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spḧarischer Lichtwellenfront. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
3.4 Die Erde als Neutrinofilter. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
3.5 Energieverlust und Reichweite von Myonen in Materie. . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.6 Anschauliche Interpretation der Neutrino-effektiven Fläche . . . . . . . . . . . . . . 58
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6.17 Abḧangigkeit der Detektorauflösung von der Myonenergie. . . . . . . . . . . . . . 121
6.18 Verteilung von Ldir undσa in Signal und Untergrund.. . . . . . . . . . . . . . . . . 122
6.19 Vergleich der Signaleffizienz von Ldir undσa als Qualiẗatsparameter in Abḧangigkeit
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8.16 Die Sensitiviẗat als Funktion der Deklination. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161
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Einleitung

Wer sich nicht mehr wundern kann,
ist seelisch bereits tot.

(Albert Einstein)

In den letzten Jahren haben Astrophysik und Kosmologie es geschafft, ein in weiten Bereichen ein-
heitliches Bild des Universums zu zeichnen. Die sehr geringen Abweichungen des kosmischen Mik-
rowellenhintergrundes von der Isotropie, die Rotationsbewegungen von Galaxien und die Relation
von Abstand zu Bewegungsgeschwindigkeit von Supernovae unterstützen ein Modell, in dem der
Raum flach und mit einem großen AnteilDunkler Materieund einem noch größeren AnteilDunkler
Energiegefüllt ist.

Damit hat dieser Bereich zur Hochenergiephysik aufgeholt, die schon etwas längerüber eine erstaun-
lich erfolgreiche Theorie verfügt. DasStandardmodell der Teilchenphysikkann die meisten Phäno-
mene von Elementarteilchen, die sich in Labors untersuchen lassen, mit hoher Präzision vorhersagen.

In beiden Bereichen gibt es aber noch genügend ungel̈oste Fragen und R̈atsel. Die Hochenergiephy-
sik nennt als zentrale Fragestellungen die Ursache von Masse an sich, die weitere Vereinheitlichung
der Teiltheorien des Standardmodells mit dem Ziel derWeltformelund ob es weitere Raum-Zeit-
Dimensionen zus̈atzlich zu den offensichtlichen vier gibt.

Astrophysik und Kosmologie stehen insbesondere vor den Rätseln der Herkunft der kosmischen
Strahlen ḧochster Energie, der Ursache derGammastrahlenblitze(Gamma Ray Bursts, GRB) und
der Natur der Dunklen Materie und der Dunklen Energie.

Dazu kommen noch viele Nebenschauplätze, die das große Bild unterschiedlich stark beeinflussen.
Als Beispiele seien die noch nicht vollständig gekl̈arte Frage nach den Massen der Neutrinos, die
Existenz neuer Physik unterhalb der Vereinheitlichungsenergie und die Physik Schwarzer Löcher
genannt.

Die Teilchenastrophysik ist als Grenzwissenschaft dort angesiedelt, wo Hochenergie- und Astrophy-
sik einander̈uberlappen. Die Neutrinoastrophysik konzentriert sich auf die Aspekte, die mit den elek-
trisch neutralen, ausschließlich schwach wechselwirkendenNeutrinoszusammenḧangen. Dabei geht
es zum einen darum, die Eigenschaften der Neutrinos selber aufzuklären, zum anderen darum, die
Neutrinos, die aus dem Universum zu uns kommen, als Träger von Informationen̈uber den Kosmos
und die Pḧanomene, die er beherbergt, zu nutzen.

Das Besondere an Neutrinos als Informationsträger ist ihre fast ungestörte Ausbreitung durch das
All und auch durch Materie. Ẅahrend Photonen und geladene Elementarteilchen in Staubwolken
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Einleitung

oder anderen Materieansammlungen größtenteils gestoppt werden, können Neutrinos diese fast völlig
störungsfrei durchdringen. Auch werden sie, da ungeladen, nicht in den galaktischen und intergalak-
tischen Magnetfeldern abgelenkt. Sie behalten ihre ursprüngliche Richtungsinformation bei.

