéarischen Neutrinos werden auf die gleiche Weise auch
prompte atmosphirische Myonen erzeugt. Die mit £° gewichteten vertikalen Fliisse
von Myonen (p"+p7), Myonneutrinos (v,+7,) und Elektronneutrinos (v, +7,) sind
in Abbildung 2.11 gegen den Logarithmus der Energie aufgetragen. Die drei oberen
Bilder stellen die Spektren konventioneller atmosphérischer Myon— und Neutrino-
fliisse aus Pion— und Kaon-Zerfillen dar. Auf der linken Seite ist der Myonfluft
(ut 4 p~) zu sehen. In der mittlere Darstellung ist der Myonneutrinofluf (v, +7,,)
abgebildet und auf der rechten Seite ist der Elektronneutrinofluf (v, + 7.) darge-
stellt. Die Spektren zeigen den in Kapitel 2.5.1 beschriebenen Verlauf. In den drei
unteren Darstellungen sind die vertikalen prompten Myon— und Neutrinofliisse aus
D—und AX—Zerfillen gegen den Logarithmus der Energie aufgetragen. Wie bereits
in den oberen Bildern ist links das Spektrum von Myonen (u + p7), mittig das von
Myonneutrinos (v,+7,) und rechts das Spektrum von Elektronneutrinos (v.+7.) zu
sehen. Die Spektren steigen bis zu Energien von ungefiahr 1000 TeV an und fallen da-
nach wieder ab. Somit folgt, daf die Spektren fiir Energien bis 1000 TeV ann&hernd
dem Potenzgesetz der priméiren kosmischen Strahlung folgen.

In Abbildung 2.12 ist der gesamte vertikale FluR (total) aus den Beitrigen von Pion—
und Kaon—Zerfillen (conventional) und den Beitrigen aus den Charm—Zerfillen
(prompt) dargestellt. Der Fluf ist mit E3 gewichtet und gegen den Logarithmus
der Energie in GeV aufgetragen. Die Reihenfolge der Spektren ist die gleiche wie in
Abbildung 2.12. Da das Spektrum prompter atmosphérischer Myonen und Neutri-
nos um eine Potenz flacher ist als das der konventionellen atmosphérischn Teilchen,
wird das Gesamtspektrum ab Energien oberhalb von 10 — 100 TeV durch Myonen
und Neutrinos aus Charm—Zerfillen dominiert [ZHV93].

Bei der Suche nach kosmischen Neutrinos wird der Hintergrund durch die prompten
atmosphéarischen Neutrinos gebildet. Daher ist ihre genaue Bestimmung von beson-
derem Interesse. Dies fiihrt jedoch direkt zu der genauen Bestimmung des Produk-
tionswirkungsquerschnittes schwerer Mesonen, da prompte atmosphérische Neutri-
nos durch den Zerfall von Hadronen mit Charanteil erzeugt werden. Der Charm—
Wirkungsquerschnitt wiederum hingt stark vom Verhalten der Gluonstrukturfunk-
tion bei kleinen Bjorken-x—Werten ab und diese ist je nach Energiebereich kaum,
beziehungsweise nicht, bekannt. Im folgenden Kapitel werden verschiedene Modelle
zur Bestimmung des prompten atmosphéarischen Neutrinoflusses diskutiert.
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2.5.3 Modelle prompter atmosphirischer Neutrinos

Zur Berechnung des Flusses prompter atmosphérischer Neutrinos wird der Charm—
Wirkungsquerschnitt benotigt. Die bisher gemessenen Daten zur Charmproduktion
stammen von Teilchenbeschleunigern und liegen unterhalb von 10* GeV. Mit Hil-
fe der pertubativen Quantencromodynamik (pQCD) konnen diese Daten unter Be-
riicksichtigung der stérungstheoretischen Beitrige bis zur néchstfiihrenden Ordnung
(NLO) beschrieben werden. Zur Reproduktion der Daten reicht auch die Verwen-
dung der Storungsreihe bis zur fiihrenden Ordnung (LO), wenn die LO-Beitrige
mit einem Faktor K ~ 2.3 multipliziert werden [MRS03]. Aus diesem Grund wird in
vielen Modellen zur Bestimmung des Flusses prompter atmosphérischer Neutrinos
die Theorie der pQCD verwendet. Die Extrapolation zu héheren Energien bezie-
hungsweise zu kleinen Bjorken—x-Werten ist jedoch schwierig [MRS03], da fiir den
minimalen Bjoérken—x-Bereich (z < 10™*) keine Daten zur Bestimmung der Gluon—
Partondichte existieren. Im relevanten Energiebereich (10* — 10% GeV) existieren
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Abbildung 2.11: Mit E3 gewichteter, vertikaler Myon— (u* + p~), Myon-
neutrino— (v, +7,) und Elektronneutrinofluff (v, +7.) vom
Zerfall verschiedener Teilchen. Die statistische Genauigkeit
der Monte Carlo Simulation wird durch die Fehlerbalken
angezeigt [TIG96].
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Abbildung 2.12: Mit E3 gewichteter, vertikaler Myon—, Myonneutrino— und
Elektronneutrinoflufs von n—, K—Zerfillen (conventionell)
und von Charm—Zerféillen (prompt), sowie der Gesamtfluf
(total). Die gestrichelte und durchgezogene Linie zeigen die
Simulationsergebnisse fiir zwei unterschiedliche Approxima-
tionen [TIG96].

unterschiedlichste Modelle zur Bestimmung des Flusses prompter Neutrinos, wobei
die Vorhersagen um mehr als zwei Grofenordnungen variieren kénnen [MRS03]. Im
folgenden werden die Modelle von Martin [MRS03|, Naumov [FNV01,BNSZ89a| und
Costa [Cos01] diskutiert. Ein Vergleich der verschiedenen Modelle ist in Abbildung
2.13 gezeigt. Hier ist der mit E® gewichtete, iiber alle Winkel gemittelte, diffuse
Myonneutrinofluft gegen den Logarithmus der Energie aufgetragen.

Martin

In [MRS03] werden fiir den Bereich z < 107 drei physikalisch motivierte Modelle

zur Extrapolation der Partondichte des Gluons vorgestellt:

e MRST (Martin, Roberts, Stirling, Thorne):
Unter Verwendung der DGLAP®-Entwicklung kann die Quark- und Gluondich-
te mit Q% in Abhéngigkeit von x bestimmt werden. Im MRST—Modell wird ein
DGLAP-Gluon mit einer double-leading-log (DLL)-Extrapolation unter Ver-
wendung von MRST2001-Partonen [MRST02] verwendet. Die Fortsetzung des
fiihrenden o, In Q?In1/x-Terms wird innerhalb des DGLAP-Systems durch-

gefiihrt.

e KMS (Kwiecinski, Martin, Stasto):
In diesem Modell erfolgt die Extrapolation durch das Losen der vereinheitlich-
ten DGLAP/BFKL?-Gluon—Gleichung [KMS97| mit einer x=* Extrapolation

fiir z < 1077

8DGLAP — Dokshitzer, Gribov, Lipatov, Altarelli, Parisi

9BFKL - Balitzkij, Fadin, Kuraev, Lipatov
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e GBW (Golec—Biernat, Wiisthoff) :
Im GBW-Modell wird bei der Extrapolation der Séttigungs—Effekt bei einer
tiefinelastischen Streuungen (DIS'®) beriicksichtigt. Hierfiir wird das GWB-
Modell [GBW9S] fiir DIS verwendet.

Beim Vergleich der drei Modelle in [MRS03| erweist sich das GBW-Modell als das
genaueste Modell [MRS03].

Costa

Die Berechnung des prompten Leptonflusses wird mafsgeblich vom Verhalten des
Charmproduktions—Modells bestimmt. Drei verschiedene Modelle werden in [Cos01]
vorgestellt und miteinander verglichen.

e QGSM (Quark gluon string model):
Das GBSM—Modell ist ein halbempierisches Modell der Charmproduktion ba-
sierend auf nicht pertubativen QCD-Berechnungen nach Kaidalov und Pisku-
nova [Kai86]. Das Modell wurde auf Beschleunigerdaten normiert und auf die
prompten Myonberechnungen nach Volkova [Vol87| angewendet.

e RQPM (Recombination quark parton model):
Das RQPM-Modell ist ein phenomenologischer nicht pertubativer Ansatz. In
diesem Modell wird der intrinsische Charmbeitrag zum Wirkungsquerschnitt
beriicksichtigt, siehe [BMN198 BNSZ89b].

e pQCD (Pertubative QCD basierende Modell):
Hier wird die Charmproduktion nach [TIG96| direkt bis zur leading—order (LO)
der Kopplungskonstanten berechnet. Der NLO-Verteilungseffekt wird als ein
Gesamtfaktor mit beriicksichtigt, siehe [Cos01].

Naumov

In [FNV01, BNSZ89a| werden die gleichen Ansétze wie bereits von Costa et. al.
[Cos01] diskutiert (RQPM und QGSM). Der atmospherische Neutrinofluf wird mit
eindimensionalen Berechnungen durchgefiihrt. In diese gehen aktuelle Daten der
priméren kosmischen Strahlung und der Hadronwechselwirkungen mit ein.

0PDIS — deep inelastic scattering
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Abbildung 2.13: Mit E® gewichteter, iiber alle Winkel gemittelter Myon-
neutrinofluf. Der Gesamtflufs setzt sich aus den Beitra-
gen von Pion— und Kaon—Zerfillen (conventional) und den
Beitrigen aus den Charm-Zerfillen (prompt) zusammen.
Der konventionelle Fluf ist nach Barr [BGL'04, BGL",
GHLSO01] bestimmt. Fiir den prompten Beitrag sind die Mo-
delle nach Naumov (RQPM, QGSM) [FNVO01, BNSZ89a/,
Martin (MRS, KMS, GBW) [MRS03] sowie nach Co-
sta (pQCD_opt, pQCD_pes, RQPM_opt, RQPM _pes,
QGSM _opt, QGSM __pes) [Cos01] eingezeichnet.
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2.6 Extraterrestrische Neutrinos

Zu den niederenergetischen extraterrestrischen Neutrinos gehéren Neutrinos aus
Sternen oder aus Supernovaexplosionen sowie die so genannten Restneutrinos. Die
Restneutrinos, auch kosmologische Neutrinos genannt, besitzen mit £, ~ 5-107* eV
die geringste Neutrinoenergie. Die energetisch nichsthoher liegenden Neutrinos ent-
stehen in Sternen durch thermonukleare Fusionsprozesse (E, < 20 MeV), wie zum
Beispiel in der Sonne, oder in Supernovaexplosionen (E, < 100 MeV) [Sch97|. Ein
Vergleich der verschiedenen Neutrinospektren vom meV- bis zum EeV-Bereich ist
in Abbildung 2.14 dargestellt. In dieser sind die mit E? gewichteten Neutrinofliis-
se gegen den Logarithmus der Neutrinoenergie aufgetragen. Der isotrope Fluf von
Restneutrinos (CvB'"!) liegt deutlich unterhalb der Energie von Neutrinos aus Fu-
sionsprozessen wie beispielsweise aus der Sonne (durchgezogene blaue Linien) oder
denen von Supernovae (gepunktete rote Linien). Zur Orientierung sind ebenfalls die
in Kapitel 2.5.1 diskutierten atmosphérischen Neutrinofliisse nach Volkova [Vol80]
(gestrichelte schwarze Linien) eingezeichnet.

Die Spektren hochenergetischer extraterrestrischer Neutrinos liegen oberhalb von
E, =2 50 GeV. Hochenergetische kosmische Neutrinos entstehen durch astrophysi-
kalische Beschleuniger wie AGN oder GRBs. In Abbildung 2.14 ist der maximale
Beitrag von Neutrinos aus AGN [MPRO1] (Modell Nummer 1) sowie ein generi-
sches GRB-Spektrum [WB97, WB99| (Modell Nummer 2) dargestellt. Der erwartete
Neutrinofluf durch die Absorption von Protonen durch den GZK-Effekt [YT93] ist
ebenfalls eingezeichnet.

Im folgenden werden die verschiedenen Neutrinoquellen diskutiert.

2.6.1 Restneutrinos

Nach dem Kosmologischen Standardmodell gibt es analog zum bereits beobachte-
ten kosmischen Mikrowellenhintergrund, der sich aus Photonen zusammensetzt, eine
Neutrinohintergrundstrahlung (CvB) bestehend aus Restneutrinos. Ungefihr eine
Sekunde nach dem Urknall, als die Teilchenenergie bei ungefihr 1 MeV lag, kam es
zur Abkopplung der schwach wechselwirkenden Neutrinos von den iibrigen Teilchen
des primordialen Plasmas. Die abgekoppelten Neutrinos bildeten ein Neutrinogas,
das sich immer weiter ausdehnt und abkiihlt. Nach der Entkopplung der Neutrinos,
als das Universum ungefihr 10 Sekunden alt war, kam es zu einer Annihilation der
e*—Paare. Da durch die Annihilation nur die Photonen, nicht aber die entkoppel-
ten Neutrinos, erhitzt wurden, liegt die heutige Temperatur des C'vB leicht unter-
halb der Temperatur des Mikrowellenhintergrundes 7', o = 2.7 K. Heute bildet das
Neutrinogas die isotrope kosmische Neutrinohintergrundstrahlung mit einer Neu-
trinotemperatur von 7,9 = (4/11)'/*T, o = 1.95 K. Die Energien der Restneutrinos
liegen im meV-Bereich ((E,) ~ 5-107* V), was einen sehr kleinen Wirkungsquer-
schnitt zur Folge hat. Dadurch ist ihre Detektion mit den derzeitigen Methoden
nicht méglich [Sch97|. Das C'vB-Spektrum ist in Abbildung 2.14 zu sehen.

"'CvB — Cosmic neutrino Background



28 2. Astroteilchenphysik
G 10 12
g -
10 ~ '
‘_I|U) 10 ERLLLL] Atm Vu+ Vp "2’
- - .. = SN @10kpc
'a 108} =— Solar ",
> F e SN pp/ * SN 1987A
10 " |
% = |:| max. AGN
> 4
w 10" [] GRB
= |
102] KX GzZK
B Relic SNe
1
2F s
10 r
-4 = ‘:\“\‘
10 - ‘\\\\\
-6 = )
10 |
_8 =
10 |
20 F CvB
10 —
1z [ | | |
10 | L L L L
-10 -5 0

Abbildung 2.14:

log(E, /GeV)

Mit E? gewichtete astrophysikalische Neutrinospektren im
meV— bis EeV-Bereich, modifiziert nach [Rou00, Kos92,
Bec07|. Gezeigt ist der kosmische Neutrinohintergrund
(CvB) im meV-Bereich; die Neutrinospektren solarer Neu-
trinos (blaue Linien) nach dem Standard-Sonnenmodell
[BUS8S8| und Supernovaneutrinos (SN) (gepunktete rote Li-
nien) im MeV-Bereich. Im GeV- bis TeV-Bereich sind die
atmosphdrischen v, + 7,, Neutrinofliisse nach [Vol80] ein-
gezeichnet (gestrichelte schwarze Linien). Die extragalak-
tischen Neutrinospektren liegen im TeV— bis ZeV—Bereich
und umfassen den maximalen Beitrag von AGN [MPRO0I1],
ein generisches GRB-Spektrum [WB97, WB99], sowie den
erwarteten Neutrinoflul durch die Absorption von Protonen
durch den GZK-Effekt [YT93]. Zum besseren Vergleich der
isotropen Neutrinospektren mit den Punktquellenspektren
sind die Punktquellenfliisse mit 1/(4m) skaliert.
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2.6.2 Solare Neutrinos

Solare Neutrinos entstehen durch thermonukleare Fusionsprozesse innerhalb der
Sonne. Thre Energien liegen im MeV—Bereich. Die Fusionsreaktionen kommen durch
die pp—Kette oder den CNO-Zyklus zustande, wobei die pp—Kette einen wesent-
lich groferen Beitrag zur Energieerzeugung liefert als der CNO-Zyklus. Insge-
samt gibt es drei Prozesse aus der pp—Kette, die ein kontinuierliches Neutrino-
flufspektrum erzeugen: die pp-Reaktion, der ® B—Zerfall und die sehr seltene hep-
Reaktion [Sch97]. Die Spektren der Sonnenneutrinos aus der pp—Reaktion (p +p —
D+e™ +1,), mit verhaltnisméfkig niedrigen Neutrinoenergien, (F, < 0.42 MeV) und
der 8 B-Neutrinos (* B — ®Be+e" +1,) mit den zweithdchsten solaren Neutrinoener-
gien (E, < 14.6 MeV) [Sch97] sind in Abbildung 2.14 dargestellt. Die héchsten sola-
ren Neutrinoenergien (E, < 18.8 MeV) werden von den sehr seltenen hep-Neutrinos
(®*He+p — *He+e" +1,) erreicht. Jedoch sind selbst diese relativ hohen Energien
noch weit unterhalb der Energieschwellen von Neutrinoteleskopen wie AMANDA
und IceCube, und daher mit diesen nicht mefbar. Die Neutrinoenergien sind nach
dem Bahcall-Pinsonneault—Standard—Sonnenmodell (BP-SSM) [BP92,BPW95| an-
gegeben, siehe auch [Sch97].

102 ¢ - — : e
101 £ BS05(0P) Neutrino Spectrum +
£ pp~| +1% E
1o L (+10) ]
0o L "Be~|+10.5% _j
L BN, _ - _——:::__:\_\T~\ E
o 108 & - _lE-- by 3
n - T PepER% ]
2Rt ;’," 1 \
T 107g-- I ! 5
: P B 3
~ 108 ¢ WFo_ =7 ! ' 5B +16% E
E - 1 E
g E - "Be- I
= 10° ¢ +10.50% : E
104 // 3
10° F E
102 ¢ E
i -
101 : b e L
0.1

Neutrino Energy in MeV

Abbildung 2.15: Energiespektren solarer Neutrinos aus verschiedenen Fusi-
onsprozessen [BSBO05].
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2.6.3 Galaktische Neutrinos

Galaktische Neutrinos konnen in Supernovaexplosionen sowie den daraus entste-
henden Supernovaiiberresten, Pulsaren, Mikroquasaren, oder Doppelsternsystemen
entstehen. In Abbildung 2.14 ist der theoretische Fluf galaktischer Neutrinos aus
SN-Resten und von einer hypothetischen galaktischen Quelle (SN) mit einer Ent-
fernung von 10 kpc gezeigt. Desweiteren ist das gemessene Neutrinospektrum der
Supernova 1987A abgebildet.

Supernovaneutrinos

Bei einer SN-Explosion des Typs Il kommt es zu einem Gravitationskollaps des
Stern—Eisenkerns, die zu einem grofen Neutrinoausbruch fiithrt. Durch die Implosion
verbinden sich Elektronen und Protonen zu Neutronen, wodurch Neutrinos erzeugt
werden, siehe Gleichung 2.9. Dieser Vorgang wird Deleptonisation genannt.

e +p—on+r (2.9)

Der weit grofere Neutrinoanteil (90%) wird durch die Abkiihlung des Kerns iiber
die thermische Neutrinopaarerzeugung emittiert, siehe Gleichung 2.10.

vy—etde —uv,+V, mit a=eurT (2.10)

Wihrend der Abkiihlung werden mehrere Sekunden lang Neutrinos und Antineutri-
nos aller Flavour erzeugt [KZ97]. Durch den Kernkollaps wird eine Stokwelle erzeugt,
die zur Explosion des Sterns fiihrt. Ein Ausstof von Neutrinos wird von den SN
vom Typ Ib, Ic und IT erwartet. Da es bei SN vom Typ ITa zu keiner Deleptonisation
kommt, werden hier keine Neutrinos erwartet.

Neutrinos aus jungen Supernovaiiberresten

Neutrinos konnen durch die Beschleunigung von Protonen mit anschlieffender Wech-
selwirkung der Protonen mit niederenergetischen Targetprotonen oder Targetphoto-
nen in einem jungen SNR erzeugt werden. Hierbei wird zwischen zwei verschiedenen
Erzeugungsmoglichkeiten unterschieden [Ber91]. In der so genannten inneren Neu-
trinoerzeugung werden Protonen in der sich ausbreitenden SN-Hiille beschleunigt,
beispielsweise durch ein stark rotierendes Magnetfeld des Pulsars oder eines schwar-
zen Loches. Treffen die Protonen auf die Hiillenmaterie, konnen in einer Reaktion,
wie sie in Gleichung 2.12 beschrieben ist, hochenergetische Neutrinos erzeugt wer-
den. Bei der duferen Neutrinoerzeugung werden die Neutrinos ebenfalls durch die
Beschleunigung von Protonen erzeugt mit dem Unterschied, dafs hier die Protonen
an zwei aufeinander zulaufenden Schockfronten beschleunigt werden [Sch97].



2.6. Extraterrestrische Neutrinos 31

Pulsar—Neutrinos

Sowohl die Massenakkretion als auch die magnetische Dipolstrahlung sind mégliche
Energiequellen zur Teilchenbeschleunigung, da durch die Magnetfelder und den
Plasmafluf starke Schocks erzeugt werden konnen [GHS95|. Sowohl die Begleitstern
als auch der Akkretionsfluff, oder die starken Sternenwinde, konnten als mogliches
Target fiir eine inelastische Nukleonwechselwirkung zur Neutrinoproduktion dienen.
Eine weitere potentielle Energiequellen ist durch die Rotation des Pulsars gegeben.
Hier geschieht die Protonbeschleunigung durch einen Pulsarwindschock [GHS95].

Neutrinos aus Mikroquasaren

Levinson und Waxman [LWO01] haben gezeigt, dak Protonen in den Jet eines Mi-
kroquasars bis zu Energie von ungefihr 10'® €V beschleunigt werden koénnen. Die
Beschleunigung der Protonen erfolgt durch Inhomogenitiaten innerhalb des Jets, die
zu internen Schocks fithren. Desweiteren werden Elektronen durch diesen Schock be-
schleunigt, wodurch Synchrotonphotonen emittiert werden. Es wird angenommen,
dak die Wechselwirkung der beschleunigten Protonen mit den Synchrotonphotonen
zu einer Neutrinoemission von Neutrinos mit Energien von 1 — 100 TeV fiihrt. Die-
se Fliisse sollten mit Neutrinoteleskopen, wie AMANDA und IceCube, beobachtet
werden konnen. Neben dieser Wechselwirkung kénnen die Protonen auch mit den
aus der Akkretionsscheibe emittierten Rontgenphotonen wechselwirken, was zu einer
Pionproduktion mit anschliefender Neutrinoemission fiihrt [DGWLO02].

2.6.4 Extragalaktische Neutrinos

Extragalaktische hochenergetische Neutrinos werden in Beschleunigungsprozessen,
wie sie in AGN und GRB Quellen vorliegen, erzeugt. Diese Quellen produzieren in
senkrecht zueinander stehenden Jets hochenergetische Protonen, die in das umgeben-
de Gas ausgestofen werden. Diese beschleunigten Protonen wechselwirken mit den
niederenergetischen Protonen oder Photonen im Gas wodurch Pionen und Kaonen
erzeugt werden. Durch den Zerfall der Pionen und Kaonen entstehen die hochener-
getischen kosmischen Neutrinos'?, siehe Gleichung 2.12 [Sch97].

+
p+p} — gt K*+ X
pT7
|_>,u—|—u
eetvtp (2.11)

Hochenergetische Neutrinos lassen sich in VHE-Neutrinos (VHE — very high ener-
gy) und UHE-Neutrinos (UHE — ultra high energy) einteilen [Ber91]. VHE-
Neutrinos werden in pp-Reaktionen erzeugt und besitzen eine Energie oberhalb

2Die Neutrinoentstehung durch 7n—, oder K—Zerfille shnelt der Erzeugung von atmosphérischen Neu-
trinos, wie sie in den Gleichungen 2.1 und 2.2 beschrieben ist. In dieser werden die Pionen und Kaonen
durch die Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit der Erdatmosphire erzeugt.
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von E, 2 50 GeV. UHE—Neutrinos hingegen werden in py—Reaktionen erzeugt und
haben mit E, > 10° GeV eine wesentlich héhere Energie. Im folgenden werden Ak-
tive Galaktische Kerne und kosmische Gammastrahlungsausbriiche (Gamma-Ray—
Bursts) als mogliche Neutrinoquellen diskutiert.

Neutrinos aus Aktiven Galaktischen Kernen

Entlang eines AGN-Jets konnen Protonen auf durch diffuse Schockbeschleunigung
zu sehr hohen Energien beschleunigt werden. Die beschleunigte Protonen kénnen
durch die Wechselwirkung mit UV-Photonen (siehe Gleichung 2.16) Neutrinos er-
zeugen.
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Abbildung 2.16: Uberblick iiber Neutrinosprektren extragalaktischer Neu-
trinos von verschiedenen Quellen. Atmosphérisch [Vol80)],
charm [MRS03], Modell 1 [BBR05|, Modell 2 [Man95|, ma-
ximalen Beitrag von AGN [MPRO01] (Modell 3), generisches
GRB-Spektrum [WB97, WB99] (Modell 4).
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Neutrinos von GRBs

Es wird davon ausgegangen, dal Neutrinos in drei verschiedenen GRB-Phasen
emittiert werden. Hochenergetische Neutrinos werden durch interne oder externe
Schocks, die wihrend des GRB-Prozesses auftreten, erzeugt. Die Neutrinoproduk-
tion geschieht sowohl durch Proton—Proton als auch durch Proton-Photon Wech-
selwirkungen (siehe Gleichung 2.16). Die Produktion in der ersten Phase wird in
dem Vorliufermodell (engl. precursor model) [RMWO03| beschrieben. In dieser Pha-
se werden Neutrinos mit Energien oberhalb von 10° GeV alleine durch Proton—
Photon Wechselwirkungen erzeugt. Die Messungen von precursor-Neutrinos ist mit
AMANDA wegen der geringen Fliisse nicht méoglich.

Eine direkte Korrelation der prompten Photonemission mit der Neutrinoemission
wird in der zweiten Phase erwartet. Bei hohen Energien sind die durch beschleu-
nigte Elektronen erzeugten Photonen die dominanten Wechselwirkungspartner der
Protonen. Waxman und Bahcall [WB97] sowie Vietri [Vie98b, Vie98a| gehen von ei-
ner Beschleunigung von Protonen in GRBs bis zu Energien von 10%° eV aus. Mit ei-
nem ausreichend hohen Photonenfluff im relevanten Energiebereich kdnnten dadurch
Neutrinos mit Energien bis zu 10'% €V erzeugt werden. Ein moglicher signifikanter
Neutrinofluf mit Neutrinoenergien von ungefihr 10 ¢V wurden von Paczynski und
Xu [PX94], und Waxman und Bahcall [WB97] berechnet [Pir05]. In diesen entsteht
der Fluf durch die Wechselwirkung von GRB Photonen mit Protonen die in internen
Schocks beschleunigt werden. In den Modellen von Waxman und Bahcall [WB97]
wird das Neutrinospektrum durch ein segmentiertes Potenzgesetz der Form

Add Eil/Eb fiir E<E,
A o fir By < E < E, (2.12)
E=3.E, fiir E > E;

beschrieben. Hierbei ist A die Flufnormierungskonstante, Fj die Energie, an der
die erste Umbruchstelle im Spektrum liegt, und E, die Energie der zweiten Um-
bruchstelle, deren Ursprung Pionenergieverluste sind. Das Spektrum ist in Abbil-
dung 2.16 als Modell 4 gekennzeichnet. Es ist jedoch zu beachten, daf die Form des
Spektrums von einzelnen GRBs mitunter stark von diesem generischen Spektrum
abweichen konnen [GHA 104, BSHRO06]. Abschétzungen zeigen, daf von jedem GRB
druchschnittlich ein FluR von ungefihr 107° GeV cm=2 s7! sr~! produziert wird.
Das entspricht 0.01 Ereignissen in einem km® Detektor wie IceCube [GSWO1].

Die afterglow Neutrinos werden in der dritten Phase emittiert. Dies geschieht durch
das Auftreffen interner Fireballschocks auf das interstellare Medium wodurch exter-
ne Schocks produziert werden [WBO00|. Diese Neutrinos sind sehr hochenergetisch
und konnen aufgrund der niedriegen Fliisse nicht mit AMANDA, oder IceCube de-
tektiert werden.
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Das Neutrinoteleskop AMANDA

AMANDA! ist ein Neutrinoteleskop zur Messung des isotropen kosmischen
Neutrinoflusses und zur Identifizierung astronomischer Neutrinoquellen. Fiir den
Nachweis hochenergetischer Neutrinos wird wie auch bei anderen Neutrinotele-
skopen, der Cerenkov-Effekt genutzt. Wihrend bei anderen Neutrinoteleskopen
(DUMAND? |Gri92], Baikal [CS90]) Wasser als Detektionsmedium verwendet wird,
ist AMANDA das einzige Teleskop, das als Detektionsmedium Eis benutzt. Im
Gegensatz zu Wasser handelt es sich bei Eis um ein reines Medium, wodurch
storende Einfliisse wie beispielsweise Bioluminiszenz nicht auftreten. Desweiteren
sind im Eis keine radioaktiven Verunreinigungen durch *°/K vorhanden, wodurch
die Rauschrate der Lichtsensorsignale im Detektor sehr gering ist.

3.1 Das Detektionsprinzip

Der Wechselwirkungsquerschnitt von Neutrinos mit Materie zur Produktion von
Leptonen betrégt zwischen 1 GeV und 3 TeV [Sch97]:

~ . 738 2 . EV
0 ~05-107% em® - (3.1)
Zur Detektion eines Teilchens mit einem derart geringen Wechselwirkungsquer-
schnitt werden grofe Detektionsvolumina bendtigt. Die Messung der Cerenkov—
Strahlung erfolgt iiber Photomultiplier, die sich an Ketten aufgereiht im Detekti-
onsmedium befinden, siehe Abbildung 3.1. Das sich ausbreitende Cerenkov—Licht ist
fiir Myonneutrinos (links) und Elektronneutrinos (rechts) schematisch dargestellt.

3.1.1 Der Cerenkov—Effekt

Bewegt sich ein geladenes Teilchen durch ein durchsichtiges Medium mit Brechungs-
index n und mit einer Geschwindigkeit v, die gréfer ist als die Lichtgeschwindigkeit

LAMANDA - Antarctic Muon And Neutrino Detector Array
DUMAND - Deep Underwater Muon And Neutrino Detector
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/

Abbildung 3.1: Schematische Skizze eines Neutrinodetektors mit eingezeich-
neter Teilchenspur eines Myonneutrinos (links) und Teilchen-
schauers eines Elektronneutrinos (rechts) [Wag04].

@ (b)

in diesem Medium ¢’ = ¢, wird eine charakteristische elektromagnetische Strahlung

emittiert. Diese Strahlung wird als éevrenkovatrahlung bezeichnet und ihre Emis-
sion lafst sich durch den sogenannten Cerenkov—Effekt erkléren.

Durchdringt ein geladenes Teilchen ein Medium, kommt es zu einer kurzzeitigen Po-
larisation der Atome entlang seiner Bahn. Durch die Polarisation werden die Atome
zu elektrischen Dipolen und emittieren elektromagnetische Strahlung durch die zeit-
liche Verénderung des Dipolfeldes.

Bewegt sich das geladene Teilchen mit einer Geschwindigkeit v < ¢/, ergibt sich ei-
ne symmetrische Anordnung der Dipole um die Teilchenbahn. Dadurch nimmt das
iiber alle Dipole integrierte Dipolfeld den Wert Null an und es bleibt somit keine
resultierende Strahlung iibrig.

Teilchen, die sich hingegen mit einer Geschwindigkeit von

c
> — 3.2

v> < (32)
bewegen, heben die Symmetrie der Dipolanordnung auf; das daraus resultierende Di-
polmoment verursacht die Emission elektromagnetischer Strahlung [Gru93|. Diese
wird in Abhéngigkeit von der Teilchengeschwindigkeit in einem bestimmten Win-
kel zur Teilchenbahn abgestrahlt. Der Winkel 6 zwischen Ausbreitungsrichtung der
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Abbildung 3.2: Abstrahlgeometrie der Cerenkov-Strahlung [Gru93].

éerenkov-Strahlung und Bewegungsrichtung des Teilchens ergibt sich wie folgt aus
der Vakuumgeschwindigkeit ¢ und der Teilchengeschwindigkeit v:

6 = arccos — . (3.3)
nov

Besitzt das geladene Teilchen die untere Grenzgeschwindigkeit v = ¢/, breitet sich
die Strahlung in Flugrichtung aus; es ergibt sich 6 = 0.

Fiir den Grenzfall v — ¢ 1at sich der fiir das Medium charakteristische Winkel
berechnen:

1
Opfaw = ArCCOS — . (3.4)
n

Damit ergibt sich zum Beispiel fiir das Medium Eis, das einen Brechungsindex von
n =~ 1.33 besitzt, ein charakteristischer Winkel von 05/, &~ 41.2°. Zusammenge-
fafst ergibt sich, dak der Cerenkov-Effekt ein Schwelleneffekt ist, da die Emission
von elektromagnetischer Strahlung nur ab einer bestimmten Teilchengeschwindig-
keit, der sogenannten Schwellengeschwindigkeit v = c¢/n auftritt. Die zugehorige
Schwellenenergie berechnet sich geméaf:

Ey =, - moc? (3.5)
mit

1

1
Vs = = .
\/l_ﬁSQ \/1—#

(3.6)

Durchquert ein Myon mit einer Masse von myc? = 105.65 MeV das Medium Eis,
berechnet sich die Schwellenenergie zu_F, = 160 MeV. Aus Gleichung (3.5) ergibt
sich, dak der Lorentzfaktor v, ab dem Cerenkov-Strahlung emittiert wird, bei fester
Energie von der Masse der Teilchen abhéingt. Dadurch eignet sich die Messung der
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éerenkov—Strahlung auch zur Teilchenidentifikation.

Die Absorptionslingen und effektiven Streulingen von Eis und Wasser sind in der
Tabelle 3.1 aufgelistet.

Medium Eis Wasser

Absorptionsldnge [m] || 90 — 100 | 50 — 60

Eff. Streulinge [m)] 25— 30 2000

Tabelle 3.1: Absorptionslinge und Eff. Streuldinge von Eis und Wasser
[LMO0].

In Abbildung 3.3 ist die optische Streuung und Absorption fiir verschiedene Tiefen
im Siidpol-Eis gezeigt. Die Tiefenabhingigkeit zwischen 1100 m und 2300 m und
die Wellenldngenabhingigkeit zwischen 300 nm und 600 nm fiir den effektiven
Streukoeffizienten (links) und fiir die Absorption (rechts) sind als schattierte
Oberflichen dargestellt. Der Luftblaschenbeitrag zur Streuung und der reine
Eisbeitrag zur Absorption sind als steil abgeschrigte Oberflichen zu sehen. Die
gestrichelte Linie fiir Streuungen bei 1100 m zeigt, dall die Streuung an Luftblasen
nahezu unabhingig von der Wellenldnge ist. Die Neigung in der durchgezogenen
Linie fiir Absorption bei 600 nm ist in der Temperaturabhéngigkeit der spezifischen
Eisabsorption [Ack06] begriindet.

. Streukoeffizienfm™]

Abbildung 3.3: 3D Abbildung der optischen Streuung und Absorption im
tiefen Stidpol-Eis [Ack06].
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3.1.2 Untergrundreduktion
In Neutrinoteleskopen bilden atmosphérische Neutrinos das dominierenden Unter-
grundsignal. Zur Reduktion des Untergrundes wird die Erde als Filter verwendet

und es werden nur Signale gemessen, die durch die komplette Erde propagieren. In
Abbildung 3.4 sind die verschiedene Teilchen und zu erwartenden Fliisse abgebildet.

P

V \/
Atmosphare ﬁ/ A

Atmospharische

Extraterrestrische )
Neutrinos

Neutrinos
~100
~1
Atmospharische
Myonen
8
Detektor ~10

P

Abbildung 3.4: Quellen und zu erwartende Fliisse fiir Signale in einem Neu-
trinodetektor

3.1.3 Die Energieverlustprozesse von Myonen

Durchdringt ein Myon Materie, ist sowohl ein diskreter als auch ein kontinuierlicher
Energieverlust dE/dz zu beobachten. Der kontinuierliche Energieverlust geschieht
durch Ionisation und 14t sich durch die Bethe-Bloch-Formel beschreiben. Ab einer
Myonenergie von E,, > 500 GeV dominieren die diskreten Energieverluste. Das sind
Prozesse, die eine eng begrenzte rdumliche Energiedeposition zur Folge haben, wie
beispielsweise die Bremsstrahlung, die elektromagnetischen Wechselwirkungen mit
Kernen oder die Paarbildung. Unter Betrachtung des kompletten Energiebereiches
setzt sich der gesamte Energieverlust aus dem kontinuierlichen Energieverlust (Ioni-
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sation) und den diskreten Energieverlusten der einzelnen Prozesse zusammen (siehe
Gleichung 3.7).

ey _db B B arE

dx ltotal N dx | Tonisation dz | Brems. dx | Paarerz. dx | Photonuki. (37)
Ab Myonenergien von 10 GeV kann der gesamte Energieverlust durch

dE, E

it 3.8

dx “ K (38)

mit K' =KL+ Kpro + Kgbgron Und o 2 2 gMCerXQ beschrieben werden [Gai90].
In Abbildung 3.5 ist der Gesamtenergieverlust von Myonen im Eis (dunkelblau ge-
strichelte Linie), sowie eine Anpassung an diese Kurve mit der Funktion 3.9 (griine

Linie) dargestellt.

[ERN
o
(o2}
I

5[ dE/dx=a+bE
a=0.259 [ GeV/mwe ],
4F  b=0.363 107 /mwe]

=
|

Gesamtenergieverlust [GeV/(g/cmZ)]
o
w
|

=
o
|

-1 2.3 4 5 6 7 8 9 10
10 1 10 10 10 10 10 10 10 10 1010
Energie [ GeV ]

Abbildung 3.5: Energieverlust von Myonen im Eis [RC07].

Unter Betrachtung von Abbildung 3.5 zeigt sich, dak der Myonenergieverlust im Eis
ab einer Energie von £, > 10 GeV sehr gut durch die Gleichung

dE
mit a ~ 2 l\é[renv und b =~ 3.6 -107% cm™! [Gro00| approximiert werden kann. Die

Prozesse, die zu Energieverlusten von Myonen in Materie beitragen, werden im fol-
genden diskutiert.
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Die Ionisation

Durchquert ein Myon Materie, verliert es durch Ionisation kontinuierlich Energie.
Dies geschieht durch Wechselwirkungen des Myons mit Hiillenelektronen der Atome,

die dadurch aus den Atombhiillen herausgeldst werden. Der mittlere Energieverlust
dE pro Wegstrecke dz wird durch die Bethe-Bloch-Formel [Per00] beschrieben.

dE

Zm 2me3*V2E, 1E?
— = 2T NS5 ° m_ 94§ 3.10
dr VA (7 O 1 Ee (3.10)

Hierbei ist:

.a:i

- die Feinstrukturkonstante,

N = 6.023 - 10* die Avogardrozahl,

7 die Kernladungszahl und A die Massenzahl der absorbierenden Materie,

m. und m,, die Ruhemasse des Elektrons und des Myons,

$ = £ mit Myonimpuls p,

_ E
Y =m

Ao = 3.8616 - 10~ ¢cm die Comptonwellenlinge des Elektrons,

I(Z) das mittlere Ionisationspotential des Materials,

E, der maximale Energietransfer zum Elektron,

p2

me? +my? + mey/p* +my,? ’

e ) die Dichtekorrektur.

E = 2m,

m

(3.11)

Der Energieverlust durch Ionisation ist ab Energien F, 2 10 GeV nahezu konstant.
Der gesamte Energieverlust wird bis zu Energien von einigen 100 GeV durch die Io-
nisation dominiert. Ab Energien oberhalb von etwa 500 GeV dominieren die diskre-
ten Energieverlust, die beispielsweise durch den Prozess der Bremsstrahlung erzeugt
werden.

Die Bremsstrahlung

Es wird zwischen der elastischen und der inelastischen Bremsstrahlung unterschie-
den. Die elastische Bremsstrahlung kommt durch die Wechselwirkung eines schnellen
geladenen Teilchens mit dem Coulombfeld von Atomkernen beim Durchdringen von
Materie zustande. Wird das Teilchen durch das Coulombfeld abgebremst, kommt es
zu einer Abstrahlung eines Teils der kinetischen Energie des Teilchens in Form von
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7% > wr i > Ky

B Py P Py

Abbildung 3.6: Elastische Bremsstrahlung. Wechselwirkung eines Myons mit
einem Kern [RC07].

Photonen, die sogenannte Bremsstrahlung. Dieser Prozess wird durch die Feynman—
Diagramme in Abbildung 3.6 beschrieben.

Die inelastische Bremstrahlung wird ausgeldst durch die Wechselwirkung des einfal-
lenden Teilchens mit dem Hiillenelektron. Der Prozess ist durch die Diagramme in
Abbildung 3.7 und 3.8 fiir ein wechselwirkendes Myon beschrieben.

Y Y
Hi K Hi - Hf
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- \d - - -
€; €f
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Abbildung 3.7: Inelastische Bremstrahlung (u Feynman-Diagramme). Wech-
selwirkung eines Myons mit einem Hiillenelektron [RC07].

K Hi Kt
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Abbildung 3.8: Inelastische Bremstrahlung (e Feynman-Diagramme). Wech-
selwirkung eines Myons mit einem Hiillenelektron [RCO7].

Insgesamt trégt der Energieverlust durch Bremsstrahlung von Myonen im Eis zu
circa 40% zum gesamten Energieverlust von hochenergetischen Myonen bei. Einen
grokeren Effekt auf den Energieverlust bei Myonen hat der Prozess der Paarbildung.
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Die Paarbildung

Wechselwirkt ein Teilchen mit dem Coulombfeld eines Kerns, konnen Elektron—
Positron—Paare iiber virtuelle Photonen erzeugt werden. Dieser Effekt wird Paar-
bildung genannt. Der resultierende Energieverlust ist proportional zur Energie.
Der Prozess der Paarbildung durch ein wechselwirkendes Myon (u + Kern —
pu+et +e” + Kern) wird insgesamt durch vier verschiedene Feynmann-Diagramme
beschrieben. Zwei Diagramme, die den dominanten Teil des Prozesses entsprechen,
sind in Abbildung 3.9 dargestellt. Fiir Myonen ist der Energieverlust durch den
Prozess der Paarbildung etwas grofer als der Verlust durch die Bremsstrahlung.
Er bewirkt ungefihr 50% des Energieverlustes von hochenergetischen Myonen. Der
geringste Energieverlust wird durch photonukleare Wechselwirkungen erzeugt.

Hf

g

by
bi

Abbildung 3.9: Paarbildung [RC07].

Energieverlust durch photonukleare Wechselwirkungen

Bei den photonuklearen Wechselwirkungen handelt es sich um tief-inelastische Wech-
selwirkungen des Myons mit dem Atomkern (u+ Kern — u+ Hadronen). Die Wech-
selwirkung geschieht iiber den Austausch von virtuellen Photonen. Dieser Energie-
verlust ist proportional zur Energie und tragt ab Energien im TeV-Bereich zu circa
10% zum gesamten Energieverlust bei. Der Wechselwirkungsprozess ist in Abbildung
3.10 durch das zugehorige Feynman—Diagramm dargestellt.
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i Hy

Y(Q?,v)

Abbildung 3.10: Photonukleare Wechselwirkung [RC07].

3.2 Der Detektoraufbau

AMANDA befindet sich in der Antarktis am geographischen Siidpol, der von einer
nahezu 3 km dicken Gletscherschicht bedeckt ist. Um diese Eisschicht als Detek-
tormedium nutzen zu kénnen, wurde das AMANDA-Teleskop in einer Tiefe von
ungefahr 1.5 km bis 2 km unterhalb der Eisoberflache installiert. Zum Nachweis des
Cerenkov-Lichtes im Eis werden Photonen—Vervielfacher-Rohren (PMT3) verwen-
det, die sich inklusive ihrer Elektronik in einer druckfesten Glaskugel befinden. Die
Einheit dieser Komponenten wird als Optisches Modul (OM) bezeichnet. Der Detek-
tor besteht aus 677 optischen Modulen an 19 Stahlseilen, auch Strings genannt. Das
aus OMs gebildete zylinderformige Gitter umfaRt ein Eisvolumen von 1.8 - 10 m3.
Ein schematischer Aufbau des AMANDA-Detektors ist in Abbildung 3.11 zu sehen.
Links ist der im Jahre 2000 fertiggestellte AMANDA-II-Detektor inklusive des Eif-
felturms als Grofenvergleich dargestellt. In der Bildmitte ist eine Vergroferung des
AMANDA-B10 Detektors zu sehen. AMANDA-B10 bildet die zweite Ausbaustufe
des AMANDA-IT Detektors und besteht aus 10 Strings. Weitere Ausbaustufen des
Detektors sind in Tabelle 3.2 aufgelistet. Im rechten Teil der Abbildung 3.11 ist die
vergrofierte Skzizze eines an einem String montierten optischen Moduls dargestellt.

Jahr Detektor Stringanzahl | OM-Anzahl | Signaliibertragung
1995—-96 | AMANDA-B4 4 86 elektrisch
96—97 | AMANDA-BI10 10 302 elektrisch
97-98 | AMANDA-B13 13 428 optisch/elektrisch
99—00 | AMANDA-II 19 677 optisch /elektrisch

Tabelle 3.2: Ausbaustufen des AMANDA -Detektors. Modifiziert nach
[Ahr01].

3PMT - Photo Mulitplier Tube
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Abbildung 3.11: Schematischer Aufbau des AMANDA-Neutrinoteleskops.
Modifiziert nach [CF02].
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Eine detailiertere Ansicht des optischen Modulaufbaus ist in Abbildung 3.12 zu
sehen. Die druckfeste Glassphére ist in zwei Halbebenen aufgebaut. In der unteren
Halbenbene befindet sich ein PMT, der mittels Silikongel im OM fixiert ist. Mit
Hilfe des Gels wird ein optischer Kontakt zwischen dem PMT und der Glaswand
hergestellt. Der PMT kann mit einer maximalen Verstirkung von 10° betrieben
werden, die den Nachweis von einzelnen Photonen ermdglicht. Fiir einen senkrechten
Lichteinfall liegt das Quanteneffizienzmaximum des PMTs bei einer Wellenléinge von
400 nm.

elektrisch

optisch Diffusor \.

LED

Verteiler

aleydsse|n
aJe1un pun alago

Abbildung 3.12: Aufbaus eines optischen Moduls [Sch02].

In der oberen Halbebene befindet sich die Hochspannungs-Elektronik inklusive ei-
nes Hochspannungs—Verteilers. Desweiteren sind die meisten OMs mit einem LED—
Lichtemitter und einem Diffuser ausgestattet, der zur Kalibration des optischen
Moduls dient und iiber ein optisches Kabel mit der Elektronik an der Oberfliche
verbunden ist. An der oberen Aufenwand sind zwei druck— und wasserfeste Stecker
befestigt, die das optische und das elektrische Signal aus dem OM herausfiihren.



3.3. Die Datenauslese 47

3.3 Die Datenauslese

Das mit den PMTs detektierte Signal wird analog iiber eine 2 km lange Strecke durch
das Eis bis an die Oberfliche transferiert. Im AMANDA-Detektor wird sowohl eine
elektrische, als auch eine optische Signaliibertragung verwendet, da die Signaliiber-
tragungstechnologie wiahrend des mehrjihrigen Detektoraufbaus verbessert wurde.
Die Ausbaustufen AMANDA-B4 und -B10 haben nur eine elektrische Dateniiber-
tragung und die Strings 14 bis 19 verfiigen sowohl iiber eine optische, als auch eine
elektrische Dateniibertragung, siehe Tabelle 3.2. In Abbildung 3.13 ist eine elektri-
sche, optische und digitale Ubertragung dargestellt. Bei einer analogen, elektrischen
Datenubertragung dispergiert das Signal sehr stark wihrend des Ubertragungswe-
ges. Bei der Ubertragung iiber 2 km verbreitert sich beispielsweise eine Pulslinge
von 20 ns auf 200 ns [Ahr01]. Bei einer optischen Ubertragung hingegen kommt der
Puls dispersionsfrei an der Oberfliche an. Zum Vergleich ist in der Abbildung auch
eine digitale Dateniibertragung, wie sie in einzelnen Modulen zum Test fiir IceCube
verwendet wird, aufgefiihrt.

electrical optical digital

100 ns 100 ns

.HV | HV‘ control
1 |
T e T . T 100 V §{,ng°
[ AR

A Yo r W

Abbildung 3.13: Signaliibertragung: analog (links), optisch (mitte) und digi-
tal (rechts) [Mes06].

An der Oberfliche werden die Signalpulsmaxima durch pADC* gemessen. Uber einen
TDC® werden die einzelnen Pulsflanken aufgenommen. Die Totzeit der MuonDaq
betragt 2.2 ms was zu einem Datenverlust von 15% fiihrt.

4pADC - peak sensing Analog to Digital Converter
STDC - Time to Digital Converter
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3.4 Das Datennahmesystem

Das AMANDA Datennahmesystem (Daq®) besteht aus zwei separaten Systemen,
der MuonDaq und der TWRDaq. Diese konnen parallel fiir die Datennahme ver-
wendet werden. Eine schematische Darstellung des kompletten Datennahmesystems
ist in Abbildung 3.14 gezeigt. Das in den OMs detektierte PMT-Signal wird optisch
oder elektrisch zur Auslese an die Oberfliche iibertragen (1). An der Oberfliche
gelangt das elektrische Signal in den SWAMP?. In diesem werden die PMT-Signale
aus der Hochspannung ausgekoppelt (2). Das optische Signal hingegen wird iiber
ein ORB?® in ein elektrisches Signal konvertiert und verstiirkt (3). Die elektrischen
Signale werden zum Triggersystem weitergeleitet.

3.4.1 Das Triggersystem

Das AMANDA-Triggersystem besteht aus einem Diskriminator (4) und einem Mul-
tiplicity Adder (9), die zu dem DMAD-2000° zusammengefafit sind, sowie einer
Triggerlogik (10) zur Bildung des Triggersignals. Der DMAD-2000 beinhaltet einen
Multiplizitats—Trigger und einen String—Trigger (9). Im Multiplizitits—Trigger wird
in einem fest vorgegebenen Triggerzeitfenster mit dem DMAD-2000 die Anzahl der
optischen Module, die ein Signal detektiert haben, gezdhlt. Diese OM—Anzahl wird
Multiplizitdt genannt. Sobald die Multiplizitdat einen Schwellenwert iiberschreitet
(Multiplizitat > M), wird der Trigger ausgelost und das Ereignis zu den Datennah-
mesystemen weitergeleitet. Ein weiterer Trigger, der String—Trigger, wird verwendet,
um sensitiv auf Koinzidenzen innerhalb eines Strings zu sein.

3.4.2 Die MuonDaq

Das Muon—-Datennahmesystem (MuonDaq) wird seit Beginn der AMANDA Da-
tennahme verwendet. Mit ihm wird die Hohe und Breite der analogen PMT-Pulse
aufgezeichnet. In Abbildung 3.14 ist der MuonDag—Aufbau schematisch dargestellt.
Die Signalpulsmaxima werden durch pADC gemessen (6). Die Messung geschieht
innerhalb eines Zeitfensters von circa 6 ps um den Triggerzeitpunkt. Fiir die Er-
eignisrekonstruktion wird nur die Ankunftszeit und die Photonenanzahl eines PMT
Pulses jedes OMs benétigt.

5Daq — Data acquistion

"SWAMP - ,Swedish“ Amplifier

80ORB - Optical Receiver Board

DMAD - Discriminator and Multiplicity Adder
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Abbildung 3.14: Schematische Darstellung des AMANDA Datennahmesy-
stems [Wag04].
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3.4.3 Die TWRDaq

Neben der MuonDaq besitzt das AMANDA-Teleskop eine zweites Datennahme-
system, die TWRDagq, sieche Punkt (4) in Abbildung 3.14. Diese verwendet Flash
ADC:s zur Digitalisierung des Pulses, wodurch die komplette Wellenform eines PMTs
gespeichert wird. Abbildung 3.15 zeigt zwei zwei typische Wellenformen eines opti-
schen Moduls mit elektrischer und optischer Signaliibertragung. Die Wellenformen
beinhalten einen Einzelphotonpuls. Die TWRDaq wurde wihrend der Jahre 2001 bis
2004 aufgebaut und wurde bis Anfang 2007 zusammen mit der MuonDaq betrieben.
Im Jahre 2007 wurde die TWRDaq in das IceCube Datennahmesystem integriert
und die MuonDaq nicht mehr verwendet. In der vorliegenden Arbeit werden Daten,
die mit der MuonDaq in den Jahren 2000 bis 2003 aufgezeichnet wurden, analysiert.
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Abbildung 3.15: Typische Wellenformen eines OMs mit elektrischer (oben)
und optischer (unten) Signaliibertragung [Wag04].
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3.5 Die gemessenen Observablen

Fiir einen Einzelphotoelektron-Puls (1.p.e.'®) betriigt die Pulsléinge eines PMT-
Pulses 20 ns. In Abbildung 3.16 sind die Form eines PMT-Pulses sowie die aus
diesem Puls abgeleiteten Observablen skizziert. Auf den Achsen ist die Spannung
gegen die Zeit aufgetragen. Die rot—gestrichelte horizontale Linie gibt die eingestell-
te Schwellenspannung ein, die zur Separation des PM'T-Rauschens vom Photonsi-
gnal verwendet wird. Befindet sich die im PMT gemessene Spannung unterhalb der

Spannung

Abbildung 3.16: PMT-Puls

Schwellenspannung, wird der PMT-Puls, definiert durch die Variablen ADC, TOT!!
und LE!? abgespeichert. Der Abstand zwischen der Grundlinie und dem Amplitu-
denmaximum wird ADC genannt. TOT gibt die Zeitspanne an, in der sich der Puls
unterhalb der Schwellenspannung befindet. Mit LE wird der Zeitpunkt bezeichnet,
an dem der Pulswert bei abfallender Flanke gleich dem Schwellenwert ist. Die Ge-
samtheit dieser Informationen wird Hit'? genannt. Innerhalb eines Ereignisses kann
das Datennahmesystem bis zu 8 Hits pro OM aufzeichnen.

10 1.p.e. — single photon electron
"' TOT - Time Over Threshold
12 LE - Leading Edge

13 engl. Treffer
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3.6 Die Energierekonstruktion

In AMANDA existieren zwei Standard—Methoden zur Rekonstruktion der Myon-
energie, die (Pt — Pronit)-Methode und die N3% —Methode. Beide Verfahren ver-
wenden als Grundprinzip die Maximierung von Likelihoodfunktionen mit der Myon-
energie als freien Parameter. Eine detailierte Beschreibung dieser Methoden ist
in [eaAc04] zu finden. Die Verfahren bendtigen eine erste Abschidtzung der Ener-
gie, um die Maximierung im korrekten Parameterraum zu beginnen. Dadurch ist
das Fit—Ergebnis von der ersten Energieabschitzung abhingig. Die Genauigkeit des
Verfahrens héingt von der Qualitit der Myonspur-Rekonstruktion ab. In [Gee02]
wurde ein alternatives Verfahren zur Bestimmung der Myonenergie entwickelt. Die-
ses basiert auf einem Neuronalen Netz, genannt ANNE!*, welches die rekonstruierte
Energie von Einzelmyonen bestimmt.

3.7 Die Zukunft — Der IceCube—Detektor

Seit der Siidpol-Saison 2004/2005 wird das Nachfolgeexperiment zum AMANDA
Neutrinoteleskop, der IceCube-Detektor, aufgebaut. Ebenso wie der AMANDA-
Detektor wird das IceCube—Experiment am Siidpol im antarktischen Eis instrumen-
tiert. Der Detektor wird ein instrumentiertes Volumen von 1 km?® umfassen, wodurch
— verglichen mit AMANDA - eine grofere Sensitivitdt zum Nachweis von Neutri-
nos erreicht wird. Insgesamt soll der Detektor {iber 80 Strings mit je 60 digitalen
optischen Modulen (DOM) verfiigen. Im Gegensatz zum AMANDA-Experiment
werden bei IceCube die aufgenommenen Daten bereits im optischen Modul verar-
beitet und anschlieffend in digitaler Form an die Eisoberfliche gesendet. Zur Zeit
wird das AMANDA-Teleskop als Subdetektor von IceCube integriert. Aufgrund
der niedriegenren Energieschwelle kann AMANDA als Trigger fiir IceCube dienen.

M ANNE - AMANDA Neural Network Energy reconstruction



3.7. Die Zukunft — Der IceCube—Detektor

53

Abbildung 3.17: Der schematische Aufbau von IceCube [Ice] .
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Analysekette

Die Rekonstruktion des Spektrums erfolgt iiber eine Kombination aus Neuronalem
Netz und regularisierter Entfaltung. Die Analysekette zur Bestimmung des Spek-
trums der gemessenen Daten der Jahre 2000 bis 2003 ist in Abbildung 4.1 dargestellt.

Mean AD

Mean LE':\

RMS LET \ Neutrino—
\ E——

NH1 7 ‘ Neuronales Netz ‘—» SNN —— | Entfaltung energiespektrum

Nch / /

log(Nch)
log(RMS ADC)

Neutrino—
flusspektrum

Abbildung 4.1: Schematische Darstellung der Analysekette zur Rekonstruk-
tion des Neutrinoflukspektrums der Daten der Jahre 2000 bis
2003.

Zu Beginn der Analyse werden sechs energieabhiingige Observablen zu einer neuen
energieabhiingigen Variablen unter Verwendung eines Neuronalen Netzes kombiniert
(Kapitel 5). Die Netzausgabe durchlduft zusammen mit zwei weiteren Observablen
eine regularisierte Entfaltung. Die Entfaltungsausgabe enthilt das statistische Ge-
wicht der Ereignisse pro Energieintervall, welches der Ereignisanzahl entspricht. Aus
diesem Neutrinoenergiespektrum wird das Neutrinofluspektrum berechnet (Kapi-
tel 6).

Der Vergleich des entfalteten Neutrinospektrums der Daten mit der theoretischen
Vorhersage des atmosphérischen Neutrinospektrums zeigt keinen Beitrag extrater-
restrischer Neutrinos. Aus diesem Grund wird eine obere Grenze des maximalen
Beitrags fiir einen Konfidenzgrad von 90% angegeben. Die 90%—Grenze wird iiber
zwei verschiedene Methoden bestimmt (Abbildung 4.2). In der Standardmethode
wird der im Entfaltungsprogramm berechnete statistische Fehler unter der Annah-
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me eines gauliverteilten MeRwertes genutzt, um eine obere Grenze des Gesamtneu-
trinoflusses (¢ - F2)gesamt zu berechnen. Uber die Anpassung eines atmosphirischen
Flukmodells an die Daten wird der atmosphérische Anteil am Gesamtflufs bestimmt.
Die Subtraktion des atmosphérischen Anteils von der oberen Grenze des Gesamt-
neutrinoflusses ergibt eine obere 90%—Grenze des extraterrestrischen Neutrinoflusses
(Kapitel 8).

Alternativ wird in einer zweiten Methode der allgemeine Ansatz von Feldman &
Cousins auf individuell bestimmte Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen angewen-
det. Hierzu werden Monte-Carlo—Simulationen mit verschiedenen Kombinationen
aus atmosphérischen und extraterrestrischen Neutrinos generiert. Zur Bestimmung
der zugehorigen Energiespektren durchlaufen die Simulationen die in Abbildung 4.1
dargestellte Analysekette. Die Ergebnisse der Entfaltung dienen anschliefend zur
Berechnung individueller Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen (PDF). Unter Ver-
wendung dieser Funktionen in Kombination mit dem Feldman & Cousins Ansatz
wird ein Konfidenzband bestimmt. In diesem wird die obere 90%—Grenze im Kon-
fidenzband in Abhéngigkeit vom Entfaltungsergebnis der Daten abgelesen (Kapitel
9). Durch diese Methode wird die Korrelation der Entfaltungsintervalle bei der Be-
rechnung der oberen Grenze beriicksichtigt.

‘ Statistischer Fehler‘

A J

‘ Gaussverteilter Messwert‘ ‘ MC—SimuIationen‘
A J A J

‘ 90% Gesamtgrenze ‘ ‘ Neutrinoenergiespektren ‘

A J A J

‘Atm. Modellanpassung‘ ‘ Individuelle PDFs ‘
A J A J

Atm. Beitrag ‘ Feldman & Cousins Methode ‘

A J A J

‘ Gesamt — (atm. Beitrag) ‘ ‘ Konfidenzband ‘

90%-Grenze

Abbildung 4.2: Methoden zur Bestimmung einer oberen 90%-Grenze.
Linke Seite: Standardmethode. Rechte Seite: Feldman &
Cousins unter Verwendung individueller PDF5.
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Zur Bestimmung des Energiespektrums werden energieabhiingige Variablen gemes-
sen und mittels einer Responsmatrix entfaltet. Fiir die regularisierte Entfaltung wird
das Programm RUN [Blo96] verwendet. Dieses erméglicht die Entfaltung von bis zu
drei Observablen. Da in dieser Analyse mehr als drei energieabhéngige Variablen zur
Verfiigung stehen, werden alle geeigneten Variablen bis auf zwei iiber ein Neurona-
les Netz zu einer neuen energieabhéngigen Variable kombiniert. Die Ausgabevariable
des Neuronalen Netzes sowie die beiden noch nicht verwendeten Variablen dienen
im Anschluf zur Entfaltung des Energiespektrums. Im folgenden werden die ener-
gieabhéngigen Variablen vorgestellt und die Kombination dieser mittels Neuronalem
Netzwerk fiir die Analyse der Daten des Jahres 2000 sowie der Jahre 2000 bis 2003
diskutiert.

5.1 Neuronale Netze

Das menschliche Gehirn ist durch seine parallele Funktionsweise in der Lage, kom-
plexe Probleme zu l6sen, wie sie beispielsweise in der Mustererkennung vorkommen.
Sequentiell arbeitende Computer hingegen werden bei dieser Problemlésung haufig
durch ihre Rechenleistung beschriankt. Durch die Verwendung Neuronaler Netze wird
diese Beschrinkung umgangen. In diesen wird die Schnelligkeit eines Computers mit
der parallelen Funktionsweise eines menschlichen Gehirns zusammengefiigt. Ebenso
wie ein Mensch lernt das Neuronale Netz, Muster und Korrelationen zwischen den
Eingabevariablen zu erkennen, und fiir die Problemlésung zu beriicksichtigen.

In der Hochenergiephysik werden Neuronale Netze hiufig fiir die Bestimmung von
Selektionskriterien zur Separation zweier Hiufigkeitsverteilungen benutzt. In der
hier vorgestellten Analyse wird das Neuronale Netz zur Erkennung von Energie-
korrelationen einzelner Observablen und zur geeigneten Verbindung dieser zu einer
neuen Variable verwendet.



58 5. Kombination energieabhingiger Observablen

5.1.1 Multi-Layer—Perceptron

Multi-Layer—Perceptrons (MLP) sind Neuronale Netze mit mehr als einer Ebene,
die nur vorwirtsgerichtete Verbindungen zwischen den Neuronen erlauben [BHO3].
Bei dieser Art von Neuronalen Netzen sind keine Verbindungen zwischen den Kno-
tenpunkten innerhalb einer Ebene zugelassen. In Abbildung 5.1 ist die Topologie
eines vorwartsgerichteten MLP—-Netzwerkes mit zwei verdeckten Ebenen skizziert.

1. verdeckte Ebene

Eingabeebene 2. verdeckte Ebene

. —e Ausgabeebene
3 = \’('/ \“‘(/
S8 > @ = —» Ausgabewert
c 48 o S T
N > <R
i
el 12
ij jk

Abbildung 5.1: Schematische Darstellung eines Multi-Layer—Perceptrons
mit zwei verdeckten Ebenen.

Jede Ebene des Neuronalen Netzes kann mehrere Neuronen enthalten, wobei die
einzelnen Neuronen zweier benachbarter Schichten jeweils miteinander verbunden
sind (Abbildung 5.1). Die zur Separation verwendeten Eingabegrofen werden den
Neuronen der Eingabeebene iibergeben. Die Eingabeneuronen leiten das Signal iiber
die Neuronenverbindungen zur nichsten Netzwerkschicht weiter. Jede Neuronenver-
bindung besitzt einen Wichtungsfaktor w;", der die Weiterleitung des Signals vom
Neuron ¢ aus der Ebene m zum Neuron k£ aus der Ebene n bestimmt. Innerhalb eines
Neurons werden die Produkte der ankommenden Signale und Gewichte aufsummiert
und der Aktivierungsfunktion A {ibergeben. Das Ergebnis wird an alle Neuronen der
néchsten Schicht weitergeleitet (Abbildung 5.2).

Der Eingabewert s,, , des Neurons £ in der Neuronalen Netzebene m 1aft sich durch
die Gleichung 5.1 bestimmen:

Smk = Z Wik~ T . (5.1)
i1

Der Ausgabewert y,, des Neurons wird iiber eine Aktivierungsfunktion ermittelt.
Als Aktivierungsfunktion wird iiblicherweise eine sigmoide Funktion (Gleichung 5.2)
verwendet. Der Funktionsverlauf ist in Abbildung 5.3 dargestellt. In der hier vorge-
stellten Arbeit wird ebenfalls die in Gleichung 5.2 beschriebene Aktivierungsfunktion
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Abbildung 5.2: Schematische Darstellung eines Neurouns.

angewendet:

1

R e (5.2)

A(sm,k) =

Unter Verwendung der Gleichungen 5.1 und 5.2 berechnet sich der Ausgabewert y,, «
des Neurons k& der Ebene m durch:

1
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Abbildung 5.3: Sigmoidale Aktivierungsfunktion, A(x) = (1 + exp(—z))~ .

In der Lernphase des Neuronalen Netzes durchlaufen die simulierten Daten in meh-
reren Zyklen das Neuronale Netz. Dabei werden die Gewichte, die zu Beginn der
Lernphase zufillig gesetzt wurden, durch jeden Lernzyklus nachjustiert. Gesucht
sind die Gewichte, die ein vorgegebenes Eingabemuster ¥ in ein vorgegebenes Aus-
gabemuster ¢ abbilden. Dazu werden in der Lernphase nach jeden Lernzyklus die
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Netzausgabe o mit der erwarteten Netzausgabe ¢ des Lernmusters iiber eine Fehler-
funktion verglichen:

E = % > (t-o) (5.4)

Wahrend der Lernphase ist darauf zu achten, daf nicht zu viele Lernzyklen durch-
gefiihrt werden. Durch das sogenannte Ubertrainieren eines Neuronalen Netzes wer-
den die spezifischen Merkmale des Lernbeispiels iibernommen. Das Neuronales Netz
arbeitet in diesem Fall nur fiir das Lernbeispiel optimal, jedoch ist die Uberein-
stimmung bei realen Daten entsprechend schlecht. Daher arbeitet das Neuronales
Netz nicht in der gewiinschten Art und Weise. Aus diesem Grund durchléuft in der
Lernphase ein unabhéngiges Testbeispiel das Neuronales Netz. Der Lernprozess wird
gestoppt, sobald der Wert der Fehlerfunktion beginnt wieder anzusteigen.

5.1.2 Erstellen der Lern- und Testfiles

Ein geeignetes Lernfile wird durch Verwendung der kompletten AMANDA—-Monte—
Carlo—Kette erstellt. In dieser werden FEreignisse im Energiebereich zwischen
500 GeV bis 5 PeV in einem zylindrischen Volumen von 400 m Radius, mit dem
Generator muo0® [HT01] erzeugt. Der gewihlte Energiebereich wird dadurch be-
stimmt, dafs unterhalb von 500 GeV der Energieverlust durch Strahlungsprozesse
nicht mehr dominiert, wohingegen oberhalb von einigen PeV alle optischen Module
ein Signal nachweisen und sich der Detektor im Sattigungsbereich befindet. Um eine
Bevorzugung einzelner Energien wihrend der Lernphase zu verhindern, wird ein fla-
ches Energiespektrum generiert. Somit liegen fiir jede Energie gleichviele Ereignisse
zum Trainieren des Neuronalen Netzes vor. Nach der Erzeugung der Teilchen er-
folgt zunéchst die Teilchenpropagation durch das Programm mmc |[CR04] mit einer
nachfolgenden Simulation des Detektorverhaltens durch amasim [Ste98]. In einem
abschliefenden Schritt durchlaufen die simulierten Daten alle Selektionskriterien,
die fiir eine Punktquellenanalyse [Ach07] verwendet werden, sowie einen zusitzli-
chen Zenitwinkelschnitt von 10° unterhalb des Horizontes.

"multi purpose event generator for simple tracks (muons)
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5.2 Die Observablen

Um eine Unabhéngigkeit von Rekonstruktionsalgorithmen zu gewahrleisten, werden
nur Observablen untersucht, die vor einer Rekonstruktion aufgezeichnet wurden. Da-
durch werden mogliche Fehler oder Ungenauigkeiten, die durch eine Rekonstruktion
auftreten konnen, direkt ausgeschlossen. Jede Observable wird auf ihre Energiekor-
relation hin getestet. Fiir die Analyse werden die Observablen verwendet, die eine
eindeutige Korrelation aufweisen. Folgende sechs Variablen zeigen die beste Ener-
giekorrelation:

e Mean ADC:
Summe aller ADC-Messungen in Photoelektronen (Kapitel 3.5) dividiert durch
die Anzahl der aufgezeichneten Signale. Dies ist gleichbedeutend mit der
mittleren Anzahl der ankommenden Photonen.

e Mean LET:
Summe aller Leading Edge Times (LET, Kapitel 3.5) in einem Ereignis pro
Signal. Dies entspricht dem Mittelwert der Signalankunftszeit.

e RMS LET:
Das RMS? der LET-Verteilung der optischen Module ist die Standardabwei-
chung der Signalankunftszeitverteilung.

e NHI:
Anzahl der Kanile (optischen Module), die genau ein Signal detektiert haben.

e NCH?:
Anzahl der Kanéle (optischen Module), die ein oder mehrere Signale gemessen
haben.

o NHITS*:
Anzahl der Treffer — Gesamtanzahl der detektierten Signale in einem Ereignis.

Innerhalb eines Ereignisses konnen mehrere Signale auf das gleiche optische Modul
treffen. Dadurch kénnen mehrere Treffer in einem Kanal gemessen werden.

Die Energiekorrelation der sechs Observablen fiir eine Monte-Carlo—-Simulation der
Jahre 2000 bis 2003 ist in den Abbildungen 5.4 bis 5.9 dargestellt. Auf der lin-
ken Seite der jeweiligen Abbildung ist ein dreidimensionales Oberflichendiagramm
mit einem Konturenansicht auf der Oberseite zu sehen. Die rechte Seite zeigt das
zugehorige Streudiagramm. Alle Abbildungen zeigen einen eindeutigen, linearen Zu-
sammenhang zwischen der Observablen und der Neutrinoenergie.

2RMS - Root Mean Square
3NCH — Number of channels
4NHITS — Number of hits
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Abbildung 5.4: Neutrinoenergiekorrelation der Mean ADC fiir simulierte Da-
ten der Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.5: Neutrinoenergiekorrelation der Mean LET fiir simulierte Da-
ten der Jahre 2000 bis 2003.



5.2. Die Observablen

63

M
NELEZT
!

400

nsec

350

300

250

200

=
a
o

100

X

=

(=]
w

ray
+
+
iy
+

4'7

—+

o b b b b b b Ly

P

3 4

5 6 7 8 9
log(E, /GeV)

Abbildung 5.6: Neutrinoenergiekorrelation der RMS LET fiir simulierte Da-
ten der Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.7: Neutrinoenergiekorrelation der NH1 fiir simulierte Daten der

Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.8: Neutrinoenergiekorrelation der NCH fiir simulierte Daten der
Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.9: Neutrinoenergiekorrelation der NHITS fiir simulierte Daten
der Jahre 2000 bis 2003.
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5.3 Neuronales Netz zur Analyse der Daten des Jahres 2000

Fiir die Analyse wird ein Multi-Layer-Perceptron® verwendet. Das Neuronale Netz
zur Analyse der Daten des Jahres 2000 besteht aus sechs Eingabevariabeln, einer
ersten verdeckten Ebene mit sechs Knoten, einer zweiten verdeckten Ebene mit drei
Knoten und einer Ausgabevariable. Die Topologie des Netzes ist in Abbildung 5.10
dargestellt.

Nch

Nhits

Abbildung 5.10: Topologie des Neuronalen Netzes fiir die Analyse der Daten
des Jahres 2000 und der Jahre 2000 bis 2003.

Bei der Kombination der Variablen wurde das Neuronale Netz auf die Ausgabe der
Myonenergie trainiert. Mit monoenergetischen Myonen als Neuronale Netz-Eingabe
wird die Korrelation der Neuronalen Netz—Ausgabe mit der Myonenergie getestet.

Die monoenergetischen, isotrop verteilten Myonen wurden fiir die Energien 1 TeV,
10 TeV, 100 TeV und 1 PeV simuliert. Die Myonen wurden mit der gleichen MC—
Kette simuliert wie zuvor das Lernfile. Das Ergebnis der Qualititsstudien ist in
Abbildung 5.11 zu sehen. Die Verteilung der Ausgabevariable des Neuronalen Netzes
entspricht einer Gaufiverteilung um den simulierten Energiewert. In Tabelle 5.1 sind
die Ergebnisse der Gaullanpassung aufgelistet.

log(E,/GeV) | Mittelwert | o
3 3.19 0.57
4 4.08 0.60
5 5.05 0.55
6 5.85 0.35

Tabelle 5.1: Auflésung der Neuronalen Netzausgabe des Jahres 2000
[eaAc03].

®Das Multi-Layer-Perceptron aus dem Programmpaket PAW [CC95] wird verwendet.
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Abbildung 5.11: Ausgabe des Neuronalen Netzes zur Analyse der Daten
des Jahres 2000 fiir monoenergetische Myonen. Die Myo-
nen wurden mit einer festen Energie von 1 TeV, 10 TeV,
100 TeV und 1 PeV simuliert [eaAc03].

Der Mittelwert der Ausgabevariable des Neuronalen Netzes weicht um weniger als
7% von der simulierten Variable ab. Die Auflosung der logarithmierten Eingabe-
variable kann anhand der Standardabweichung der Anpassung auf 0.5 abgeschitzt
werden. Weil das Neuronale Netz innerhalb des Intervalls von 500 GeV bis 5 PeV
trainiert wurde, ist eine verldfliche Anwendung nur innerhalb dieses Intervalls mog-
lich.
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Abbildung 5.13: Neutrinoenergiekorrelation der Neuronalen Netzausgabe fiir

simulierte Daten des Jahres 2000.
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5.4 Neuronales Netz zur Analyse der Daten der Jahre 2000
bis 2003

Fiir die Analyse der Daten der Jahre 2000 bis 2003 werden, analog zur Analyse
der Daten des Jahres 2000, sechs energiekorrelierte Variablen durch ein Neuronales
Netz kombiniert. Die Energieabhéingigkeit der sechs Variablen ist als Streudiagramm
und als Profildiagramm in den Abbildungen 5.4 bis 5.9 dargestellt. Die verwendete
Netztopologie entspricht der des Netzes zur Analyse der Daten des Jahres 2000 und
ist in Abbildung 5.10 dargestellt.

Die Qualitdt des Neuronalen Netzes wird mit monoenergetischen, isotrop verteil-
ten, simulierten Myonen getestet. In gleicher Weise wie die Lern— und Testbeispiele
wurden die Myonen mit der in Kapitel 5.1.2 beschriebenen Monte-Carlo-Kette ge-
neriert. Die Ergebnisse sind in Abbildung 5.14 zu sehen.
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Abbildung 5.14: Ausgabe des Neuronalen Netzes zur Analyse der Daten der
Jahre 2000-2003 fiir monoenergetische Myonen. Die Myo-
nen wurden mit einer festen Energie von 1 TeV, 10 TeV,
100 TeV und 1 PeV simuliert.
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Die Ausgabe des Neuronalen Netzes zeigt eine Gaufkverteilung um den jeweiligen
simulierten Energiewert. Die Ergebnisse der Anpassung mit einer Gaufverteilung
sind in der Abbildung 5.14 dargestellt und in Tabelle 5.2 aufgefiihrt. Der Mittel-
wert der Ausgabevariable des Neuronalen Netzes weicht um weniger als 1.2% von
der simulierten Variable ab. Ein Vergleich mit dem Ergebnis des Neuronalen Netzes
der 2000-er Analyse zeigt eine deutliche Verringerung der Mittelwertschwankungen.
Die Auflésung der logarithmierten Eingabevariable kann anhand der Standardab-
weichung der Anpassung auf 0.5 abgeschitzt werden. Das ist die gleiche Auflésung
wie bei der Analyse der Daten des Jahres 2000. Weil das Neuronale Netz innerhalb
des Intervalls von 500 GeV bis 50 PeV trainiert wurde, ist eine verldfliche Anwen-
dung nur innerhalb dieses Intervalls moglich. Im Vergleich zur Analyse des Jahres
2000 konnte der dynamische Energiebereich des Neuronalen Netzes um einen Faktor
10 vergrofert werden.

log(E,/GeV) | Mittelwert | o
3 3.03 0.42
4 3.92 0.58
5 4.99 0.51
6 5.86 0.48

Tabelle 5.2: Auflésung der Neuronalen Netzausgabe der Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.15: Myonenergiekorrelation der Neuronalen Netzausgabe fiir si-
mulierte Daten der Jahre 2000 bis 2003.
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Abbildung 5.16: Neutrinoenergiekorrelation der Neuronalen Netzausgabe fiir
simulierte Daten der Jahre 2000 bis 2003.

5.5 Vergleich der Neuronalen Netze

Ein Vergleich der Energiekorrelation beider Neuronalen Netzausgaben miteinander
ist in Abbildung 5.17 zu sehen. Beide Neuronalen Netzausgaben zeigen im Energie-
bereich zwischen 1 TeV und 5 PeV einen linearen Anstieg. Beim 2000-er Netz ist
auferhalb des angegebenen Energiebereichs eine starke Abflachung zu beobachten.
Dieses Verhalten zeichnet sich deutlicher bei der Myonenergiekorrelation aus (linke
Profildiagramme) als bei der Neutrinokorrelation (rechte Profildiagramme). Fiir das
Neuronales Netzder Jahre 2000 bis 2003 konnte die Linearitit der Energiekorrelation
iiber einen groferen Energiebereich gewihrleistet werden. Gerade im Bereich ober-
halb von 5 PeV ist ein Abflachen der Neuronalen Netzausgabe nicht mehr vorhanden.
Dadurch konnte der dynamische Bereich wesentlich vergrofsert werden.
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Profildiagramme zur Darstellung der Myonenergiekorrelati-
on (linke Darstellungen) und der Neutrinoenergiekorrelati-
on (rechte Darstellungen) der Neuronalen Netzausgabe des
Jahres 2000 (schwarze Diagramme) und der Jahre 2000 bis
2003 (griine Diagramme).
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6

Rekonstruktion des
Energiespektrums

Ein zentraler Punkt dieser Arbeit ist die Bestimmung des Energiespektrums und
der daraus resultierenden Neutrinofliisse zur Beobachtung eines eventuellen extra-
terrestrischen Neutrinobeitrags. Aufgrund der begrenzten Akzeptanz und endlichen
Auflésung des Detektors ist die gemessene Variable eine Faltung des wahren physika-
lischen Spektrums mit der Detektorakzeptanz und Auflésung. Die Bestimmung des
wahren Spektrums unter Verwendung von Entfaltungsmethoden wird im folgenden
diskutiert. Zu Beginn werden das sogenannte Entfaltungsproblem sowie die zugeho-
rigen Standardlésungen vorgestellt. Da die Verwendung der Standardmethoden zu
instabilen Losungen fiihrt, wird eine alternative Herangehensweise, die regularisier-
te Entfaltung, eingefiihrt. Eine mogliche technische Realisierung der regularisierten
Entfaltung ist der RUN-Algorithmus [Blo96], der in diesem Kapitel vorgestellt wird.
Die Entfaltungsergebnisse unter Anwendung des RUN-Algorithmus auf die Daten
der Jahre 2000 bis 2003 wird prisentiert.

6.1 Entfaltung

Aufgrund der endlichen Detektorauflosung, die ein Verschmieren der aufgenomme-
nen Mefgroen bewirkt, und einer begrenzten Akzeptanz, hervorgerufen durch die
Verwendung von Triggern und Ereignisschnitten, ist eine gemessene Verteilung g(x)
nicht identisch mit der gesuchten wahren Verteilung f(z). Die Lésung des Problems
aus einer gemessenen Verteilung die wahre Verteilung zu rekonstruieren, wird Ent-
faltung genannt. Aus mathematischer Sicht handelt es sich hierbei um ein schlecht
konditioniertes Abbildungssystem, welches stark oszillierende und daher sinnlose L&-
sungen haben kann [BL98, RB72|.

Die gesuchte Verteilung f(x) der wahren Grofe x kann iiber die Fredholm Glei-
chung erster Art [Fre03| mit der gemessenen Verteilung ¢(y) des Mebwertes y in
Verbindung gesetzt werden:

b
oly) = / Ay, 2)f(2)dz + b(y) + e(y) - (6.1)
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Die Transferfunktion A(y,x), auch Kern genannt, bestimmt die Wahrscheinlichkeit,
durch eine Messung den Wert y zu erhalten, wenn der wahre Wert x ist. Sie ist
mittels Monte-Carlo—Simulationen zu definieren. Die rechte Seite der Gleichung 6.1
beinhaltet eine Fehlerfunktion €(y) zur Beschreibung der statistischen Fehler, sowie
eine Untergrundverteilung b(y) fiir mogliche gemessene Untergrundereignisse. Um
Gleichung 6.1 numerisch 16sen zu kénnen, muf sie diskretisiert werden [BL9S|.

6.1.1 Diskretisierung

Die Diskretisierung erfolgt in zwei Schritten, beginnend mit der Diskretisierung
der kontinuierlichen Funktion f(z). Mit Hilfe einer endlichen Menge Koeffizienten
ai, ag, ..., a;...a,, und Basisfunktionen p,(x) kann die wahre Verteilung f(x) durch
die Summe

= Z a;p;j(z) (6.2)

parametrisiert werden. Fiir die Wahl der Basisfunktionen gibt es viele Moglichkei-
ten, wie zum Beispiel harmonische Funktionen, orthogonale Polynome oder Spline-
Funktionen. Im zweiten Schritt werden alle y—abhéngigen Funktionen durch Histo-
gramme

Yi Yi
g = / g(y)dy Aij = / Aj(y)dy,
Yi—1

Yi—1

Yi Yi
b = / b(y)dy | (@ = / (y)dy
Yi—1 Yi—1

mit den Intervallgrenzen yo, y;...y,, dargestellt. Durch diese Diskretisierung kann die
Integralgleichung 6.1 zu einer Matrixgleichung vereinfacht werden:

(6.3)

—Af+b+¢€ (6.4)

Hierbei wird die gemessene Verteilung durch ein Histogramm mit n Bins, dem Vektor
g, reprisentiert. Der Vektor f entspricht einem Histogramm mit m Bins und stellt
die wahre Verteilung dar. Die Verteilungen des Untergrundes sowie der statistischen
Fehler werden durch die n-Vektoren b und € beschrieben. Die n x m Matrix A gibt
die Transformation von g — b — € nach f an. Ein einzelnes Element des Vektors g
lakt sich nun durch

j=1

darstellen [BLO8|.
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Das Matrixelement A;; gibt die Wahrscheinlichkeit an, ein Ereignis aus dem wahren
Bin f; im Bin g¢; zu messen. Daher sind per Definition alle Elemente A;; grofer
oder gleich Null.

6.1.2 Entfaltung ohne Regularisierung

Zur Losung von Gleichung 6.4 gibt es verschiedene Standardmethoden, deren Wahl
von der Dimension n des Vektors g der gemessenen Verteilung und der Dimension m
des Vektors f der wahren Verteilung abhéngt. Zur Bestimmung der Lésung werden
die Falle n > m und n = m unterschieden, fiir die jeweils verschiedene Methoden
angewendet werden. Bei der Beschreibung der einzelnen Lésungsmethoden werden
zur besseren Ubersicht die Vektoren b und € gleich Null gesetzt.

Fall n > m:

Im Fall n > m kann die Methode der kleinsten Quadrate zur Lésung verwendet
werden. Bei dieser wird die inverse Kovarianzmatrix

Vo = ((z — (@)@ — (2)") (6.6)

als Gewichtsmatrix W = Vg_1 eingefiihrt. Zur Losung wird das Minimum der Funk-
tion

— —

S(fy=(G—ANT W (- Af) (6.7)

bestimmt.

Eine weitere Moglichkeit zur Losung von Gleichung 6.4 ist die Maximum Like-
lihood Methode, bei der die Lésung durch das Minimieren der negativen Log-
Likelihood-Funktion, —2 In £( f) bestimmt wird. Die gesuchten Parameter @ werden
durch Anpassen des linearen Ausdrucks 6.4 an die Daten bestimmt. Unter der An-
nahme, daf die gemessenen Anzahlen ¢*°* in den einzelnen Intervallen poissonver-
teilt sind, mit Mittelwert g;(@), lautet die zu minimierende Log-Likelihood-Funktion:

)

S(@) =Y (@) — g - In g:(@)) - (6.8)

)

Die Bestimmung der Parameter @ erfolgt iterativ, beginnend mit der Ndherung a.
Unter Verwendung des Gradienten h und der Hesse-Matrix H ergibt sich fiir die
Funktion S(d) in der quadratischen N&herung:

S@=8@+@G@—-a"h + —(@a—aT H(@-a). (6.9)
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Fall n = m:
Im Fall n = m ergibt sich die Standardlésung durch Inversion der Gleichung 6.4:
f=A7"17 (6.10)

Obwohl diese Losung statistisch korrekt ist, beinhaltet sie fiir gewohnlich grofe Fluk-
tuationen aufgrund der Korrelationen benachbarter Bins. Eine vereinfachende und
in der Hochenergiephysik weit verbreitete Methode zur Losung des Entfaltungspro-
blems ist die Bin-zu-Bin-Korrektur. Diese ist jedoch nur im Fall einer reinen
Akzeptanzkorrektur anwendbar. Jeder Bininhalt ¢/"** wird mit dem Verhiltnis der
Anzahl an generierten Monte—Carlo—Ereignissen fM© zu der rekonstruierten Anzahl
an Ereignissen im selben Bin gM“ multipliziert:

___meas fiMC 6.11

Mit diesem Verfahren konnen Korrekturen am Intervallinhalt leicht vorgenommen
werden. Bei den Losungen konnen jedoch Probleme auftauchen, wenn sich die Ak-
zeptanzwahrscheinlichkeit innerhalb weniger Bins sehr stark &ndert. Da dieses Ver-
fahren, ebenso wie die Methode der Matrixinversion, zu instabilen Losungen fiihrt,
liefert es kein glattes Ergebnis. Zu beachten ist zudem, daf bei realen Experimenten
die begrenzte Akzeptanz immer in Kombination mit einer endlichen Auflésung auf-
tritt. Die begrenzte Auflosung hingegen erzeugt eine negative Korrelation zwischen
benachbarten korrigierten Datenpunkten und eine grofe Fluktuation der Daten-
punkte. Daher ist es notwendig, eine Unterdriickung der statistischen Fluktuationen
einzufiihren, die durch das Verfahren der Regularisierung erméglicht wird.

6.1.3 Entfaltung mit Regularisierung

Bei der regularisierten Entfaltung wird der Standardlésung ein Regularisierungsterm
7 - r(f) hinzugefiigt, der Fluktuationen unterdriickt und dadurch die Lésung der
gesuchten Verteilung f(z) glittet:

R(f)=—=2In-L(f) 4+ 7-r(f) (6.12)

Kleiner werdende 7—Werte schalten den Regularisierungseffekt immer weiter ab, wo-
hingegen grofer werdende 7-Werte dem Regularisierungsterm immer mehr Bedeu-
tung zuweisen. Die Losung fiir f(x) wird glatter, je glatter der Regularisierungsterm
wird.

Als Mak fiir die Fluktuationen wird héufig das Quadrat des Mittelwertes einer oder
mehrerer Ableitungen der wahren Funktion f(z) verwendet (Gleichung 6.13). Diese
Methode wird Tikhonov—-Regularisierung genannt und wurde unabhéngig voneinan-
der von Philips [Phi62] und Tikhonov [Tik63, TA77| vorgeschlagen:

r(f(z)) = / (dkd’;(f))de. (6.13)
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Fiir die Regularisierung r(f) gibt es verschiedene Moglichkeiten. Zum Beispiel kann
die totale Kriitmmung (Gleichung 6.14) oder die maximale Entropie (Gleichung 6.15)
verwendet werden:

r(f) = / (dQJy(f))de, (6.14)

r()=f mn L (6.15)

Es gibt unterschiedliche technische Realisierungen, in denen die Regularisierung in
einer kontrollierten Art implementiert ist. Die drei Bekanntesten sind:

e SVD - Singular Value Decomposition [HK96]: In diesem Programm wird die
Kriimmung als Regularisierungsparameter verwendet.

e Reduzierte Cross—Entropie (MRX) Methode [Sch94]: In dieser Methode wird
zwischen der Minimalen Cross Entropie (bzw. Methode Maximaler Entropie)
und der Methode der kleinsten Quadrate interpoliert.

e RUN-Algorithmus [Blo85, Blo96|: Als Regularisierung wird hier die totale
Kriimmung verwendet.

Im folgenden wird das weitere Verfahren der regularisierten Entfaltung am Beispiel
des RUN-Algorithmus erklért, da dieser in der hier beschriebenen Analyse verwendet
wird. Bei der Entfaltung mit Regularisierung wird wie bei den Standardlésungen die
Integralgleichung 6.1 durch Diskretisierung zu einer Matrixgleichung (Gleichung 6.4)
vereinfacht. Die wahre Funktion f(z) kann durch die Summe

f(z) = Z a;p; () (6.16)

parametrisiert werden. Als Basisfunktionen p;(z) werden kubische Basis—Spline-
Funktionen, kurz B-Splines genannt (Anhang A), verwendet, weil dadurch sowohl
eine geeignete Normalisierung ermoglicht, als auch das Auftauchen negativer Ge-
wichte verhindert wird [Blo85].

Durch die Verwendung von B-Splines der vierten Ordnung kann mit einer symme-
trischen, positiv-semidefiniten Matrix C' die Kriimmung r(@) durch den einfachen
quadratischen Ausdruck

r(@) =a’cCa (6.17)

beschrieben werden. Nach der Diskretisierung beginnt die eigentliche Regularisie-
rung, indem eine neue Funktion R(@) zur Glattung der Losung definiert wird:

R@) = S(@) + % - (@), (6.18)
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In dieser wird die totale Kriimmung r(a@) durch den sogenannten Regularisierungs-
parameter 7 gewichtet und zu der Standardlésung, der negativen Log-Likelihood—
Funktion S(a), addiert. Unter Verwendung der Gleichungen 6.9, 6.17 und 6.18 ergibt
sich fiir die Funktion R(a):

- -1
ﬁ—J)TH<J—J)+§TJTC a. (6.19)

Zur Minimierung werden die Matrizen H und C' gleichzeitig diagonalisiert und die
Parameter @ zu @ transformiert. Die Koeffizienten a'*® der regularisierten Losung
(7 # 0) lassen sich nun aus den Koeffizienten G;""** der unregularisierten Lésung
(1 = 0) berechnen:

1
i = (———— ) 4, 6.20
CL] (1 + TS]'J') a] ( )

Hierbei ist S;; der i-te Eigenwert der Diagonalmatrix S. Wird die Summe der Fak-
toren in Gleichung 6.20 gleich der effektiven Zahl der Freiheitsgrade m, gesetzt, so
kann der Parameter 7 durch die Angabe von mg bestimmt werden [BL9S]:

1
= . 6.21
mo=3 e (6.21)

i=1

Die hier beschriebene regularisierte Entfaltung unter Verwendung der totalen Kriim-
mung als Regularisierungsterm wird im Entfaltungsalgorithmus RUN verwendet.

6.2 RUN

Das Programm RUN [Blo85, Blo96| ist ein weit verbreitetes und haufig verwen-
detes Entfaltungsprogramm. Der Entfaltungsalgorithmus lafst sich in zwei Schritte
aufteilen. Im ersten Schritt wird eine Maximum-Likelihood—-Anpassung der simu-
lierten Verteilung an die gemessene Verteilung in bis zu drei Dimensionen durchge-
fiihrt. Eine begrenzte Monte—-Carlo—Statistik kann unter Verwendung der Barlow—
Methode [BB93| beriicksichtigt werden. Desweiteren werden mit einer Clustering—
Methode gering besetzte Histogrammintervalle kombiniert. Das Anwenden der Re-
gularisierung auf die zuvor gefundene Losung wird in einem zweiten Schritt durch-
gefiihrt. Nach der Diagonalisierung und dem Rotationsverfahren wird der Regulari-
sierungsparameter anhand der Daten bestimmt.

Das Entfaltungsprogramm bendétigt als Eingabe die gemessenen Daten, die simu-
lierten Monte—Carlo—Ereignisse, die Eingabefunktion fo(x) und die Definition der
Entfaltungsparameter sowie die Selektion der Programmoptionen. Da das Ergebnis
der Entfaltung nicht von der Eingabefunktion abhingt, geniigt es eine Scheinfunk-
tion zu iibergeben, die den konstanten Ausgabewert 0.0 hat.
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6.2.1 Entfaltungsparameter

Fiir die Analyse der AMANDA—-Daten werden in dieser Arbeit folgende vier Para-
meter und Optionen verwendet:

e NRDF — Number of degrees of freedom:
Die Variable NRDF gibt die Anzahl der Freiheitsgrade an und bestimmt somit
die Regularisierung des Ergebnisses (Gleichung 6.21). Bei einer zu kleinen Ab-
schiatzung der Freiheitsgradanzahl werden signifikante Amplituden geddmpft,
wodurch das Ergebnis verzerrt werden kann. Wird der Parameter hingegen zu
groft abgeschétzt, sind die Datenpunkte notwendigerweise positiv miteinander
korreliert [Blo96].

e KNOTS - Knoten:
Mit dieser Variable wird die Anzahl der Knoten der verwendeten Spline—
Funktion spezifiziert. Als Richtlinie wird empfohlen, die Anzahl der Knoten
ungefdhr zweimal so gro zu wihlen wie die Anzahl der gewéhlten Freiheits-
grade. Die exakte Knotenanzahl ist nicht sehr sensitiv auf das Ergebnis, so daft
sie relativ frei gewédhlt werden kann.

e FXPOSITIVE:
Das Entfaltungsprogramm bietet die M&glichkeit, im Entfaltungsergebnis nur
rein positive Werte entlang des gesamten x—Bereiches zuzulassen, indem intern
zusitzliche Bedingungen an die Losung gestellt werden. Dies ist insbesondere
im Falle von geringer Statistik oder in Regionen mit kleinen Funktionswerten
notwendig, um mogliche Probleme wihrend der Anpassung zu verhindern.

e SMOOTHX:
Wird die Monte—Carlo-Eingabefunktion fy(z) nicht vorgegeben, kann diese
vom Programm automatisch aus dem Histogramm des Monte-Carlo-Ntupels
erstellt werden. Durch die Option SMOOTHX wird das Histogramm gegléttet,
bevor es zur Erstellung der Eingabefunktion verwendet wird.

Neben diesen vier Parametern gibt es noch weitere Optionen, mit deren Aktivie-
rung zuséatzliche Bedingungen an die Losung gestellt werden konnen. Eine genaue
Diskussion dieser Optionen ist in [Blo96] zu finden.
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6.3 Entfaltung der Daten

Die Analyse der AMANDA-Daten beinhaltet die aufgezeichneten Daten der Jahre
2000 bis 2003. Zur Rekonstruktion des Spektrums wird die in Kapitel 6.1.3 beschrie-
bene regularisierte Entfaltungsmethode verwendet. Die Transfermatrix zur Bestim-
mung des Neutrinoenergiespektrums wird aus Monte-Carlo—Ereignissen gebildet, die
eine Mischung aus atmosphéarischen Neutrinos und Signalneutrinos beinhalten. Fiir
den Signalneutrinoflult wird ein spektraler Index von —2 angenommen, Z—g x B2
Da im verwendeten Entfaltungsprogramm RUN (Kapitel 6.2) die Entfaltungsproze-
dur mit maximal drei Eingabevariablen durchgefiihrt werden kann, werden im ersten
Schritt der Analyse verschiedene Observablen hinsichtlich ihrer Energieabhiingigkeit
untersucht. Dabei stellt sich heraus, dafs mehr als drei Variablen eine iiberwiegend
lineare Energieabhéngigkeit zeigen (Kapitel 5). Durch die Verwendung eines Neuro-
nalen Netzes (Kapitel 5.1) ist es moglich, die Information verschiedener Variablen
in einer Ausgabevariable zu vereinen und diese als eine der drei Eingabevariablen
fiir die Entfaltung zu nutzen (Kapitel 4).

Die Messung moglicher extraterrestrischer Neutrinos wiirde sich im entfalteten Fluf-
spektrum durch ein Abflachen des Spektrums bei hohen Energien (E, > 100 TeV)
bemerkbar machen. Um dieses Verhalten beobachten zu konnen, wird die zur Ent-
faltung verwendete Binbreite entsprechend optimiert. Das fiihrt zu einer Binbreite,
die signifikant schmaler als die Energieauflosung ist. Dies hat zur Folge, daf zum
einen das resultierende Spektrum nicht mehr zur Interpretation von moglichen
Fluktuationen in der Mitte des Spektrums verwendet werden kann, und zum
anderen die benachbarten Intervalle miteinander korreliert sind. Bei unkorrelierten
Bins ist das Entfaltungsergebnis pro Bin gleich der Ereignisanzahl. Sind die Bins
hingegen miteinander korreliert, kann sich ein einzelnes Ereignis auf mehrere
Bins verteilen. Ereignisse tragen somit, gemaf ihres statistischen Gewichtes, zu
verschiedenen Energieintervallen bei. Die Ereignisanzahl pro Bin ist daher im
folgenden als statistisches Gewicht der Ereignisse zu interpretieren.

Die Berechnung des statistischen Fehlers wird in RUN unter der Annahme durchge-
fiihrt, da die Poisson-Statistik angewendet werden kann. Dies ist bei korrelierten
Bins nicht zwangsldufig der Fall, da es zu einer Korrelation der Fehler benachbarter
Bins kommen kann. Verglichen mit dem statistischen Fehler bildet der systematische
Fehler die dominante Fehlerquelle. Der Hauptanteil des systematischen Fehlers
resultiert aus der Abschitzung des atmosphérischen Neutrinoflusses, der mit einer
relativen Unsicherheit von 25% [WS98, Gai00| beitragt. Weitere Bestandteile des
systematischen Fehlers sind die Unsicherheit des v, zu ;. Wirkungsquerschnittes
(ca. 10%) und die maximale Verunreinigung des Datensatzes durch atmosphérische
Neutrinos (7%) sowie die Abweichung der Intensitéits—Tiefen—Relation (weniger
als 10%). Insgesamt ergibt dies einen totalen systematischen Fehler von 30%. Alle
in dieser Arbeit angegebenen Fehler beinhalten den statistischen Fehler aus der
Entfaltung sowie den mit 30% abgeschétzten systematischen Fehler.



6.4. Entfaltetes Spektrum der Daten des Jahres 2000 81

6.4 Entfaltetes Spektrum der Daten des Jahres 2000

Die analysierten AMANDA-Daten des Jahres 2000 umfassen eine effektive De-
tektorlebensdauer von 197 Tagen. Aus den aufgezeichneten Ereignissen wird ein
Datensatz mit 570 Neutrinos selektiert, indem optimierte Punktquellenschnit-
te [Hau04] sowie ein zusétzlicher Winkelschnitt von 10° unterhalb des Horizontes
angewendet werden.

Die Kombination von sechs energieabhingigen Observablen zu einer neuen ener-
gieabhéngigen Variablen wird mit dem in Kapitel 5.3 beschriebenen Neuronalen
Netz durchgefiihrt. Die Energiekorrelation der Neuronalen Netz—Ausgabe, die als
eine der drei Entfaltungs-Eingabevariablen dient, ist in Abbildung 6.1 zu sehen.
In dieser Abbildung ist ebenfalls das Energieverhalten der beiden anderen, fiir
die Entfaltung verwendeten Eingabevariablen, dargestellt. Auf der linken Seite
sind jeweils die Streudiagramm des Logarithmus der Neutrinoenergie (log(E,))
gegen den Logarithmus der Eingabevariable aufgetragen. Die zugehorigen Profil-
diagramme sind auf der rechten Seite von Abbildung 6.1 gezeigt. In den beiden
oberen Diagrammen ist das Verhalten des Logarithmus der maximalen Pulslinge
(log(max TOT)) dargestellt. Oberhalb einer Pulslinge von 2.8 log(nsec) ist ein
lineares Verhalten deutlich zu sehen. Der Logarithmus der Neutrinoenergie ist gegen
den Logarithmus der Anzahl der getroffenen Kanile (log(NCH)) in den beiden
mittleren Diagrammen aufgetragen. Hier zeigt sich iiber den gesamten Wertebereich
der Variablen ein gutes lineares Verhalten. In den beiden unteren Grafiken ist
die Ausgabe des Neuronalen Netzes zu sehen. Wihrend fiir eine Ausgabe des
Neuronalen Netzes zwischen 500 GeV und 1 PeV ein positiver linearer Anstieg zu
beobachten ist, zeigt sich ab einem Ausgabewert von 10 PeV ein negativer Anstieg.
Da bei dieser Analyse nur bis zu einem Energiebereich von 1 PeV gemessen wird,
ist dieses Verhalten vernachlassigbar.

Durch den Vergleich von simulierten Energiespektren mit entfalteten Spektren der-
selben Simulation werden die Entfaltungsparameter festgelegt. Eine sehr gute Uber-
einstimmung zwischen den simulierten und entfalteten Spektren zeigt sich bei der
Wahl von 26 Knoten und 5 Freiheitsgraden. Das entfaltete Energiespektrum der
Daten des Jahres 2000 ist in Abbildung 6.2 zu sehen. Die Werte der Ereigniswahr-
scheinlichkeiten sowie der Bereich der einzelnen Energieintervalle sind in Tabelle C.1
aufgelistet.
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Abbildung 6.1: RUN-Eingabevariablen. Links Streudiagramm, rechts Profil-
diagramm. Oben: log(E,) vs log(maxzTOT), Mitte: log(E,)
vs log(NCH), Unten: log(E,) vs Ausgabe des Neuronalen
Netzes.
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Abbildung 6.2: Entfaltetes Energiespektrum (blaue Datenpunkte) unter Ver-
wendung der Daten des Jahres 2000 verglichen mit dem
Energiespektrum einer rein atmosphérischen Monte—Carlo—
Simulation (Histogramm).

In der Abbildung 6.2 ist die Ereignisanzahl gegen die Neutrinoenergie aufgetragen.
Das entfalteten Spektrum der Daten des Jahres 2000 (blaue Punkte) wird mit ei-
ner Monte—Carlo—Simulation eines rein atmosphérischen Neutrinospektrums (Histo-
gramm) verglichen. Die dargestellten Fehlerbalken beinhalten den statistischen und
den mit 30% abgeschétzten systematischen Fehler (Kapitel 6.3). Das rekonstruierte
Energiespektrum der Daten ist geringfiigig flacher als das atmosphirische Neutrino-
spektrum. Die den entfalteten Datenpunkten entsprechenden Fliisse, ebenfalls durch
blaue Datenpunkte représentiert, sind in den Abbildungen 6.3 und 6.4 zu sehen. In
diesen ist der mit E? gewichtete FluR ¢ gegen den Logarithmus der Neutrinoenergie
aufgetragen. Durch die Multiplikation mit E? erscheint ein moglicher Signalbeitrag
mit einem spektralen Index von —2 als horizontale Linie.

In beiden Abbildungen wird das entfaltete Spektrum mit verschiedenen theoreti-
schen Vorhersagen von atmosphirischen Neutrinofliissen verglichen. Die Vorhersa-
gen sind durch farbige Bandbereiche gekennzeichnet. Der obere Rand jedes Bandes
zeigt den erwarteten horizontalen Fluf, wihrend der untere Rand die Vorhersage des
vertikalen Flufbeitrags reprisentiert. In Abbildung 6.3 stimmt das entfaltete Spek-
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Abbildung 6.3: Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum unter Verwendung
der Daten des Jahres 2000 verglichen mit der Vorhersage des
atmosphérischen Flusses nach Volkova [Vol80]

trum mit der abgebildeten theoretischen Vorhersage des atmosphéarischen Flusses
gemif Volkova [Vol80| gut iiberein. Es gibt somit keinen Hinweis auf einen Beitrag
extraterrestrischer Neutrinos im entfalteten Energiebereich.

In Abbildung 6.4 wird das Spektrum der Daten mit den theoretischen Vorhersagen
des atmosphérischen Flusses nach Honda [HKKMO04], schraffierter Bereich, und nach
Barr [BGL'04, BGL", GHLS01], blauer Bereich, verglichen. Obwohl das entfaltete
Spektrum mit den Vorhersagen innerhalb der Fehler iibereinstimmt, ist zu bemer-
ken, daf das Spektrum ab einer Neutrinoenergie von F, = 30 TeV am oberen Rand
der Vorhersage nach Honda liegt, wodurch die Tendenz eines Anstieges bei hohen
Energien festzustellen ist. Dieses Verhalten zeigt sich ebenfalls beim Vergleich des
entfalteten Spektrums mit den iiber alle Winkel integrierten Flufvorhersagen nach
Barr [BGL"04, BGL", GHLS01]|, Honda [HKKMO04| und Volkova [Vol80] in Abbil-
dung 6.5. Dennoch ist eine quantitative Aussage iiber den Beitrag extraterrestrischer
Neutrinos nicht moglich, da die Fehler gerade in den hohen Energiebereichen sehr
grof sind. Daher bietet es sich an, einen grofseren Datensatz zu analysieren, wodurch
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Abbildung 6.4: Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum unter Verwendung
der Daten des Jahres 2000 verglichen mit der Vorhersage
des atmosphiérischen Flusses nach Barr [BGL'04, BGL',
GHLS01] und Honda [HKKMO04].

zum einen die Fehler aufgrund der groferen Statistik minimiert werden kénnen und
zum anderen das entfaltete Spektum iiberpriift wird, beziehungsweise ein moglicher
extraterrestrischer Beitrag beobachtet werden kdnnte.
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Abbildung 6.5:

Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum (blaue Datenpunk-
te) unter Verwendung der Daten des Jahres 2000, vergli-
chen mit den iiber alle Winkel integrierten Flufsvorhersagen
nach Barr [BGL"04, BGL', GHLS01] (graue Linie), Hon-
da [HKKMO04] (gestrichelte rosa Linie) und Volkova [Vol80]
(gepunktete schwarze Linie).
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6.5 Entfaltetes Spektrum der Daten der Jahre 2000 bis 2003

Mit einer effektiven Detektorlebensdauer von 807 Tagen umfafkt der in den Jahren
2000 bis 2003 aufgezeichneten Datensatz 2972 Neutrinoereignisse. Diese Ereignisse
werden durch die Anwendung optimierter Punktquellenschnitte [ea05] sowie eines
zusdtzlichen Winkelschnittes von 10° unterhalb des Horizontes selektiert.

Um das Analyseergebnis des Datensatzes fiir vier Jahre mit dem des Einjahresda-
tensatzes vergleichen zu konnen, wird als erster Schritt wieder ein Neuronales Netz
zur Kombination sechs verschiedener energieabhéngiger Observablen verwendet. Da
fiir den Datensatz der Jahre 2000 bis 2003 andere Selektionsschnitte angewendet
werden als fiir den Datensatz des Jahres 2000, muf das Neuronale Netz fiir die
Vierjahresanalyse neu trainiert werden (Kapitel 5.4). Die Ausgabe des Neuronalen
Netzes dient abermals als Entfaltungs—Eingabevariable (Kapitel 4).

Das Energieverhalten der drei Entfaltungs-Eingabevariablen ist in den verschie-
denen Histogrammen der Abbildung 6.6 dargestellt. Zu jeder Variable ist auf
der linken Seite der Abbildung ein Streudiagramm und auf der rechten Seite das
zugehorige Profildiagramm abgebildet. Auf den Achsen ist der Logarithmus der
Neutrinoenergie gegen den Logarithmus der jeweilige Eingabevariable aufgetragen.

Fiir die Analyse der Daten des Jahres 2000 wird der Logarithmus der maximalen
Pulslinge (log(max TOT)) als eine Eingabevariable der Entfaltung verwendet.
Da diese Variable fiir die Vierjahresanalyse jedoch kein gutes lineares Energie-
verhalten zeigt, wird sie durch den Logarithmus des quadratischen Mittelwertes
der Signalamplitude (log(rmsq(amp))) ausgetauscht. Das Energieverhalten dieser
Variablen ist in den beiden oberen Diagrammen von Abbildung 6.6 zu sehen. In
den beiden mittleren Abbildungen ist der Logarithmus der Neutrinoenergie gegen
den Logarithmus der Anzahl der getroffenen Kanéle (log(NCH)) dargestellt. Wie
bereits in der Analyse des Einjahresdatensatzes ist fiir diese Variable das lineare
Verhalten gut erkennbar (Abbildung 6.1). Die Ausgabe des Neuronalen Netzes ist
auf den beiden unteren grafischen Darstellungen aufgetragen. Wéhrend sich bei
der Ausgabe des Neuronalen Netzes fiir die Analyse des Jahres 2000 ein negativer
Anstieg ab einem SNN-Wert von 10 PeV zeigt, ergibt sich fiir die Vierjahresanalyse
iiber den gesamten SNN-Bereich ein positiver Anstieg. Da es somit eine eindeutige
Zuordnung zwischen der Energie und der Ausgabe des Neuronalen Netzes gibt,
kann fiir die Energierekonstruktion der gesamte Energiebereich verwendet werden.

Bereits in der Einjahresanalyse zeigt sich, dafs bei einer Wahl von 26 Knoten und 5
Freiheitsgraden die Spektren der entfalteten Monte—Carlo—Simulationen sehr gut mit
den wahren Spektren iibereinstimmen. Der Vergleich von simulierten mit entfalteten
Spektren der Vierjahres-Monte-Carlo-Simulationen zeigt, daf dieselben Einstellun-
gen optimal sind. Daher werden ebenfalls 26 Knoten und 5 Freiheitsgrade fiir die
Entfaltung der Daten der Jahre 2000 bis 2003 verwendet. Die Entfaltungsresultate
sind in der Tabelle C.1 (Anhang C) aufgelistet.
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Abbildung 6.6: RUN-Eingabevariablen. Rechts Profildiagramm, links Streu-
diagramm. Oben: log(E,) vs log(ampyms), Mitte: log(E,) vs
log(NCH), Unten: log(FE,) vs Ausgabe des Neuronalen Net-
Z€s.
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Abbildung 6.7: Entfaltetes Energiespektrum (blaue Datenpunkte) unter Ver-
wendung der Daten der Jahre 2000-2003 verglichen mit dem
Energiespektrum einer rein atmosphérischen Monte—Carlo—
Simulation (Histogramm).

In der Abbildung 6.7 ist die Ereignisanzahl gegen die Neutrinoenergie aufgetra-
gen. Das Entfaltungsergebnis der Daten (blaue Punkte) wird mit dem simulierten
Spektrum atmosphérischer Neutrinos (Histogramm) verglichen. Die eingezeichneten
Fehler beinhalten die statistischen und systematischen Unsicherheiten. Der syste-
matische Fehler ist mit 30% abgeschétzt (Kapitel 6.3). Ab einer Energie von 2 TeV
stimmt das entfaltete Datenspektrum innerhalb der Fehler gut mit der atmosphi-
rischen Erwartung iiberein. Unterhalb von 2 TeV ist die entfaltete Ereigniswahr-
scheinlichkeit der Daten kleiner als die der atmosphérischen Erwartung.

In den Abbildungen 6.8 und 6.9 sind die aus den entfalteten Ereigniswahrschein-
lichkeiten berechneten Fliisse abgebildet. Das entfaltete Spektrum, gekennzeichnet
durch blaue Datenpunkte, wird mit verschiedenen atmosphérischen Neutrinoflufs-
modellen verglichen, die durch farbige Bandbereiche dargestellt sind. Die Erwar-
tung der horizontalen atmosphérischen Neutrinofliisse bildet den oberen Rand jedes
Bandes, wihrend der untere Rand die vertikalen atmosphéirischen Neutrinofliisse
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Abbildung 6.8: Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum unter Verwendung
der Daten der Jahre 2000 bis 2003 verglichen mit der Vorher-
sage des atmosphérischen Flusses nach Volkova. Zenitschnitt

(100°- 180°)

reprisentiert. Das entfaltete Spektrum stimmt innerhalb der Fehler gut mit dem
atmosphérischen Fluk nach Volkova [Vol80] iiberein (Abbildung 6.8). Das gleiche
Verhalten zeigt sich beim Vergleich des entfalteten Spektrums mit der Vorhersage
nach Barr [BGLT04, BGL™, GHLS01], gekennzeichnet durch den blauen Bereich in
Abbildung 6.9. Wie bereits beim entfalteten Datensatz des Jahres 2000 zu sehen ist,
liegt auch das entfaltete Spektrum der Daten der Jahre 2000 bis 2003 am oberen
Rand der atmosphérischen Vorhersage nach Honda [HKKMO04]|, dargestellt durch
den schraffierten Bereich in Abbildung 6.9. Der Vergleich zwischen dem entfalteten
Spektrum mit den iiber alle Winkel integrierten Fliissen (Abbildung 6.10) bestétigt
eine bessere Ubereinstimmung mit Volkova als mit Barr oder Honda. Insgesamt 158t
sich jedoch kein Abflachen des Spektrums in den Daten beobachten.
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Abbildung 6.9: Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum unter Verwendung
der Daten der Jahre 2000-2003 verglichen mit der Vorhersa-
ge des atmosphirischen Flusses nach Barr [BGL' 04, BGL™,
GHLSO01] und Honda [HKKMO04]. Zenitschnitt (100°— 180°)
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Abbildung 6.10: Mit E? gewichtetes, entfaltetes Spektrum (blaue Daten-

punkte) unter Verwendung der Daten der Jahre 2000-2003
verglichen mit den iiber alle Winkel integrierten Flufvor-
hersagen nach Barr [BGL'04, BGL', GHLS01] (graue Li-
nie), Honda [HKKMO04]| (gestrichelte rosa Linie) und Volko-
va [Vol80] (gepunktete schwarze Linie).
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Im direkten Vergleich der entfalteten Spektren der zwei Datensétze ist eine sehr
gute Ubereinstimmung der einzelnen Datenpunkte festzustellen (Abbildung 6.11).
Die Fehler werden durch die vergroferte Statistik deutlich minimiert. Da die beiden
Spektren innerhalb der Fehler einander entsprechen, kann das Ergebnis der Analyse
des Jahres 2000 bestéatigt werden. Ein extraterrestrischer Beitrag kann auch in der
Vierjahresanalyse nicht beobachtet werden.
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Abbildung 6.11: Schwarze Punkte: Entfaltete Daten des Jahres 2000. Rote
Kreise: Entfaltete Daten der Jahre 2000-2003. Blaues Band:
Atmosphérisches Neutrinoflumodell nach Volkova [Vol80).
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Vergleich der Daten mit prompten
atmospharischen
Neutrinofluffmodellen

Die Bestimmung des Charm—-Wirkungsquerschnittes bei minimalen Bjorken—x Wer-
ten ist ein wichtige Fragestellung, sowohl in der Hochenergieteilchenphysik als auch
in der Astroteilchenphysik. Eine prizise Messung des Wirkungsquerschnittes in Vor-
wartsrichtung kann an Colliding-Beam-Experimenten aus kinematischen Griinden
nicht durchgefiihrt werden. Die Messung an Fixed-Target—Experimenten erweist
sich ebenfalls als schwierig aufgrund des sehr grofen Untergrundsignals.

Aus theoretischer Sicht ist die Unkenntnis der NNLO-Beitrdge schwerer Quarks
(¢,b,t) zur Tiefinelastischen—Strukturfunktion problematisch, da die Berechnung der
O(a?3)-Beitrige sehr komplex sind.

Bei der ersten Wechselwirkung hochenergetischer Teilchen der priméren kosmischen
Strahlung mit Atomkernen der Atmosphére werden Mesonen produziert (Kapitel
2.1). Die beim Mesonzerfall erzeugten Myonen und Neutrinos kénnen mit grofvolu-
migen Neutrinodetektoren gemessen werden. Hierdurch ergibt sich die Mdglichkeit,
den Produktionswirkungsquerschnitt schwerer Mesonen zu messen. Aufgrund der
Wechselwirkung leichter Mesonen wihrend der Propagation vom ersten Wechsel-
wirkungspunkt bis zum Neutrinodetektor verlduft ihr Spektrum steiler als das der
pridren kosmischen Strahlung (2.5). Schwere Mesonen hingegen zerfallen prompt,
wodurch ihr Spektrum dem Verlauf des Spektrums der kosmischen Strahlung ent-
spricht. Ab Energien von etwa 100 TeV dominiert der Neutrinofluft aus schweren Me-
sonzerfillen iiber den Fluf aus leichten Mesonzerfillen. In der vorliegenden Arbeit
wurde das atmosphérische Neutrinospektrum bis zu Neutrinoenergien von 316 TeV
gemessen, wodurch ein Vergleich des Spektrums mit verschiedenen Modellen promp-
ter atmosphérischer Neutrinos ermoglicht wird.



96 7. Vergleich der Daten mit prompten atmosphérischen NeutrinofluBmodellen

7.1 Prompte atmospharische Neutrinoflufmodelle

Durch den Vergleich des gemessenen atmosphérischen Neutrinospektrums mit den
aktuellen Flufmodellen konnen die Modelle bestimmt werden, durch die sich die
Daten am besten beschreiben lassen. In den Abbildung 7.1 und 7.2 sind die
mit E° gewichteten entfalteten Spektren der Daten des Jahres 2000 und der
Jahre 2000 bis 2003 sowie der theoretische, atmosphérische Gesamtneutrinoflufy
dargestellt. Der iiber alle Winkel gemittelte Gesamtfluf setzt sich aus den Bei-
tragen von Pion— und Kaon—Zerfillen (konventionell) und den Beitrigen aus
den Charm-Zerfillen (prompt) zusammen. Der konventionelle Fluf ist nach Barr
[BGL"04, BGL*, GHLS01| bestimmt. Da der von Barr vorhergesagte Fluk steiler
abfillt als der Volkova-Fluf, der fiir die Bestimmung der extraterrestischen Gren-
zen verwendet wird, sind die gemachten Aussagen konservativ. Fiir den promp-
ten Beitrag sind die Modelle nach Naumov (RQPM, QGSM) [FNV01, BNSZ89a],
Martin (MRS, KMS, GBW) [MRS03| sowie nach Costa (pQCD _opt, pQCD _ pes,
RQPM opt, RQPM pes, QGSM _opt, QGSM _pes) [Cos01] eingezeichnet. Eine
Beschreibung der Modelle ist in Kapitel 2.5.3 zu finden. Alle Modelle stimmen im
Rahmen des Fehlers mit den Daten des Jahres 2000 iiberein (Abbildung 7.1).
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Abbildung 7.1: Vergleich des entfalteten Datenspektrums des Jahres 2000
mit den iiber alle Winkel integrierten Fluivorhersagen nach
Barr [BGL" 04, BGLY, GHLS01] zuziiglich des Anteils aus
prompten Zerfillen.
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Ein Vergleich der Modelle mit dem entfalteten Spektrum der Jahre 2000 bis 2003
zeigt, dak die Modelle RQPM _opt und QGSM _opt im Rahmen der Fehler nicht
mehr mit den Daten vertriglich sind. Die Modelle von Martin und die beiden auf per-
tubativer QCD basierendenden Modelle von Costa (pQCD _opt und pQCD _ pes) lie-
gen ab einer Neutrinoenergie von circa 20 TeV deutlich unterhalb der Datenpunkte,
stimmen jedoch im Rahmen der Fehler mit dem entfalteten Spektrum iiberein (Ab-
bildung 7.2). Eine gute Ubereinstimmung ergibt sich fiir die Rekombinations—Quark-—
Parton-Modelle und die Quark-Gluon-String-Modelle von Naumov und Costa (Na-
umov_RGPM, Costa_ RGPM _pes, Naumov_QGSM, Costa_ QGSM pes) (obere
Abbildung 7.3). Von diesen vier Modellen werden die Daten des Jahres 2000 bis
2003 am besten vom Naumov_ QGSM Modell beschrieben (untere Abbildung 7.3).
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Abbildung 7.2: Vergleich des entfalteten Datenspektrums der Jahre 2000
(oben) und 2000-2003 (unten) mit den iiber alle Winkel
integrierten Fluvorhersagen nach Barr [BGL'04, BGL™,
GHLSO01] zuziiglich des Anteils aus prompten Zerféllen.
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Abbildung 7.3: Vergleich des entfalteten Datenspektrums der Jahre 2000-
2003 mit den iiber alle Winkel integrierten Flufsvorhersagen
nach Barr [BGL'04, BGL", GHLSO01] zuziiglich des Anteils
aus prompten Zerfillen.
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Obere 90%—-Konfidenzgrenze fir
gauliverteilte Melsgrolsen

Das Hauptziel des AMANDA-Detektors ist die Messung des Neutrinoflusses von
galaktischen und extragalaktischen Quellen. Die Analyse der Daten aus den Jahren
2000 bis 2003 ergibt keine signifikante Abweichung des entfalteten Spektrums vom
atmosphérischen Neutrinoflusses, welcher in dieser Analyse der dominierende Un-
tergrund ist. Es konnte kein Signal extraterrestrischer Neutrinos gemessen werden.
Deshalb wird in dieser Arbeit eine obere Konfidenzgrenze fiir den Ausschluf von
zusatzlichen Neutrinoflukbeitrigen bestimmt.

Unter der Annahme, dak sich die Wahrscheinlichkeitsdichteverteilung der gemesse-
nen Grofe durch eine Gaukfunktion beschreiben laft, kann eine obere Begrenzung
(¢ E%) gesamst des isotropen Neutrinoflusses mit einem Konfidenzgrad von 90% angege-
ben werden (Kapitel 8.1). Diese Grenze gibt den maximal vorherrschenden Gesamt-
flufs, bestehend aus den atmosphérischen und extraterrestrischen Neutrinofliissen,
an. Die Subtraktion des theoretisch bestimmten atmosphérischen Neutrinoflusses
von der maximalen Grenze (¢ - E2)gesamt €rgibt eine obere Konfidenzgrenze des ma-
ximalen nicht-atmosphérischen Neutrinoflusses (¢ - £?)exira (Kapitel 8.3).

8.1 Obere Grenze des gesamten Neutrinoflusses

Im Fall einer normalverteilten Mefsgréfe kann die obere Konfidenzgrenze unter Ver-
wendung der Standardabweichung direkt angegeben werden. Die Summe aus gemes-
senem Wert und einer Standardabweichung o ergibt zum Beispiel eine obere Grenze
mit einem Konfidenzgrad von 84,13%.

Im ersten Ansatz dieser Analyse wird davon ausgegangen, daf der gemessene
Fluft pro Energiebereich, bestimmt durch die regularisierte Entfaltung, eine gauf-
verteilte Observable ist. Unter dieser Annahme berechnet sich eine obere 90%-—
Konfidenzgrenze durch die Summe aus gemessenem Fluf und 1.28 o [Cow98]. Die
oberen 90%-Grenzen fiir zehn Energiebereiche zwischen 1,2 TeV und 316.2 TeV sind
fiir die analysierten Daten der Jahre 2000 und 2000 bis 2003 in Abbildung 8.1 zu
sehen. In dieser Abbildung ist ebenfalls der Fluf, resultierend aus den entfalteten
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MeRdaten zusammen mit der Vorhersage des atmosphérischen Neutrinoflusses ge-
mék Volkova [Vol80] (blau schraffierter Bereich), zu finden. Die obere Grenze des
schraffierten Bereiches repréisentiert den horizontalen Fluf, wohingegen der vertikale
Flu® durch den unteren Rand desselben Bereiches dargestellt wird. Die Grenzwerte

pro Energieintervall sind in der Tabelle 8.1 aufgelistet.
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Abbildung 8.1: Obere 90%—Grenzen des Gesamtneutrinoflusses fiir das Jahr
2000 (schwarze Linien) und fiir die Jahre 2000-2003 (gestri-
chelte rote Linien) im Fall einer gaufférmigen Wahrschein-
lichkeitsdichteverteilung. Schwarze Punkte: Entfaltete Daten
des Jahres 2000. Rote Kreise: Entfaltete Daten der Jahre
2000-2003. Blaues Band: Atmosphérisches Neutrinoflufsmo-
dell nach Volkova [Vol80].

Die oberen 90%Konfidenzwerte (¢ + E?)gesamt geben maximale Grenzen fiir den
gesamten Neutrinoflufs an. Durch Subtraktion des theoretisch vorhergesagten atmo-
sphérischen Neutrinoflusses von der maximalen Grenze (¢~E3)gesamt kann eine obere
Konfidenzgrenze fiir den nicht-atmosphérischen NeutrinofluR (¢ - £?)exira bestimmt

werden.
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(6 E)gooamt | s |
log(E, /GeV) E, [TeV | Datensatz

2000 2000 — 2003
3.1-3.3 1.2- 2.0 2.89-107° 2.18-107°
3.3-3.5 2.0- 3.2 1.75-107° 1.65-107°
3.5 3.7 32— 5.0 9.78 1076 9.61-1076
3.7-3.9 50— 7.9 5.83-10°6 5.60 - 1076
3.9 - 4.1 7.9 12.6 3.12-1076 2.87-1076
4.1 4.3 12.6 — 20.0 1.80 .10 1.56 - 1076
4.3 4.5 20.0 - 31.6 1.24 1076 8.36-1077
4.5 — 4.7 31.6 — 50.1 7.61-1077 4.37-1077
4.7 - 5.0 50.1 — 100.0 4.69 - 1077 2.10-1077
5.0 - 5.5 100.0 — 316.2 2.71-1077 8.22.108

Tabelle 8.1: Obere 90%-Konfidenzgrenzen (¢ - E2)gesamt fiir verschiedene
Energiebereiche. Die Grenzen wurden unter der Annahme eines

gaufsverteilten Fehlers bestimmt.



102 8. Obere 90%—Konfidenzgrenze fiir gauliverteilte Mefsgrifsen

8.2 Bestimmung des atmosphéarischen Neutrinoflufianteils

Das entfaltete Spektrum, resultierend aus den gemessenen Daten, stimmt innerhalb
der Fehler sehr gut mit der Vorhersage des atmosphérischen Neutrinoflusses nach
Volkova [Vol80] iiberein. Gemék Volkova kann das Myonneutrinospektrum fiir Ener-
gien zwischen 100 GeV und 5.4 - 10° GeV durch

AN 1 0.213
E,.0)—A-E - 1
g0, (Fr?) VT oE, B0 T T aaE, Be@] &Y

parametrisiert werden, mit einem Amplitudenwert von A = 0.0285 und einem spek-
tralen Index von v = —2.69. Die kritischen Energien fiir die Zerfallslinge von 7+
und K* werden durch die zenitwinkelabhéingigen Parameter E, und Ex+ beschrie-
ben. Die verschiedenen E,— und Ex+—Werte in Abhingigkeit vom Zenitwinkel sind
in Tabelle 8.2 aufgelistet.

cos(6) 1|06 |04 ] 03]02]01]005]| 0

E.(8) [GeV] || 121 | 202 | 298 | 392 | 572 | 886 | 1060 | 1190

Ex+(0) [GeV] || 897 | 1500 | 2190 | 2900 | 4220 | 6540 | 7820 | 8760

Tabelle 8.2: Winkelabhangigkeit der kritischen Energien E () und Ef+(0)
[Vol80].

Unter Verwendung von Gleichung 8.1 kann der atmosphérische Beitrag im gemes-
senen Spektrum bestimmt werden. Hierzu wird der spektrale Index v und die Am-
plitude A aus der Vorhersage nach Volkova an den gemessenen Fluf angepaft. Fiir
die Anpassung wird ein Zenitwinkel von cos(f) = 0.6 gewdhlt. Daraus ergeben sich
fiir die kritischen Energien die Werte F,(0) = 202 GeV und Eg=(0) = 1500 GeV.

Die Ergebnisse der Anpassung an das entfaltete Spektrum fiir die Daten des Jah-
res 2000 und der Jahre 2000 bis 2003 sind in der Abbildung 8.2 dargestellt. Die
zugehorigen Anpassungswerte sind in Tabelle 8.3 aufgefiihrt.

Datensatz 2000 2000 — 2003

Amplitude A 0.011 £0.023 | 0.022 £ 0.026

Spektraler Index 2.48 +0.23 2.55+£0.13

ndf 7 7

Tabelle 8.3: Ergebnisse der Anpassung nach Volkova.

Mit den in Kapitel 8.1 ermittelten Grenzen des diffusen Neutrinoflusses (¢ E?)gesamt
und den durch die Anpassung bestimmten atmosphirischen Fliissen (¢ E?).om.q¢ 1St
es moglich, eine obere Grenze fiir den reinen extraterrestrischen Beitrag (¢ - £?)exra
zu berechnen.
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Abbildung 8.2: Anpassung geméf Volkova an die entfalteten Daten der Jahre
2000 (oben) und 2000-2003 (unten).
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8.3 Obere Grenze des extraterrestrischen Neutrinoflusses

Der gemessene Flufs setzt sich aus dem atmosphérischen Fluf und einem mogli-
chen extraterrestrischen Beitrag zusammen. In Kapitel 8.1 wurde eine obere Grenze
(¢ - E?)gesamt fiir den Gesamtfluf bestimmt. Durch die Anpassung des gemessenen
Flusses an die Vorhersage nach Volkova konnte der atmosphirische Flufanteil pro
Energieintervall hergeleitet werden (Kapitel 8.2). Unter Verwendung dieser beiden
Informationen kann eine obere Grenze des extraterrestrischen Flukbeitrages durch
die Differenz beider Fliisse bestimmt werden:

(¢ Ef)extra = (¢- Eg)gesamt —(¢- Eg)atm,ﬁt . (8.2)

Die Ergebnisse dieser Berechnung fiir die Datensétze des Jahres 2000 und 2000 bis
2003 sind in Abbildung 8.3 dargestellt.
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Abbildung 8.3: Obere 90%—Grenzen des extraterrestrischen Neutrinoflusbei-
trages fiir das Jahr 2000 (schwarze Linien) und fiir die Jahre
2000-2003 (gestrichelte rote Linien). Schwarze Punkte: Ent-
faltete Daten des Jahres 2000. Rote Kreise: Entfaltete Daten
der Jahre 2000-2003. Blaues Band: Atmosphérisches Neutri-
nofluBmodell nach Volkova [Vol80)].
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Die zugehorigen oberen Grenzwerte (¢ - E?)cira pro Energieintervall sind in der
Tabelle 8.4 aufgelistet.

Die Korrelation der Datenpunkte benachbarter Bins fiihrt zu einer Korrelation
der Fehler. Dadurch stellt sich die Frage, ob die mit dem Entfaltungsalgorithmus
berechneten Fehler wirklich gaufverteilt sind und zur Bestimmung von oberen
Grenzen verwendet werden diirfen. Daher ist es sinnvoll, die hier berechneten
oberen 90%—Grenzen zu verifizieren, indem der maximale Beitrag extraterrestri-
scher Neutrinos durch eine Methode bestimmt wird, in der die aus der Entfaltung
resultierenden Fehler nicht verwendet werden.

(6 Edextra |58 |
log(E, /GeV) E, [TeV ] Datensatz

2000 2000 — 2003
3.1-3.3 1.2- 20 — —
3.3-35 2.0 3.2 3.73-1076 1.07-1076
3.5 - 3.7 3.2 5.0 2.17-1076 1.34-1076
3.7-3.9 50- 7.9 1.72 1076 1.27-1076
3.9-4.1 7.9 12.6 9.42-107" 6.51-1077
4.1 -4.3 12.6 — 20.0 6.60 - 1077 4.40-1077
4.3 - 4.5 20.0 - 31.6 6.49 - 1077 2.76 - 1077
4.5 - 4.7 31.6 — 50.1 4.60 - 1077 1.58 - 1077
4.7 - 5.0 50.1 — 100.0 3.30-1077 8.64-1078
5.0 - 5.5 100.0 - 316.2 2.27-1077 4.53-1078

Tabelle 8.4: Obere 90%Konfidenzgrenzen (¢ - E2)exira fiir verschiedene
Energiebereiche.
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Obere 90%—-Konfidenzgrenze nach
Feldman & Cousins

Bei der Suche nach extraterrestrischen Neutrinos kommt es vor, daf die Anzahl
der gemessenen Ereignisse unterhalb der Anzahl der erwarteten Untergrundereig-
nisse liegt. Speziell in diesem Fall kann eine mit klassischen Methoden bestimm-
te Ausschlufgrenze unphysikalisch sein. Mit Hilfe eines Ansatzes nach Feldman &
Cousins [FC98] kann trotz geringer Statistik eine zuverlassige und physikalisch rich-
tige Ausschlufsgrenze berechnet werden. Das Verfahren zur Berechnung einer Konfi-
denzgrenze nach Feldman & Cousins wird am Beispiel einer poissonverteilten Mef-
grofe mit Untergrund in Kapitel 9.1 vorgestellt.

Neben dieser Methode gibt es noch andere Verfahren zur Bestimmung von Konfi-
denzgrenzen. Eine mogliche Berechnungsmethode wurde bereits unter der Annahme
einer normalverteilten Mefigrofe in Kapitel 8 diskutiert. Grundvoraussetzung all die-
ser Verfahren ist, daR die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion (PDF') des Mefwertes
bekannt ist. Da in der vorliegenden Arbeit sowohl die Datenpunkte als auch die Feh-
ler benachbarter Bins aufgrund der Entfaltung miteinander korreliert sind, ist die
Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion der Datenpunkte fiir einzelne Energieintervalle
nicht zwangsldufig gaufs- oder poissonverteilt. Aus diesem Grund wird die statistische
Verteilung der Datenpunkte nach der Entfaltung aus Monte-Carlo-Simulationen
prézise berechnet (Kapitel 9.2). Die PDF-Berechnungen sind fiir das Jahr 2000 in
Kapitel 9.2.1 und fiir die Jahre 2000 bis 2003 in Kapitel 9.2.2 aufgefiihrt.

Die Anwendung des vereinheitlichten Ansatzes nach Feldman & Cousins auf den
Entfaltungsformalismus wird in Kapitel 9.3 vorgestellt. Dazu werden unter Ver-
wendung der individuell berechneten Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen fiir un-
terschiedliche Energieschnitte Konfidenzbereiche nach Feldman & Cousins erstellt.
Die berechneten Konfidenzbereiche fiir das Jahr 2000 (Kapitel 9.3.1) und die Jahre
2000 bis 2003 (Kapitel 9.3.2) werden zur Bestimmung von oberen 90%—Grenzen auf
den extraterrestrischen Neutrinoflufbeitrag verwendet (Kapitel 9.5 und 9.4).

'PDF — Probability Density Function
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9.1 Vereinheitlichter Ansatz nach Feldman & Cousins

Das Verfahren zur Bestimmung eines Konfidenzbandes und die daraus folgende Ab-
leitung eines Grenzwertes gemif Feldman & Cousins kann sehr gut fiir den Fall
einer poissonverteilten Mefkgréfe mit Untergrund erklart werden.

Im folgenden beschreibt die poissonverteilte Observable n die Anzahl der gemessenen
Ereignisse, die sich aus Signalereignissen mit einem Mittelwert © und Untergrund-
ereignissen mit einem Mittelwert b zusammensetzen. Fiir einen bekannten Mittelwert
b kann die Wahrscheinlichkeit, n Ereignisse bei einem gegebenen Signalmittelwert
zu messen, durch

e~ (u+b)
Plalp) = (u+ )" (9.1)

berechnet werden. Da der Zusammenhang der Mefgrofe n mit dem unbekannten
Parameter ;1 durch Gleichung 9.1 gegeben ist, kann durch eine einmalige Messung
der Observablen n eine Schitzung iiber den unbekannten Parameter p gemacht
werden. Im klassischen Fall wird eine obere Grenze p™** mit einem Konfidenzlevel
von 90% iterativ mit den Relationen

[e.e]

09= > Pn|u™) , (9.2)

n=ngops+1

Nobs
1-0.9=>Y" P(n|u™) (9.3)

n=0
bestimmt. Entspricht die obere Grenze dem wahren Wert (¢™* = p), werden mit
einer zehnprozentigen Wahrscheinlichkeit héchstens n..s Ereignisse beobachtet.

Bei einer sehr kleinen Ereignisanzahl (n = 0) ist die klassische Herleitung von Konfi-
denzgrenzen nicht als Standardmethode zu empfehlen, da zwei unerwiinschte Effekte
auftreten. Zum einen kann die numerisch errechnete Grenze bei grofem Untergrund
(b = 3.0) ein negatives Resultat erzeugen, zum anderen sind die berechneten Inter-
valle keine Konfidenzintervalle mehr, wenn die Art der Grenze (obere Grenze oder
zweiseitiges Grenzintervall) von den Daten abhingig gemacht wird.

Im Vergleich mit den klassischen Methoden bietet das Verfahren nach Feldman &
Cousins [FC98| zwei grofe Vorteile:

e Durch die Anwendung eines Anordnungsprinzips nach Likelihood-
Verhiltnissen werden unphysikalische Intervalle vollstéindig vermieden.

e Die Rechenverfahren zur Bestimmung einer einseitigen Konfidenzgrenze und
eines zweiseitigen Konfidenzintervalls werden vereinigt. Dadurch muf nur der
gewiinschte Konfidenzgrad festgelegt werden. Die Entscheidung, eine einseitige
oder zweiseitige Konfidenzgrenze zu bestimmen, fillt weg.
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Die Konstruktion eines Konfidenzbandes nach Feldman & Cousins wird im folgenden
anhand von Abbildung 9.1 erkléirt. In dieser ist das Konfidenzband fiir den Signal-
mittelwert p in Abhéngigkeit von der gemessenen Ereignisanzahl n aufgetragen. Das
Konfidenzband besteht aus mehreren Akzeptanzbereichen, auch Akzeptanzintervalle
genannt, die in Abbildung 9.1 durch horizontale Linien dargestellt sind.

Signalmittelwert p

(4]
LN L L B L ) N B B B

e Jl AL L O L E LR EECEEREEECREEY —_—

0 \\\\\\I:'-\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\
0 1 2 3 Mg 4 5 6 7

Ereignisanzahl n

Abbildung 9.1: Skizze zur Veranschaulichung der Konstruktion und Verwen-
dung eines Konfidenzbandes.

Zur Bestimmung einer Konfidenzgrenze, oder eines Konfidenzintervalls wird fiir den
gemessenen n-Wert n, eine vertikale Linie durch den Punkt n, auf der horizonta-
len Achse eingezeichnet (durchgezogene Linie). Das Konfidenzintervall [, 11,] bein-
haltet alle p; Werte, deren zugehorige Akzeptanzregionen durch die vertikale Linie
gekreuzt werden. Das unterste durchkreuzte Liniensegment gibt die untere Intervall-
grenze (i, an und das Oberste den Wert der oberen Intervallgrenze 1. Dies gilt auch
fiir den Fall, dak die Menge an durchkreuzten horizontalen Liniensegmenten nicht
einfach verbunden ist. Die Intervallgrenzen geben ebenfalls die obere und untere
Konfidenzgrenze an.
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Zur Konstruktion eines Konfidenzbandes nach Feldman & Cousins [FC98| werden die
Akzeptanzbereiche fiir jeden Signalmittelwert p; einzeln mit einem Anordnungsver-
fahren bestimmt. Hierzu werden die Wahrscheinlichkeiten P(n|u) unter Verwendung
der bekannten Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion(Gleichung 9.1) fiir diskrete Werte
N1, Mg, ... und iy, fig, ... berechnet und in einer Tabelle zusammengefafst (Tabelle 9.1).

n n2

pr | P(nalp) | P(nzlp)

pe | P(nalpz) | P(n2|p2)

Tabelle 9.1: Tabelle der Wahrscheinlichkeiten P(n|u).

Die Tabelle wird genutzt um den maximalen Wahrscheinlichkeitswert P fiir jedes n
zu bestimmen. Der Signalmittelwert y fiir den die Wahrscheinlichkeit P(n|ux) maxi-
mal wird heilt fipest . Hierbei wird vorausgesetzt, dafl der Wert finest,, physikalisch
erlaubt ist, was bedeutet, dafs der Wert grofer oder gleich null sein muf. Deshalb
gilt fivest., = max(0,n — b). Deszufolge wird in jeder Tabellenspalte die maximale
Wabhrscheinlichkeit P(n|ppest.n) gesucht. Die Division jedes Wahrscheinlichkeitswer-
tes P(n|p) durch P(n|ppest,n) wird spaltenweise durchgefiihrt und in Tabelle 9.2 ein-
getragen. Anschaulich bedeutet dies eine spaltenweise Normierung der Wahrschein-

n n2

P(nalp) P(na|p1)
Iul P(””P‘best,nl) P(nQ‘,u'best,nQ)

P(na|pz) P(na|p2)
Iu2 P(””P‘best,nl) P(nQ‘,u'best,nQ)

Tabelle 9.2: Verhéltnis der Likelihoodfunktionen P(n|u) und P(n|ppest,n)-

lichkeiten P(n|u) in Tabelle 9.1, so daf die grofte Wahrscheinlichkeit jeder Spalte in
Tabelle 9.2 auf Eins normiert ist. Um die Reihenfolge in der die Werte n; in ein Ak-
zeptanzintervall eingezeichnet werde sollen festzulegen, wird ein Anordnungsfaktor
R(n|p) eingefiihrt. Dieser ist durch das Verhéltnis der Likelihoodfunktionen P(n|u)
und P(n|ftbest,n) definiert,

Rioly) = . (9.4

Dadurch wird Tabelle 9.2 zu einer Anordnungstabelle (Tabelle 9.3).
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n n2

p1 | R(nilpa) | R(nzlp)

pz | R(nilpz) | R(nz|p2)

Tabelle 9.3: Anordnungstabelle zur Bestimmung von Akzeptanzintervallen.

Nach Feldman & Cousins werden die Anordnungsfaktoren zusammen mit den Wahr-
scheinlichkeiten folgendermafien zur Bestimmung eines Akzeptanzintervalle verwen-
det: Fiir einen festen Signalmittelwert ;1; werden die Werte n; nacheinander zum
Intervall hinzugefiigt. Begonnen wird mit dem n—Wert, dem der grofte Anordnungs-
faktor zugeordnet ist. Danach werden solange die n—Werte mit dem néichstgréfiten
Anordnungsfaktor zum Intervall hinzugefiigt, bis die Summe der Wahrscheinlichkei-
ten, der zum Intervall geh6renden n—Werte, den gewiinschten Konfidenzlevel erreicht
oder iiberschreitet. So lautet die Abbruchbedingung fiir einen Konfidenzlevel von
90%

> P(nilpy) =09 . (9.5)

i

Nachdem alle n; fiir das Akzeptanzintervall bestimmt wurden, wird dieses in das
n—p~Diagramm eingetragen. Da das Intervall fiir den ;~Wert 1y bestimmt wurde
wird das Intervall an die p—Achsenposition iy in das Diagramm eingezeichnet. Zur
Bestimmung der Akzeptanzintervalle fiir die restlichen p; werden die zugehorigen
Anordnungsfaktoren in der gleichen Art und Weise verwendet. Nachdem die Akzep-
tanzintervalle fiir jeden Signalmittelwert y; berechnet wurde bildet die Summe aller,
in das n—p—Diagramm eingezeichneten, Akzeptanzregionen das gesuchte Konfidenz-
band (Abbildung 9.1).
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In Tabelle 9.4 sind die verschiedenen Grofen n, P(n|u), fbestn, £(7|fbest,n) und
R(n|p) zur Bestimmung eines Akzeptanzintervalls fiir einen Signalmittelwert © = 0.5
exemplarisch aufgelistet. Es handelt sich in diesem Beispiel um eine poissonverteilte
Mefgrofe mit einer mittleren Untergrundereignisanzahl von b = 3.0. In der letzten
Spalte von Tabelle 9.4 ist der Rang jedes Eintrags aufgefiihrt. Mit diesem wird die
Reihenfolge der Eintrdge in das Akzeptanzintervall verdeutlicht. Der n—Wert mit
dem groften Anordnungsfaktor R(n|u) bekommt den Rang Eins, der zweitgrofte
Wert den Rang Zwei und so weiter.

Wie zuvor beschrieben, werden die Wahrscheinlichkeiten entsprechend ihres Anord-
nungsfaktors in absteigender-, beziehungsweise entsprechend ihres Ranges in auf-
steigender Folge addiert, bis die Summe der Wahrscheinlichkeiten den gewiinschten
Konfidenzlevel erreicht oder iiberschreitet. Dies ist fiir die Summe der Wahrschein-
lichkeiten mit Rang Eins bis Sieben, beziehungsweise der zugehorigen Ereignisan-
zahlen n von Null bis Sechs, erfiillt:

i P(nilp=0.5)=0.935 . (9.6)

=0

Somit liegt die Akzeptanzregion fiir © = 0.5 im Intervall n = [0, 6] (Abbildung 9.2).
Das in dieser Abbildung gezeigte Konfidenzband wurde fiir die diskreten p—Werte
im Intervall [0, 50] mit einer Schrittweite von 0.005 berechnet. Das entspricht einer
Genauigkeit von 0.01 an den Endpunkten [FC98]. Da in diesem Beispiel diskrete
Werte verwendet werden, ist der Konfidenzlevel der Akzeptanzregionen etwas grofer
als 90%. Das fiihrt zu einer konservativeren Abschitzung der Grenzen.

n P(TL“L) Mbest,n P(”|Mbest,n) R(TL“L) Rang
0 0.030 0. 0.050 0.607 6
1 0.106 0. 0.149 0.708 5
2 0.185 0. 0.224 0.826 3
3 0.216 0. 0.224 0.963 2
4 0.189 1. 0.195 0.966 1
) 0.132 2. 0.175 0.753 4
6 0.077 3. 0.161 0.480 7
7 0.039 4. 0.149 0.259 8
8 0.017 5. 0.140 0.121 9
9 0.007 6. 0.132 0.050 10
10 | 0.002 7. 0.125 0.018 11
11 | 0.001 8. 0.119 0.006 12

Tabelle 9.4: Erlduternde Berechnungen zur Bestimmung des Akzeptanzinter-
valls fiir p = 0.5 bei einer mittleren Untergrundereignisanzahl
von b = 3.0 [FC98|.



9.1. Vereinheitlichter Ansatz nach Feldman & Cousins 113

e e el i
OFRL, N WM~ OG

Signa mittelwert

W b 010N 0 ©

N

o

012345678 9101112131415
Ereignisanzahl n

Abbildung 9.2: Konfidenzband (90%—Konfidenzlevel) zur Bestimmung des
Signalmittelwertes v fiir eine poissonverteilte Mefkgroke n
bei einer mittleren Untergrundereignisanzahl von b = 0.3
unter Anwendung des Anordnungsprinzips nach Feldman &
Cousins [FC98].

Das hier beschriebene Verfahren zur Bestimmung eines Konfidenzintervalls kann
bei Kenntnis der Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion einfach angewendet werden. In
der vorliegenden Arbeit wird eine Analyse verwendet, die ein Entfaltungsverfahren
beinhaltet. Hierdurch sind sowohl die Datenpunkte benachbarter Bins, als auch ihre
Fehler miteinander korreliert, was dazu fiihrt, daf die Wahrscheinlichkeitsdichte-
funktion in diesem Fall nicht zwangsldufig poisson- oder gaufverteilt ist. Um das
Verfahren nach Feldman & Cousins auf die Entfaltungssituation anwenden zu kon-
nen, werden mit Hilfe von Monte—Carlo—Simulationen individuelle Wahrscheinlich-
keitsdichtefunktionen erstellt.
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9.2 Individuelle Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen

Bei mehrfach wiederholten Monte-Carlo-Simulationen zeigt sich, daf die Ereignis-
anzahl eines spezifischen Energieintervalls um einen Mittelwert verteilt liegt. In Ka-
pitel 8 wurde davon ausgegangen, dak die entfaltete Ereignisanzahl pro Intervall
gaufsverteilt ist. Da jedoch durch den Entfaltungsalgorithmus benachbarte Intervalle
miteinander korreliert sind, ist die Annahme aus Kapitel 8 nicht zwangslaufig richtig.
Deshalb werden die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen individuell bestimmt.

Zur Berechnung einer individuellen Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion wird eine
grofse Anzahl an Monte-Carlo—Simulationen generiert. Jede Simulation beinhaltet
atmosphérische Neutrinos, die den Signaluntergrund bilden, sowie das eigentliche
Signal, die gesuchten extraterrestrischen Neutrinos. Fiir die extraterrestrischen Neu-
trinos wird ein Signalfluf ¢ oc E,? angenommen. Im folgenden wird der SignalfluR
einer Monte-Carlo-Simulation immer mit E? gewichtet angegeben und als Signal-
anteil u bezeichnet. Somit ergibt sich fiir den Signalanteil u: u = ¢, - E2.

Fiir jede Simulation wird unter Verwendung des Neuronalen Netzes und des Entfal-
tungsalgorithmus das Energiespektrum bestimmt. Im resultierenden Energiespek-
trum wird ein Energieschnitt durchgefiihrt. Die Ereignisanzahl oberhalb des Schnit-
tes wird fiir jede Simulation in ein Histogramm eingetragen. Das normierte Histo-
gramm ergibt die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir den gewdhlten Energiebe-
reich. In der linken Hélfte von Abbildung 9.3 ist ein Energiespektrum skizziert. Die

N P

E, N

Abbildung 9.3: Neutrinoenergiespektrum und Wahrscheinlichkeitsdichte-
funktion. Links: Entfaltetes Neutrinospektrum (Punkte und
schwarze Linie) mit Energieschnitt (rot gestrichelte Linie)
und Ereignisanzahl n oberhalb des Schnittes. Rechts: Wahr-
scheinlichkeitsdichtefunktion, die aus den histogrammier-
ten Ereignisanzahlen n fiir eine Vielzahl von Monte—Carlo—
Simulationen erzeugt wird.

Ereignisanzahl N ist gegen die Neutrinoenergie £, aufgetragen. Die wahre Vertei-
lung wird durch das Histogramm gekennzeichnet, und die Punkte représentieren
das entfaltete Spektrum. Der Energieschnitt ist durch die rot gestrichelte Linie an
der unteren Grenze des letzten Energieintervalls gekennzeichnet. In diesem Beispiel
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liegen n Ereignisse oberhalb des Energieschnittes. Auf der rechten Seite von Ab-
bildung 9.3 ist die resultierende Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion dargestellt. Zur
Bestimmung eines Konfidenzbandes werden die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen
fiir Simulationen mit unterschiedlichen Signalbeitrigen generiert.

9.2.1 Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen des Jahres 2000

Fiir die Berechnung des Konfidenzbandes des Jahres 2000 werden 21 ver-
schiedene Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen verwendet. Die Funktionen sind
fiir Simulationen mit Signalbeitrigen zwischen = 1078 GeV cm2 s ! sr~! und
p=10"%GeV cm 2 s7! st7! generiert (Abbildung 9.4). Zu jedem Signalbeitrag
werden 10.000 Einjahres—Simulationen durchgefiihrt, was einer Datennahme von
210.000 Jahren entspricht. Die Anzahl der zu generierenden Simulation pro Wahr-
scheinlichkeitsdichtefunktion wurde auf 10.000 festgelegt, um die statistischen Fluk-
tuationen, die bei Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen mit nur 1.000 Simulationen

vorhanden sind, zu unterdriicken. Die Entfaltung der simulierten Daten fiihrt zu

| T Volkovaatm v+ \_z“ -------- 1.010° GeV srtstem?
E — 1.0¢10" GeVsristcem?
- 1.0*10% Gevsristcem?

=
o
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)
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=
o
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Abbildung 9.4: Bereich der simulierten Signalbeitrédge fiir das Jahr 2000.

10.000 Energiespektren pro Kombination aus atmosphérischem Fluf und Signalbei-
trag. In Abbildung 9.5 und 9.6 sind die Energiespektren fiir vier unterschiedliche
Simulationen exemplarisch dargestellt. Hier ist die Ereignisanzahl in Abhéngigkeit
vom Logarithmus der Neutrinoenergie F, aufgetragen. Das entfaltete Spektrum wird
jeweils durch die Datenpunkte repréasentiert, wihrend die simulierten Spektren durch
Histogramme dargestellt werden.
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Abbildung 9.5: Entfaltete Neutrinoenergiespektren fiir Simulationen des
Jahres 2000. Oberes Bild: kein Signalanteil (u = 0),
unteres Bild: = 1.0-107% GeV cm™2 57! sr7!
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Abbildung 9.6: Entfaltete Neutrinoenergiespektren fiir Simulationen des
Jahres 2000.
Oberes Bild: ¢ =1.0-10"7 GeV cm™2 57! st 1,
unteres Bild: 1 =1.0-107% GeV cm™2 s~ sr— L.
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Die rekonstruierten Spektren zeigen eine sehr gute Ubereinstimmung mit den
simulierten Spektren fiir alle Signalbeitréige. Das obere Histogramm in Abbil-
dung 9.5 zeigt die Energieverteilung fiir ein rein atmosphirisches Spektrum.
Im unteren Histogramm ist die Energieverteilung mit einem Signalbeitrag von
pw=10-10"%GeV cm 2 s7! sr7! zu sehen. Da es sich bei dieser Simulation um
einen sehr kleinen Signalbeitrag handelt, unterscheidet sich diese Verteilung nur sehr
wenig von einem reinen atmosphérischen Spektrum. Ab einer Energie von 100 TeV
sind im Histogramm kaum noch Eintrdge vorhanden. Dies &ndert sich, sobald der
Signalbeitrag erhoht wird. In den Histogrammen in Abbildung 9.6 sind die entfaltete
Energieverteilung fiir Signalbeitriige von p=1.0-10"7 GeV cm 2 57! sr~!(oben)
und 4 =1.0-107% GeV cm2 s7! st !(unten) zu finden. Oberhalb von 100 TeV
steigen die Ereignisanzahlen an und erscheinen im vorletzten Energieintervall
(100 TeV — 316 TeV) als lokales Maximum. Unter Beriicksichtigung der nicht
dquidistanten Intervallgrenzen zeigt sich, dafs es sich hierbei um ein Abflachen des
Gesamtspektrums handelt.

Anhand der rekonstruierten Energiespektren wird fiir die Wahrscheinlichkeitsdichte-
funktionen in den Energiebereichen oberhalb von 50 TeV erwartet, daf alle Funktio-
nen mit sehr kleinem Signalanteil, beispielsweise pn = 1.0 - 107® GeV ecm™2 57! sr7!,
ein Maximum nahe bei Null haben. Bei Vergrofserung des Signalanteils sollte die
Wahrscheinlichkeit, Ereignisse zu messen, ansteigen und sich daher das Funktions-
maximum zu hoheren Ereignisanzahlen verschieben. In Abbildung 9.7 werden fiir
jeden Energieschnitt die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen fiir drei verschiedene
Signalbeitrige miteinander verglichen. Die obere Abbildung beinhaltet die Funk-
tionen fiir Energien 316 TeV < F, < 1 PeV. In der mittleren Abbildung wurde ein
Energieschnitt von 100 TeV < E,, < 316 TeV durchgefiihrt und in der unteren Ab-
bildung gilt die Bedingung 50 TeV < F,, < 100 TeV. Die gestrichelten schwarzen Hi-
stogramme zeigen die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen fiir einen Signalbeitrag
von g =1.0-10""% GeV ¢cm~2 s7! sr7!. Die rot durchgezogenen Histogramme bein-
halten Simulationen fiir einen Signalbeitrag von = 1.0-107%* GeV ecm™2 57! sr!
und die punktgestrichelten blauen Histogramme stellen die Wahrscheinlichkeitsfunk-
tionen fiir einen Signalbeitrag von p = 1.0-107% GeV cm™2 s ! sr~! dar. An je-
des Histogramm wurde eine Gauffunktion angepaft, um die Funktionsmaxima zu
verdeutlichen. Wie erwartet, liegt das Maximum fiir eine Wahrscheinlichkeitsdichte-
funktion mit sehr kleinem Signalanteil bei null Ereignissen und mit einem sehr grofien
Signalanteil bei einer hohen Ereignisanzahl. Ein Gesamtiiberblick der Wahrschein-
lichkeitsdichtefunktionen fiir einen Energiebereich von 100 TeV < E, < 316 TeV ist
in Abbildung 9.8 zu finden. Hier sind 8 von insgesamt 21 berechneten Wahrschein-
lichkeitsdichtefunktionen dargestellt.
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Abbildung 9.7: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen des Jahres 2000 fiir drei
verschiedene Signalbeitrige berechnet fiir Neutrinoenergien
von 316 TeV bis 1 PeV (oben), von 100 TeV bis 316 TeV
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Abbildung 9.8: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen des Jahres 2000 fiir acht
verschiedene Signalbeitrige giiltig im Neutrinoenergiebereich
zwischen 100 TeV und 316 TeV.
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9.2.2 Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen der Jahre 2000 bis 2003

Durch die Analyse der Daten des Jahres 2000 kann der maximale extraterrestrische
NeutrinofluR auf (¢ - £?)ggy = 3.3- 1077 GeV cm ™2 s™! sr~! begrenzt werden (Ka-
pitel 9.4). Daher kann der maximal zu generierende Signalbereich zur Bestimmung
eines Konfidenzbandes fiir die Daten der Jahre 2000 bis 2003 auf die angegebene
Grenze festgelegt werden. Somit liegt der Signalbereich niedriger als fiir die Bestim-
mung eines Konfidenzbandes des Jahres 2000. Um mogliche Randeffekte bei der
Bestimmung des Konfidenzbandes zu vermeiden, wird der zu generierende maxima-
le Signalbeitrag etwas oberhalb der oberen Grenze festgelegt. Insgesamt werden
17 verschiedene Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen fiir Signalbeitrige zwischen
pu=10-1073"GeVem2stsrt und p=398-10""% GeV ecm 2 s ! sr~! gene-
riert (Abbildung 9.9). Da jede Simulation einer Datennahme von vier Jahren ent-
spricht, ist die Statistik pro Simulation viermal grofer als die Statistik der Ein-
jahresanalyse des Jahres 2000. Fiir die Bestimmung der Wahrscheinlichkeitsdichte-
funktionen geniigt daher die Verwendung von 1.000 Vierjahres-Simulationen, um
statistische Fluktuationen zu minimieren. Insgesamt wurden 17.000 Simulationen
durchgefiihrt, was einer Datennahme von 68.000 Jahren entspricht. In den Abbil-
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Abbildung 9.9: Bereich der simulierten Signalbeitrédge fiir die Jahre
2000 bis 2003.

dungen 9.10 und 9.11 sind die simulierten und entfalteten Energiespektren fiir vier
verschiedene Signalbeitrige gezeigt. Die Ereignisanzahl ist gegen den Logarithmus
der Neutrinoenergie aufgetragen. Die entfalteten Spektren, dargestellt durch Punk-
te, stimmen sehr gut mit den simulierten Daten, dargestellt durch Histogramme,
iiberein.
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Abbildung 9.10: Entfaltete Neutrinoenergiespektren fiir Simulationen der
Jahre 2000 bis 2003.
Oben: 4 =1.0-10"8 GeV cm™2 s~ sr7 1,
unten: g =1.0-1077 GeV cm 2 s7! sr71.
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Oben: 4 =2.0-10"7 GeV cm ™2 s~ ! sr7 1,
unten: = 3.98-1077 GeV cm 2 s~ sy L.
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Im oberen Histogramm von Abbildung 9.10 ist das Energiespektrum fiir die
Kombination eines atmosphérischen Spektrums und eines Spektrums mit Signalbei-
trag von = 1.0-10"% GeV cm™2 s7! sr~! und im unteren Histogramm fiir einen
Signalbeitrag von g = 1.0-10"" GeV cm™2 s7! st~ zu sehen. In Abbildung 9.11
sind die Energiespektren fiir Signalbeitrige von g =2.0-107" GeV cm™2 57! sr!
(oben) und p=3.98-10"7 GeV em 2 s7! sr~! (unten) zu finden. Der Vergleich
der vier Energiespektren zeigt ein Abflachen des Spektrums oberhalb von 100 TeV
fiir einen anwachsenden Signalbeitrag. Aufgrund der groferen Statistik ist das
Abflachen hier besser zu beobachten als bei den Spektren der Analyse des Jahres

2000.

Fiir die Analyse der Daten der Jahre 2000 bis 2003 werden, wie be-
reits in der Analyse des Jahres 2000, drei verschiedene Energieschnitte
(50 TeV < E, < 100 TeV, 100 TeV < E, < 316 TeV und 316 TeV < E, < 1 PeV)
durchgefiihrt. Die resultierenden Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen sind in Ab-
bildung 9.12 dargestellt. Pro Energieschnitt werden je drei Funktionen mit-
einander verglichen. Gezeigt sind die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen fiir
folgende Signalbeitrige: p = 1.0-10"% GeV cm2 s sr! (gestrichelte schwar-
ze Linie), u=1.0-10"" GeV cm 2 s ! sr™! (durchgezogene rtote Linie) und
p=1.0-10"% GeV cm~2 s7! sr~! (punktgestrichelte blaue Linie). Zur Verdeutli-
chung der Histogrammaxima wurden Gauffunktionen an die Histogramme angepafst.
Wie erwartet, zeigt sich fiir die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen der Jahre 2000
bis 2003 das gleiche Verhalten wie fiir die Funktionen des Jahres 2000 (Kapitel 9.2.1).
Je grofer der Signalanteil ist, desto mehr verschiebt sich das Wahrscheinlichkeits-
maximum zu hoheren Ereignisanzahlen.

Desweiteren wird erwartet, daf die Funktionsmaxima der Jahre 2000 bis 2003, ver-
glichen mit denen des Jahres 2000, um einen Faktor Vier zu gréferen Ereignisan-
zahlen verschoben sind, da sie eine viermal gréfsere Datennahme beinhalten. Der
Vergleich der Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen in den Abbildungen 9.7 und 9.12
fiir einen Signalbeitrag von beispielsweise 1 = 1.0 - 10764 GeV em =2 s7! sr! zeigt
das erwartete Verhalten.

In Abbildung 9.13 sind 8 von insgesamt 17 Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen, giil-
tig fiir den Energiebereich von 100 TeV und 316 TeV dargestellt. Hier zeigt sich, dafs
die Histogramme in manchen Bereichen von einer Gaufkfunktion abweichen. Folglich
sollten sich auch die Grenzen aus Kapitel 8 von den Grenzen, die mit individuell
bestimmten Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen bestimmt werden, unterscheiden.
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316 TeV bis 1 PeV (oben), von 100 TeV bis 316 TeV (Mitte)
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Abbildung 9.13: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen der Jahre 2000 bis
2003 fiir acht verschiedene Signalbeitrige giiltig im Neu-
trinoenergiebereich zwischen 100 TeV und 316 TeV.
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9.3 Konfidenzbander fur individuelle Wahrscheinlichkeits-
dichtefunktionen

Die Verwendung individuell bestimmter Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen inner-
halb des Feldman & Cousins Ansatzes ermoglicht die Berechnung eines an die Ent-
faltungsmethoden angepaften Konfidenzbandes. Eine Ausschlufigrenze kann somit
ohne Verwendung der mit dem Entfaltungsalgorithmus berechneten statistischen
Fehler bestimmt werden. Pro Energieschnitt wird anhand der histogrammierten in-
dividuellen Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen (Kapitel 9.2) eine Tabelle mit den
Wahrscheinlichkeiten P(n|u) gefiillt (Kapitel 9.1, Tabelle 9.1). Die weitere Berech-
nung des Konfidenzbandes erfolgt analog zu dem in Kapitel 9.1 beschriebenen For-
malismus. Die resultierenden Konfidenzbénder sind in den folgenden Kapiteln 9.3.1
und 9.3.2 zu finden.

9.3.1 Konfidenzbander des Jahres 2000

Die berechneten Konfidenzbiander des Jahres 2000 sind in den Abbilungen 9.14,
9.15 und 9.16 dargestellt. Die verwendeten Energieschnitte sind 50 TeV bis
100 TeV, 100 TeV bis 316 TeV und 316 TeV bis 1 PeV. Das Entfaltungsergebnis
des jeweiligen Energiebereiches wird durch die vertikal gestrichelte Linie mar-
kiert. Somit kennzeichnet die gestrichelte Linie die beobachtete Ereignisanzahl
der Daten des Jahres 2000. Eine Messung von null Ereignissen ist gleichbe-
deutend mit der stirksten Einschrinkung des extraterrestrischen Neutrinoflusses.
Mit den Konfidenzbindern des Jahres 2000 ist die kleinste anzugebende Grenze
(¢ E*)goy = 1.26 - 10770 GeV em =2 571 s L.

10 \ \
— F I ——— ]
« C ] n
* - I ———— B
b - L —— -
* L  —— _

~ ——
IS B . _
o T —
= ——
 —
%J 107 b e— —
o o — 3
; O e — .
< F — -
%' o — .
% o _, mmmm 50 TeV-100 TeV b
c o — -
iy ——
%2} —
10° [ \ \ \ \ \ | =
0 : 5 10 15 20 25 30

Ereignisanzahl

Abbildung 9.14: Konfidenzband des Jahres 2000 im Energiebereich von
50 TeV bis 100 TeV fiir einen 90%—-Konfidenzgrad.
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Abbildung 9.15: Konfidenzband des Jahres 2000 im Energiebereich von
100 TeV bis 316 TeV fiir einen 90%—Konfidenzgrad.
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Abbildung 9.16: Konfidenzband des Jahres 2000 im Energiebereich von
316 TeV bis 1 PeV fiir einen 90%—Konfidenzgrad.
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Ein Vergleich der Konfidenzbinder miteinander zeigt das gleiche Verhalten wie
bei dem Vergleich zwischen den Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen. Je gréfer die
Energien sind, die zur Bestimmung eines Konfidenzbandes verwendet werden, desto
weiter ist das Konfidenzband zu kleinen Ereignisanzahlen hin verschoben. Dieses
Verhalten wird in der Uberlagerung aller Konfidenzb#nder in Abbildung 9.17 deut-
lich.

------ 50 TeV - 100 TeV

100 TeV - 316 TeV

Signalbeitrag [ GeV / (cm2 *sr*s)]

mmmm 316 TeV - 1 PeV

0 5 10 15 20 25 30
Ereignisanzahl

| ™
10 e

Abbildung 9.17: Konfidenzband des Jahres 2000 fiir drei verschiedenen
Energieschnitte 50 TeV bis 100 TeV (schwarz gepunktet),
100 TeV bis 316 TeV (hellgrau) und 316 TeV bis 1 PeV

(rot).

9.3.2 Konfidenzbinder der Jahre 2000 bis 2003

Die Konfidenzbinder der Jahre 2000 bis 2003 sind in den Abbildungen 9.18, 9.19
und 9.20 zu sehen. Wie bereits bei der Analyse des Jahres 2000 zeigt sich ein Ver-
schiebung der fiir hohe Energien berechneten Bander zu kleinen Ereignisanzahlen.
Eine Uberlagerung der Konfidenzbéinder der Jahre 2000 bis 2003 ist in Abbildung
9.21 dargestellt. Die Separation der einzelnen Binder ist hier stirker ausgeprigt
als bei denen des Jahres 2000 (Abbildung 9.17). Die Breite einzelner Konfidenzbe-
reiche ist, verglichen mit denen des Jahres 2000, nahezu gleichbleibend. Aufgrund
der grokeren Statistik sind die Bereiche wie erwartet, zu hoheren Ereignisanzahlen
verschoben. Dadurch ergibt sich eine Verbesserung der Sensitivitit um eine ganze
Grofenordnung. Die entfaltete Ereignisanzahl der Daten der Jahre 2000 bis 2003 ist
als gestrichelte Linie in den Abbildungen 9.18, 9.19 und 9.20 eingezeichnet.
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Abbildung 9.18: Konfidenzband der Jahre 2000 bis 2003 im Energiebereich
von 50 TeV bis 100 TeV fiir einen 90%—Konfidenzgrad.
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Abbildung 9.19: Konfidenzband der Jahre 2000 bis 2003 im Energiebereich
von 100 TeV bis 316 TeV fiir einen 90%—Konfidenzgrad.
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Abbildung 9.20: Konfidenzband der Jahre 2000 bis 2003 im Energiebereich
von 316 TeV bis 1 PeV fiir einen 90%Konfidenzgrad.
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fiir die Jahre 2000 bis 2003.

verschiedenen Energieschnitte
50 TeV bis 100 TeV (schwarz gepunktet), 100 TeV bis
316 TeV (hellgrau) und 316 TeV bis 1 PeV (rot) berechnet
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9.4 Obere 90%—Konfidenzgrenzen des Jahres 2000

Unter Verwendung des entfalteten Energiespektrums der Daten des Jahres 2000
(Abbildung 6.2) und der individuell bestimmten Konfidenzbénder (Abbildung 9.14,
9.15 und 9.16) konnen obere 90%—Konfidenzgrenzen zum Auschluf eines extrater-
restrischen Neutrinoflusses bestimmt werden.

Die entfalteten Ereignisanzahlen N pro Energieintervall sind in den Teilausschnit-
ten der Konfidenzbénder (Abbildung 9.22) durch gestrichelte blaue Linien markiert.
Das letzte durchkreuzte Liniensegment eines Konfidenzbandes ergibt den oberen
Signalanteil p, der mit dieser Ereignisanzahl ausgeschlossen werden kann. Da syste-
matische Fehler in der Bestimmung eines Konfidenzbandes nicht mitberiicksichtigt
werden, wird dem oberen Signalanteil ein Fehler von 30% hinzugefiigt. Der resultie-
rende Wert ergibt die gesuchte obere 90%Konfidenzgrenze (¢ E2)gq%. In Tabelle 9.5
sind die verwendeten Energieintervalle, die zugehdrigen entfalteten Ereignisanzahlen
N, die oberen Signalanteile ¢ und die resultierenden 90%-Grenzen aufgelistet.
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Abbildung 9.22: Teilausschnitt der Konfidenzbander des Jahres 2000 fiir die
Energiebereiche 50 TeV bis 100 TeV (links oben), 100 TeV
bis 316 TeV (rechts oben) und 316 TeV bis 1 PeV (unten).
Die gestrichelte blaue Linie markiert die Anzahl der entfal-
teten Ereignisse im jeweiligen Energiebereich.
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Ein Vergleich der oberen Grenzen mit dem entfalten Spektrum des Jahres 2000
und der iiber alle Winkel integrierten atmosphérischen Flufsvorhersage nach Volkova
[Vol80] ist in Abbildung 9.23 dargestellt.

E [TeV | N % [ng,\s/.sr] (¢ EZ)oon [%}
50 — 100 1.25 2.51-1077 3.3-1077
100 — 316 0.36 1.58 - 10~ 7 21-1077
316 — 1000 0.00 1.26-1077 1.6-1077

Tabelle 9.5: Obere 90%-Konfidenzgrenzen (¢ - E?)goo, des Jahres 2000. Die
angegebenen Grenzen beinhalten einen systematischen Fehler
von 30%.
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Abbildung 9.23: Obere 90%-Konfidenzgrenzen (¢ - E2)ggy des Jahres 2000
(blaue Linien) verglichen mit dem entfalteten Spektrum
des Jahres 2000 (blaue Datenpunkte) und dem iiber alle
Winkel integrierten atmosphérischen Spektrum nach Vol-
kova [Vol80] (gestrichelte Linie).
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9.5 Obere 90%—Konfidenzgrenzen der Jahre 2000 bis 2003

Zur Bestimmung der oberen 90%—Konfidenzgrenzen wird die Anzahl der entfalteten
Ereignisse (Abbildung 6.7) fiir die drei hochsten Energieintervalle in die zugehd-
rigen Konfidenzbéndern (Abbildung 9.18 bis 9.20) eingetragen. In Abbildung 9.24
sind Teilausschnitte der Konfidenzbénder zu sehen. Hierbei markieren die blau ge-
strichelte Linien die Ereignisanzahlen N im jeweiligen Energieintervall. In jedem
Konfidenzband wird der Signalanteil ;1 des obersten durchkreuzten Liniensegmen-
tes abgelesen. Der so bestimmte Signalanteil zuziiglich eines systematischen Fehlers
von 30% ergibt die 90%-Konfidenzgrenze (¢ - E?)ggy der Jahre 2000 bis 2003. Die
verwendeten Energieintervalle, die zugehorigen entfalteten Ereignisanzahlen N, die
oberen Signalanteile i und die resultierenden oberen 90%-Grenzen sind in Tabelle
9.6 zu finden. Die Ergebnisse sind zusammen mit dem entfalteten Spektrum der
Jahre 2000 bis 2003 und der iiber alle Winkel integrierten atmosphérischen Fluf-
vorhersage nach Volkova [Vol80] in Abbildung 9.25 dargestellt.
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Abbildung 9.24: Teilausschnitt der Konfidenzbander der Jahre 2000 bis 2003
fiir die Energiebereiche 50 TeV bis 100 TeV (links oben),
100 TeV bis 316 TeV (rechts oben) und 316 TeV bis 1 PeV
(unten). Die gestrichelte blaue Linie markiert die Anzahl
der entfalteten Ereignisse im jeweiligen Energiebereich.
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E [TeV | N 7 [nge,\s/.sr] (¢ E2)oo% [%}
50 — 100 3.64 5.01-1078 6.51-1078
100 — 316 1.26 3.98.10°8 5.17-10°8
316 — 1000 0.00 2.51-1078 3.26-1078

Tabelle 9.6: Obere 90% Konfidenzgrenzen (¢ - E2)qgy, der Jahre 2000 bis
2003. Die angegebenen Grenzen beinhalten einen systematischen
Fehler von 30%.
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Abbildung 9.25: Obere 90%Konfidenzgrenzen (¢ - E?)goy, der Jahre 2000
bis 2003 (blaue Linien) verglichen mit dem entfalteten Spek-
trum der Jahre 2000 bis 2003 (blaue Datenpunkte) und
dem iiber alle Winkel integrierten atmosphérischen Spek-
trum nach Volkova [Vol80] (gestrichelte Linie).
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Ergebnisdiskussion

10.1 Vergleich mit AGN—-Modellen

In Abbildung 10.1 werden die berechneten oberen 90%—Grenzen mit ausgewahlten
AGN-Modellen verglichen. Die schattierte Flache (MPR-bound) zeigt eine Abschét-
zung der oberen Grenze des AGN-Flusses [MPRO1]. Der obere Rand dieser Fléiche
gibt eine obere Grenze fiir Quellen an, die optisch dicht beziiglich Photon—Neutron—
Wechselwirkungen sind (7,,, >> 1). Eine Grenze fiir optisch diinne Quellen (7., < 1)
ist durch die untere Begrenzung der schattierten Fliche gegeben.

Das Modell 2 (MPR-max) représentiert den maximalen Neutrinofluf von Blasaren
in photo-hadronischen Wechselwirkungen [MPRO1].

Der isotrope Neutrinofluk von FR-II Galaxien wurde in [BBR05| berechnet und
ist in Abbildung 10.1 durch das Modell 3 dargestellt. Unter Beriicksichtigung von
Neutrinooszillationen ist das resultierende Spektrum gleich:

dN,
) D
YdE,

=1.437.5;-1077GeV ecm ™ st (10.1)

Hierbei ist 7.7, die effektive optische Tiefe von Proton-Gamma—Wechselwirkungen
[BBRO5]. Das Modell 3 in Abbildung 10.1 zeigt den maximalen Fluf fiir eine optische
Tiefe von Teff = 0.2.

Die Modelle von [NMB93] und [SS96| gehen von einer Korrelation zwischen der
X-ray Emission und der Neutrinoemission von der selben AGN-Quelle aus. Beide
Modelle kénnen durch die in dieser Arbeit berechneten oberen 90%—-Grenzen stark
eingeschrinkt werden. Das sehr hoch abgeschitzte Modell von [SS96] wurde dar-
aufhin modifiziert, was zu einem um einen Faktor 10 reduzierten Fluf fiihrte, der
in [Ste05| beschrieben ist, sieche Abbildung 10.1 Modell 4. Zusétzlich wurden Oszilla-
tionen beriicksichtigt, wodurch der Fluf um einen Faktor 2 weiter reduziert wurde.
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Abbildung 10.1: Vergleich der oberen 90%—-Grenzen (blaue Linien) und des
entfalteten Spektrums (blaue Datenpunkte) unter Verwen-
dung der Daten der Jahre 2000-2003 mit den iiber alle
Winkel integrierten Flufvorhersagen nach Volkova [Vol80]
(gepunktete schwarze Linie) und aktuellen AGN-Modellen.
Modell 1 [MPRO1] zeigt die obere Grenze von Neutrinos
aus optisch dichten Qellen (obere Begrenzung der schattier-
ten Fléche). Der untere Rand der schattierten Fléche repri-
sentiert die Begrenzung von Neutrinos aus optisch diinnen
Quellen. Model 2 [MPRO1] gibt den maximalen Beitrag von
Blasaren, die mit EGRET? gemessen wurden, an. Der iso-
trope Flufs von FR-II Galaxien ist durch Modell 3 [BBRO5]
dargestellt. Modell 4 zeigt den in [Ste05] postulierten Neu-
trinoflus.
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10.2 Obere 90%—Grenzen fiir TeV-Blasare

Die berechneten 90%—Grenzen sind Begrenzungen des gesamten isotropen extrater-
restrischen Neutrinoflusses von verschiedenen QQuellklassen. Bezogen auf den Neu-
trinofluss, der von einer einzelnen Quellklasse erwartet wird, konnen die ermittel-
ten Grenzen weiter eingeschrinkt werden [BGM™107]. Im folgenden werden nur die
Quellen betrachtet, die sowohl von Gammateleskopen, als auch von Neutrinotelesko-
pen beobachtet werden kénnen, um den maximal mefbaren Neutrinoflufl von dieser
Quellklasse zu bestimmen.

In hadronischen Szenarien werden Photonen mit Energien im TeV-Bereich
(TeV-Photonen) zusammen mit Neutrinos produziert. Dadurch kénnen Quellen un-
ter Annahme eines hadronischen Szenarios sowohl durch die Messung der emittierten
Photonen, als auch durch die Messung der emittierten Neutrinos beobachtet werden.
Aufgrund des sehr kleinen Wechselwirkungsquerschnittes von Neutrinos mit Mate-
rie propagieren Neutrinos nahezu verlustfrei von der Quelle bis zur Erde. Daher
entspricht das Neutrinospektrum am Quellort dem auf der Erde beobachteten Neu-
trinospektrum, das aufgrund der Rotverschiebung z um einen Faktor (1 + z) in der
Energie verschoben ist. Der von einer Quelle mit einer Rotverschiebung z,,.. zu
erwartende Neutrinofluf ist:

Zmax

(zamas) = o - / By (14 2)72 - pl2)

a
dFE,

av;
dz

dz . (10.2)

Hierbei ist ¢y der Normalisierungsfaktor, p(z) die mitbewegte Dichte und E,, - (1+ 2)
die Energie der Neutrinos am Quellort [BGM™07]. Fiir den mit E? gewichteten Fluf
ergibt sich:

Zmax

dN dVv.

B ) = 00+ [ (1) ple) G (103)
z=0
Unter Verwendung des Entwicklungsfaktors:
Zmax d‘/;
C(#max) = / (1+2)72p(2) 7 dz (10.4)
z=0
148t sich Gleichung 10.3 vereinfachen zu:
dN
EZ dE,, (zmax) = gbO . C(zmax) . (105)

Verglichen mit Neutrinos ist die Reichweite von TeV-Photonen sehr begrenzt, da
sie aufgrund ihrer Wechselwirkung mit den extragalaktischen Hintergrundphotonen
absorbiert werden. Deshalb kénnen mit der Detektion von TeV—Photonen, nur na-
he Quellen beobachtet werden. Die bisher entfernteste, beobachtete Quelle liegt bei



140 10. Ergebnisdiskussion

einer Rotverschiebung von z = 0.538 [TPB*07]. Das heikt, der zugehorige Neutrino-
flukl von Quellen, die mit Gammateleskopen beobachtet werden kénnen, ist ebenfalls
auf Quellen mit einer maximalen Rotverschiebung von z,,x = 0.5 begrenzt. Bezo-
gen auf den gemessenen Gesamtneutrinoflufl ist der Neutrinofluft von Quellen mit
Zmax < 0.5 um einen Faktor 7(zn.x) kleiner als der zu beobachtende Gesamtneutri-
nofluft. Der Absorptionsfaktor n wird iiber das Verhiltnis des Gesamtneutrinoflusses
zum Neutrinofluft von Quellen mit z < z,,,, bestimmt:

_ dN/dE,(z = o)

max,/ — ]_ .
Nmax) = =GN TIE, (o) (10.6)
Mit Hilfe von Gleichung 10.5 kann Gleichung 10.6 vereinfacht werden zu:
¢(z = 0)
N(Zmax) = ——— . 10.7
(Zmax) o) (10.7)

Unter Verwendung des Absorptionsfaktor 1dft sich der Gesamtflufs extrater-
restrischer Neutrinos, auf den maximalen NeutrinofluR von Quellen, die mit
TeV-Photonen beobachtbar sind, umrechnen:

AN AN ol AN
— — Zmax .
dE, \tev — dE, 1oy, dE, | :—oo

(10.8)

Der maximale Neutrinofluk von TeV—-Quellen kann mit einer oberen 90%—Grenze
des Gesamtflusses, (¢ - E?)ggy auf

g AN (0 B
Y dE, ITev N(Zmax)

(10.9)

abgeschitzt werden. Die in Kapitel 9 berechnete obere Grenze des Gesamtflusses im
Energiebereich von 316 TeV bis 1 PeV ist:

(- E*)ooy = 3.26-107° GeV cm 2 st srt . (10.10)

Unter Verwendung der Absorptionfaktoren 7(zpmax = 0.5) = 17 und n(zmax = 1) =5
[BGM*07] kann der maximale Neutrinofluff von Quellen die gleichzeitig mit
TeV-Photonen beobachtet werden kénnen auf
dN
E; -
Y dE,

(Zmax = 0.5) < 1.9-107? GeV em 2 s ! srt . (10.11)
TeV

beziehungsweise auf

dN
E%.
Y dE,

begrenzt werden. Der maximale Neutrinofluf fiir andere Energiebereiche ist in Ta-
belle 10.1 aufgelistet. In Abbildung 10.2 sind die oberen Grenzen fiir 2., = 0.5
dargestellt. Diese sehr kleinen Fliisse sind selbst mit einem 1 km® grofen Neutrino-
teleskop wie IceCube kaum mefbar. Es ist daher sinnvoll isotrope Neutrinoflussmes-
sungen, fiir optisch dichte Quellen durchzufiihren, da fiir diese Quellen ein wesentlich
héherer Fluf erwartet wird.

Tv(zmax =1.0)<6.5-107? GeV em s st . (10.12)
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2 GeV
Eu : (dN/dEV) TeV [cmg-s-sr}
E [TeV] | (¢-E})eow {%}
Zmax = 0.5 Zmax = 1.0
50 — 100 6.51-1078 3.8-107? 1.3-10°8
100 — 316 5.17-108 3.0-1079 1.0-1078
316 — 1000 3.26-10~8 1.9-107Y 6.5-1079

Tabelle 10.1: Maximaler Neutrinoflufs von Quellen, die gleichzeitig mit
TeV-Photonen beobachtet werden kénnen, berechnet fiir ma-
ximale Rotverschiebungen von zy.x = 0.5 und zy.x = 1.0.
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Abbildung 10.2: Vergleich der obere 90% Grenzen mit den Neutrinoflufs-
modellen von optisch diinnen Quellen. Die gezeigten Mo-
delle beinhalten Neutrinooszillationen. MPR—bound ist in
[MPRO1] beschrieben. HBL-I und HBL-II beschreiben den
Beitrag von HBL Quellen [MPE*'03]. TeV(zmax) sind die
oberen Grenzen fiir einen Neutrinofluf von Quellen, die
auch mit TeV-Photonen beobachtet werden.
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11

Allgemeine obere Grenze

Bisher wurden die Berechnungen der oberen Grenzen hinsichtlich eines Signalspek-
trums proportional zu ¢, o E~2 durchgefiihrt (Kapitel 9). Da viele FluRmodelle
extraterrestrischer Neutrinos ein Spektrum postulieren, das nicht proportional zu
E~? ist, ist eine Interpretation der bisher berechneten oberen Grenzen beziiglich
dieser Modelle nicht immer eindeutig. Die Berechnung der oberen Grenzen mit dem
hier beschriebenen Verfahren (Kapitel 9) ist immer mit der Produktion einer sehr
grofen Anzahl Monte-Carlo-Simulationen verbunden und daher zu zeitaufwendig,
um sie fiir eine Vielzahl von Modellen durchzufiihren.

Bei der analytischen Berechnung von Ereignisanzahlen werden im Allgemeinen die
Art und Lage des Detektors, die zugrundeliegenden Flufmodelle, sowie die Propa-
gation der Teilchen zum Detektor beriicksichtigt. Es werden jedoch keine genauen
Informationen beziiglich der angewendeten Analysemethode zur Messung der Ereig-
nisanzahlen einbezogen. Daher ist der Vergleich einer theoretisch bestimmten Er-
eignisanzahl mit der gemessenen Ereignisanzahl ungenau. Dies gilt insbesondere bei
Methoden wie der regularisierten Entfaltung in der die entfalteten Intervallinhalte
miteinander korreliert sind. Bei bekannter Korrelation der entfalteten Energieinter-
valle ist es moglich, die Ereignisanzahlen, die mit der in Kapitel 4 beschriebenen
Analysemethode bestimmt werden, fiir beliebige Flufmodelle zu berechnen. Die be-
rechneten theoretischen Ereignisanzahlen kénnen dadurch direkt mit den entfalteten
Werten verglichen werden. Hierzu wird die Wahrscheinlichkeit, Ereignisse in einem
bestimmten Energieintervall (im folgenden als Bin bezeichnet) zu messen, in Ab-
héngigkeit vom wahren Neutrinofluf berechnet.

11.1 'Wahrscheinlichkeit pro Energieintervall

Aufgrund der Korrelation entfalteter Intervallinhalte konnen simulierte Ereignisse,
die zum Energieintervall ¢ gehdren, in ein benachbartes Intervall j entfaltet werden.
Dadurch wird die Anzahl an Ereignissen in einem spezifischen Bin durch die benach-
barten Bins direkt beeinflufit. Bei bekannter Binkorrelation kann die Wahrschein-
lichkeit entfaltete Ereignisse in einem bestimmten Bin b zu messen in Abhéngigkeit
vom wahren Neutrinoflufs berechnet werden. Die Integration iiber diese Wahrschein-
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lichkeit liefert die maximal zu messende Ereignisanzahl im Bin 0. Dadurch kann
fiir beliebige Modelle die Ereignisanzahl direkt berechnet und mit der tatsdchlich
gemessenen Ereignisanzahl verglichen werden. Die Korrelation benachbarter Inter-
valle kann durch die Entfaltung eines einzelnen gefiillten Energieintervalls bestimmt
werden. Dazu wird ein Spektrum (dN/dE, = 107%- E;?) fiir die Jahre 2000 bis
2003 simuliert und in mehrere Energiebereiche unterteilt (Abbildung 11.1). Jeder
Energiebereich wird separat entfaltet, um die Korrelationen in Abhéingigkeit der
Energie zu bestimmen. In Abbildung 11.2 ist eine Skizze zur Entfaltung eines ein-
zelnen Energieintervalls dargestellt. Es wird erwartet, dal das entfaltete Spektrum

eines einzelnen Bins um den simulierten Energiebereich verteilt ist.

1 McC

log(E,)

Abbildung 11.1: Skizze zur Intervalleinteilung des Spektrums ¢, oc ;2.

— MC

log(E,)

Entfaltung
—

— MC (simuliert)
® MC (entfaltet)

log(E)

Abbildung 11.2: Skizze zur Entfaltung eines einzelnen Bins. Die entfalteten
Ereignisse (Punkte) sind um die simulierten Ereignisse (Hi-

stogramm) verteilt.

Die entfalteten Spektren von neun Energieintervallen werden in den Abbildungen
11.3 bis 11.7 gezeigt. Wie erwartet sind die entfalteten Ereignissanzahlen (Punkte)
um den simulierten Beitrag (Histogramm) normalverteilt. Die dargestellten Fehler
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setzen sich aus den statistischen und einem systematischen Fehler, der auf 30% des
Mefkwertes abgeschétzt wird, zusammen.
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Abbildung 11.3: Einzelnes simuliertes Energieintervall mit zugehdrendem
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Abbildung 11.4: Einzelnes simuliertes Energieintervall mit zugehdrendem
entfalteten Spektrum. Links: Bin 7, Rechts: Bin 8
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Abbildung 11.6: Einzelnes simuliertes Energieintervall mit zugehdérendem

entfalteten Spektrum. Links: Bin 11, Rechts: Bin 12
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Abbildung 11.7: Einzelnes simuliertes Energieintervall mit zugehérendem
entfalteten Spektrum (Bin 13)

Fiir jedes Bin kann die Wahrscheinlichkeit, ein simuliertes Ereignis aus Bin j in
Bin ¢ zu entfalten, berechnet werden. Dazu werden die entfalteten Spektren aus
den Abbildungen 11.3 bis 11.7 verwendet. Sei bing,, die Binnummer, in der sich
die simulierten Daten befinden (bing,,: Bin 5 bis Bin 13) und mc(bingy,) die An-
zahl an generierten Monte-Carlo-Ereignissen im Bin mit der Binnummer bingy,,,.
Die Binnummern des entfalteten Spektrums werden im folgenden mit bing,g, be-
zeichnet. Die zugehorigen entfalteten Ereignisanzahlen im Bin mit der Binnummer
biny,g, werden unfo(bing,g,) genannt. Die Wahrscheinlichkeit P(binyg|bing,,) im
Bin biny,¢, Ereignisse zu messen, die aus dem wahren Bin bing;,,,, stammen, ist:

P(binunfo|binsimu) = unfo(binunfo) Binbreite<binsimu)

. . 11.1
mc(bingn,) Binbreite(bingug,) (11.1)

In den Abbildungen 11.8 bis 11.12 sind die berechneten Wahrscheinlichkeiten fiir
die entfalteten Bins 5 bis 11 zu sehen. Zum Beispiel liegt die Wahrscheinlichkeit,
Ereignisse im Bin 13 zu messen, die auch in Bin 13 simuliert wurden bei circa 38%.
Ereignisse, die im Bin 12 simuliert wurden, werden mit einer Wahrscheinlichkeit von
25% im Bin 13 gemessen, und Ereignisse aus Bin 11 werden mit einer Wahrschein-
lichkeit von circa 0.05% in Bin 13 gemessen (Abbildung 11.12): Die histogrammierten
Wahrscheinlichkeiten werden mit einer Gauffunktion (Gleichung 11.2) angepaft.

1 log(Ey/MeV)—xg\2
—35( )

F(log(E,/MeV))=A-e 2" & (11.2)
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Abbildung 11.8: Die Wahrscheinlichkeit, Ereignisse mit der Energie E, im
Bin 5 (links) beziehungsweise Bin 6 (rechts) zu messen.
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Abbildung 11.9: Die Wahrscheinlichkeit, Ereignisse mit der Energie E, im
Bin 7 (links) beziehungsweise Bin 8 (rechts) zu messen.
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Abbildung 11.12: Die Wahrscheinlichkeit, Ereignisse mit der Energie E, im
Bin 13 zu messen.

In Tabelle 11.1 sind die Ergebnisse A, xo und o der Gauanpassung zusammen mit
den zugehdrigen Energiebereichen und der Intervallnummer aufgelistet.

log(E,/MeV) | E, [TeV] | bingg | A | o o
6.5 - 6.7 3.2 - 5.0 ) 0.15 | 6.56 | 0.48
6.7 -6.9 5.0 - 7.9 6 0.16 | 6.76 | 0.46
6.9 - 7.1 79 - 126 7 0.15 | 7.01 | 0.43
7.1-73 12.6 -  20.0 8 0.17 | 7.22 | 041
73-7.5 20.0- 31.6 9 0.18 | 7.41 | 0.43
7.5 -T7.7 31.6 - 50.1 10 0.20 | 7.61 | 0.46
7.7-8.0 50.1 — 100.0 11 0.30 | 7.92 | 0.50
8.0 -8.5 100.0 - 316.2 12 0.44 | 8.39 | 0.49
8.5-9.0 316.2 — 1000.0 13 0.38 | 8.73 | 0.44

Tabelle 11.1: Ergebnisse der Anpassung mit einer Gaufsfunktion.
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Da die Wahrscheinlichkeiten fiir die Entfaltung des Flusses ¢(E,) = 107% - E?
bestimmt wurde ergibt die Integration iiber die Wahrscheinlickeit F' die Ereignisan-
zahl, die bei der Entfaltung des Flusses ¢(F,) = 107% - £? im Bin bin,g, erwartet
wird:

Eu,maz
N(binunfo) = / F(binunfo, Ey) dEV . (113)

El/,min

Um die Ereignisanzahl fiir ein beliebiges Spektrum ¢(F,) zu berechnen, wird in
Gleichung 11.3 der verwendete Fluf ¢(F,) = 107¢- £, 2 als Normierung hinzugefiigt:

Eu,maac
E,
N(binunfo) = / F(binunfoa Eu) : % dEV . (11.4)
El/,min v

Mit Gleichung 11.4 kénnen die Ereignisanzahlen, die mit der in Kapitel 4 beschriebe-
nen Analysemethode bestimmt werden, fiir beliebige Flufsmodelle berechnen werden,
wodurch ein direkter Vergleich mit den entfalteten Werten ermoglicht wird.
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Zusammenfassung

In der vorliegenden Arbeit werden fiir die AMANDA-Datensitze des Jahres 2000
und der Jahre 2000 bis 2003 Neutrinoenergiespektren im Energiebereich von 2 TeV
bis 316 TeV gemessen, woraus die atmosphéarischen Neutrinoflufsspektren bestimmt
werden konnen. Da die Neutrinoflulkspektren keinen Hinweis auf extraterrestrische
Neutrinos zeigen, werden obere 90%-Grenzen an den extraterrestrischen Neutrino-
flull berechnet.

Zur Bestimmung der Flufspektren wird eine sehr gute Energiemessung benétigt.
Aus den gemessenen Observablen wird mit Hilfe eines Neuronales Netzes und einer
anschlieftenden regularisierten Entfaltung die Energie bestimmt. Fiir die Daten der
Jahre 2000 bis 2003 wird das Neuronales Netz auf einem erweiterten Energiebereich
trainiert. Im Vergleich zum Neuronalen Netz des Jahres 2000 kann die Energieauf-
16sung deutlich verbessert und der dynamische Energiebereich verzehnfacht werden.

Die genaue Form des atmosphérischen Neutrinoflufispektrums bei hohen Energi-
en hingt direkt vom Fluf der prompten atmosphirischen Neutrinos ab, die ab
einer Energie von circa 100 TeV das Flufspektrum dominieren. Durch den Ver-
gleich des gemessenen atmosphérischen Neutrinoflufspektrums mit den derzeit dis-
kutierten Modellen prompter atmosphérischer Neutrinos konnen die beiden Modelle
QGSM _opt und RQPM _opt von Costa ausgeschlossen werden, da diese deutlich
oberhalb des gemessenen Spektrum liegen.

Zur Bestimmung der oberen 90%-Grenzen werden in der vorliegenden Arbeit neue
Methoden entwickelt. Zum ersten Mal wird der Ansatz von Feldman & Cousins auf
einen Entfaltungsformalismus angewendet. Die oberen Grenzen werden fiir verschie-
dene Energiebereiche bestimmt. Der Vergleich mit den oberen 90%-Grenzen einer
unabhingigen, auf dem klassischen Ansatz basierenden Methode zeigt die Konsistenz
der Ergebnisse. Die mit der neuen Methode bestimmten oberen Grenzen sind derzeit
die weltweit stirkste Begrenzung des extraterrestrischen Neutrinoflukbeitrags. Die
ermittelten Werte fiir die einzelnen Energiebereiche sind zusammenfassend fiir beide
Methoden in Tabelle 12.1 aufgelistet und werden in Abbildung 12.1 mit der oberen
Grenze aus [Ht07] verglichen.
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E [TeV] | (¢ EDeatra [%} (¢ E3)oo% {%]
50 — 100 8.64-1078 6.51-1078
100 — 316 4.53-1078 5.17-10°8
316 — 1000 — 3.26-1078

Tabelle 12.1: Obere 90%—Konfidenzgrenzen der Jahre 2000 bis 2003. Die obe-
ren Grenzen (¢ - E?)cqirq wurden mit einer Mehtode basierend
auf den klassischen Ansatz ermittelt und (¢ - E2)gq, gibt die
mit der neuen Methode berechnet oberen Grenzen an.
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Abbildung 12.1: Vergleich der oberen 90%-Konfidenzgrenzen der Jahre 2000
bis 2003 mit der in [Ht07] bestimmten oberen 90%-

Konfidenzgrenze.
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Das entfaltete Neutrinoflufspektrum reicht in einen Energiebereich, in dem der Ver-
lauf des atmosphérischen Spektrum eine wichtige Rolle spielt. Aufgrund der Un-
sicherheiten in den atmosphérischen Flufsvorhersagen, wird es daher schwer die in
dieser Analyse ermittelte obere 90%—Grenze an den extraterrestrischen Neutrinofluf
zu verbessern, wodurch diese Ergebnisse wahrscheinlich lange als die besten bestehen
bleiben werden.

Durch die hier ermittelten oberen Grenzen werden die Neutrinoflufmodelle von
[NMB93] und [SS96| stark eingeschréingt.

Die in dieser Arbeit beschriebenen Analysemethoden werden auf zwei Datensétze
separat angewendet. Dadurch konnen sich die Ergebnisse der Datensatze gegenseitig
verifizieren.

Aus den beobachteten Energiekorrelationen benachbarter Energieintervalle wird eine
Gleichung hergeleitet, die beliebigen Flufmodellen ermdglicht ihre Vorhersage mit
dem in dieser Analyse gemessenen Neutrinofluspektrum zu vergleichen.
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Anhang A

Basis—Spline—Funktionen

S(z) = Z%‘Bj,k(fc)

(A.2)

(A.3)
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S N k=~ Oy o O

Abbildung A.1: Interpolation zwischen 10 vorgegebenen Punkten (y;,x;)
durch eine kubische Spline-Funktion (durchgezogene Kurve)
und durch ein Polynom neunten Grades (gestrichelte Kur-
ve) [BL9S].

SN O O

Abbildung A.2: Die interpolierende Spline-Funktion der vorhergehenden
Abbildungen und ihre Zerlegung in individuelle B-Splines
[BL9S|.
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Abbildung B.1: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir acht verschiedene Sig-
nalbeitriage berechnet fiir das Jahr 2000 im Neutrinoenergie-
bereich zwischen 50 TeV und 100 TeV.
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Abbildung B.3: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir acht verschiedene Sig-
nalbeitriage berechnet fiir das Jahr 2000 im Neutrinoenergie-
bereich zwischen 316 TeV und 1 PeV.
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Abbildung B.4: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir acht verschiedene Sig-
nalbeitrége berechnet fiir die Jahre 2000-2003 im Neutrino-
energiebereich zwischen 50 TeV und 100 TeV.



164 Anhang B. Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen
= 03—+ = 0.3
< F «E2= 10°® 2o 4 £ F «E2= 107 2o ]
= C @*E"=10" GeV/(cm” *sr*s) 1 £ C @*E"=10" GeV/(cm” *sr*s) ]
o = - o - 4
= 0.25[—7] -4 = 0.25f .
D F t 41 @ F 7
< = 4 < = .
o F — Q - -
® 02 ® 02
< r | < r |
g r ] s r f 1
015} ﬁ‘ 4 odsp ‘ L 1
0.1:J \T . 0.1f r ‘ .
0.05F 1 . 0.05F [ .
07““““1—‘\‘”””HHHHHH: 07 HHHHHL—"—\‘HHHHHH:
0 5 10 15 20 25 30 35 0 15 20 25 30 35
Ereianisanzahl Ereianisanzahl
= 0.3;””HHHH_‘H_H‘_‘H_H‘7_.a_: 0.3
= C o* E’=10°° GeV/(cmz*sr*s) J £ C ‘ o* E’=10°8 GeV/(sz*sr*s) ]
o - — o - —
= 0.25F 1 = o2sf ]
e F 1 £ E ]
5 r 1 6 C ]
2 02 = 2 02
5 C 1 5 C ]
= r . r j ]
0.15 el . 0.15 L .
0.1f TL . 0.1f j 1L .
0.05 1 0.05 1
0 5 10 15 20 25 30 35 0 5 10 15 20 25 35
Freinnisanzahl Freinnisanzahl
= 0.3;”‘HHHH_‘H_H‘_‘H_H‘7_.a_: 0.3
e F @*E*=10°%7 GeV/ (cm’ *sr*s) 1z F ‘ @*E*=10%°GeV/ (cm’ *sr*s) ]
= 0.25F 1 = o2sf ]
£ r 1 £ r q
< - 4 < - —
o - — o - —
2 02 ® 02
< r 1 < r 1
S} - 4 8 - -
= r . r ]
0.15 . 0.15 .
oif InE= 1 o Jﬂt ]
0.05F ( j ] 0.05F H_U L\_‘L ]
L e L gk
Ereianisanzahl Ereianisanzahl
e e e TS e e
X r @*E’=10°%5GeV / (cm’ *sr*s) 1 = r ‘ *E’=10% GeV / (cm’ *sr*s) ]
o - — o - —
= 0.25 -4 = 0.25f .
D F 41 @ F 7
< = 4 < = .
o F — Q - -
® 02 © 02
< r | < r |
] + 4 ® + —
= r - r ]
0.15[ e . 0.15- ]
0.1: —‘L,_,—L : 0.1: H{m\_t :
0.05f e A 1 oosf Ljr TL‘_ﬁ .
0 5 10 15 20 25 30 35 0 5 10 15 20 25 30 35

Ereignisanzahl

Ereignisanzahl

Abbildung B.5: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir acht verschiedene Sig-
nalbeitréige berechnet fiir die Jahre 2000-2003 im Neutrino-
energiebereich zwischen 100 TeV und 316 TeV.



165

TTTT

o
w
ol

0*E’=10% GeV / (cm® * sr * s)

0*E?=107 GeV/ (cm® * sr * s)

L1l
TTTT
L1l

TT

0.3

Ll
TTTT
Ll

0.25

TT T[T

—
L1l

Wahrscheinlichkeit

TTTT
L1l

Wahrscheinlichkeit

0.2

TTTT

L1l
TTTT
L1l

TTTT

0.15 T

L1l
TTTT
L1l

0.

TTTT

O
L1
=
TTTT
)
il
L1

TT

Ll
TT
Ll

0.05

e b b b L L L b Ly 0 e b b T b L L L b Ly
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

Ereianisanzahl Ereianisanzahl

035111
o* E’=10°% GeV / (cm2 *sr*s)

o* E’=10°° GeV / (cm2 *sr*s)

Ly
TTTT
Ly

0.3

L1l
TTTT
L1l

TTTT

0.25

L1l
TTTT
L1l

Wahrscheinlichkeit

TTTT

Wahrscheinlichkeit

L1l
TTTT
L1l

TTTT

N
Ll
=
TTTT
I
Ll

TTTT

|
,_li
L1l
o
TTTT
FoL
’_r
1]
L1l

0.05

TT

]_‘
I

Wahrscheinlichkeit

TTTT

2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Freianisanzahl Freianisanzahl
L e e s e e B | _.50.3'1”‘ L e e e e B |
2 y 2 4 E 2 y 2 4
(p*E:106‘7GeV/(cm *sr*s) 1 = r ‘ (p*Ezlos‘sGeV/(cm *sr*s) ]

L2 03
q1 < c |
]2 £ 3]
= 4 5 0.25F .
£ J @ £ 3
o 1 5 o 1
F 4 = 02p -
= . 0.15F .

TTTT

)
]

]
AN EEEN

=
TTTT T TTT

[

—
AN EEEN

0.

TT

\_L
r
;

0.05

Wahrscheinlichkeit

P = T I PP I IR PO P R B o L bl e v e b 0
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 0 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Ereianisanzahl Ereianisanzahl
Ty = 03511t

2 . 2 4 £ F 2 . 2 E

@*E’=10%°GeV/(cm *sr*s) ] x F @*E’=10%*GeV/(cm’ *sr*s) E

L 03
£ s = £ 3]
£ J 2 £ ]
S 0.25

E J ¢ E ]
£ 1 8 £ i
m 4 = 02p .
E 1 015F g
; ﬂn I il ﬁ
F e - 0.05F JL -
i 1 g N 1 E
ey e 0\\\\k_bf—:_:fxxxxxxxxxxxxj—l_\——tawwwwi
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Ereignisanzahl Ereignisanzahl

Abbildung B.6: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion fiir acht verschiedene Sig-
nalbeitrége berechnet fiir die Jahre 2000-2003 im Neutrino-
energiebereich zwischen 316 TeV und 1 PeV.



Anhang C

Datentabellen

Ereignisanzahl
log(E, /GeV) E, [TeV] Datensatz
2000 2000 — 2003
3.1-3.3 1.2 - 2.0 38.64 126.30
3.3 - 3.5 2.0 - 3.2 33.74 123.99
3.5 - 3.7 3.2 - 5.0 26.37 108.16
3.7-39 2.0 - 7.9 18.20 70.34
3.9-4.1 79 - 126 11.31 41.60
4.1-4.3 12.6 —  20.0 6.66 23.56
4.3-4.5 20.0 - 31.6 3.81 11.51
4.5 - 4.7 31.6 - 50.1 2.06 5.96
4.7-5.0 50.1 — 100.0 1.25 3.64
5.0 - 5.5 100.0 — 316.2 0.36 1.26
5.5 - 6.0 316.2 - 1000.0 0.00 0.00

Tabelle C.1: Ereignisanzahl der entfalteten Daten fiir verschiedene Energie-
bereiche.
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log(E, /GeV)

E, [TeV ]

3,39 T00e
3,59 "00s
3,78 T00a
3,98 T0oa
4,18 T0oa
4,38 T00
4,58 T0om
4,81 711

+0,34
5,16 Zo16

243 1575
3.85 116
6.09 7185
9.65 544
15.28 1359
24.21 133
38.34 197
65.14 13358

+42.90
142.90 T37333

6B |ootls]
Datensatz
2000 2000 — 2003
(1.37 £ 0.50) - 107° | (1.44 £ 0.46) - 10°
(7.52 + 2.86) - 1076 | (8.32 &+ 2.69) - 1076
(4.26 £ 1.77) - 1076 | (4.68 & 1.58) - 1076
(2.13 4 1.00) - 107 | (2.28 + 0.82) - 10~¢
(1.10 4 0.64) - 1079 | (1.16 4+ 0.47) - 10~©
(6.35 & 5.06) - 1077 | (5.64 & 2.72) - 107
(3.11 £ 3.63) - 1077 | (2.65 & 1.56) - 1077
(1.33 £ 2.65)- 1077 | (1.14 4+ 0.82) - 1077
(0.31 £ 1.87) - 1077 | (3.37 &£ 3.92) - 10~8

Tabelle C.2: Neutrinoflufswerte des entfalteten Spektrums der Jahre 2000 bis

2003.
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