Das Antarctic Muon and Neutrino Detection Array AMANDA ist ein Neutrinoteleskop, das sich die
vorteilhaften Eigenschaften der Neutrinoboten zu Nutze macht. Tief im Eis der Antarktis eingebettet,
weist dieser Detektor Lichtsignale nach, die von sehr energiereichen geladenen Elementarteilchen
(vornehmlich Myonen) ausgestrahlt werden. Man kann Ankunftszeit, Flugrichtung und Energie eines
Myons bestimmen und so seine geradlinige Flugbahn, dieSpur, rekonstruieren. Wenn ein Myon aus
dem Inneren der Erde zu kommen scheint, dann muss es aus der Vernichtung eines Neutrinos stammen
– wenn keine

”
neue Physik“ im Spiel ist; nur ein Neutrino kann die Erde durchdringen.

Nimmt man viele solche Ereignisse zusammen, kann AMANDA nach verschiedenen Arten von Neut-
rinoquellen suchen. Weist man insgesamt mehr Neutrinos nach, als in der Erdatmosphäre produziert
werden, dann schreibt man denÜberschuss einemdiffusen Flussan extraterrestrischen Neutrinos
zu. Dazu ben̈otigt man nur die Anzahl und eventuell die Energieinformation der Ereignisse. Nimmt
man auch die Richtungsinformation hinzu, so kann man Anhäufungen auf der Himmelskarte identi-
fizieren und damit aufPunktquellenschließen. Synchronisiert man sich noch mit Beobachtungen der
klassischen optischen Astronomie, dann kann man transiente Quellen – mit zeitlich veränderlichem
Verhalten – untersuchen, wie zum Beispiel Gamma Ray Bursts (GRB).

Ferner gibt es noch exotischere Dinge, wie magnetische Monopole, topologische Defekte, Dunkle
Materie und Supernovae, nach denen man mit AMANDA Ausschau halten kann.

Nicht zuletzt ist AMANDA auch in der Lage, Myonen nachzuweisen, die direkt in der Atmosphäre
entstanden sind – ein Umstand, der einerseits den größten Untergrund beisteuert, und andererseits zur
Kalibrierung und zum Verständnis des Detektors herangezogen werden kann.

Ziel dieser Arbeit ist die Suche nach Neutrino-Punktquellen mit AMANDA. Aufbauend auf der
Standardanalyseprozedur der AMANDA-Kollaboration wird eine neue Methode zur Bestimmung der
erwarteten Aufl̈osung f̈ur jedes einzelne Ereignis entwickelt. Diese Methodeöffnet die T̈ur zu einer
ungerasterten Punktquellensuche mit dem Ansatz derMaximum Likelihood, die ebenfalls im Rah-
men dieser Arbeit entwickelt wird. Das Ziel ist die Entdeckung der ersten Punktquelle, oder – falls
dies misslingt – die Angabe von verbesserten oberen Grenzen auf die potenziellen Neutrinoflüsse von
astronomischen Punktquellen.

Das Resultat soll dazu beitragen, das Rätsel der Herkunft der kosmischen Strahlen zu beleuchten.
Die Atmospḧare der Erde ist einem Beschuss von geladenen Teilchen mit einem sehr breiten Energie-
spektrum ausgesetzt. Aufgrund der Form des Spektrums erwartet man, dass verschiedene Prozesse zur
Beschleunigung der Partikel beitragen. Man schreibt den Supernovae innerhalb unserer Milchstraße
die n̈otigen Kr̈afte zu, um f̈ur den Fluss an kosmischer Strahlung unterhalb desKnies1 verantwortlich
zu sein. Oberhalb davon steht man noch vor einem Rätsel.

Man hat Photonen sehr hoher Energien (im TeV-Bereich) von weit entfernten Objekten nachgewiesen.
Es handelt sich dabei umAktive Galaktische Kerne, leuchtstarke Zentren von Galaxien, in denen man

1Mit der BezeichnungKniebezieht man sich auf einen Knick im Verlauf der Energieverteilung bei etwa1015 eV.
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supermassereiche Schwarze Löcher vermutet. Senkrecht zu den Akkretionsscheiben um die Schwar-
zen L̈ocher bilden sich ausgedehnte Plasmaströme aus, die magnetohydrodynamisch erzeugt und ge-
trieben werden. Bei der Propagation dieserJetsdurch das Intergalaktische Medium können Teilchen
auf hohe Energien beschleunigt werden, wobei Schockwellen entlang der Jets eine zentrale Bedeu-
tung zukommt. Ein Neutrinosignal ẅurde eine hadronische Komponente2 in den Plasmaströmen nahe
legen. Eine hochenergetische Quelle der kosmischen Strahlung wäre belegt.

In der Geschichte der Naturwissenschaften ist es immer wieder geschehen, dass neue Messinstru-
mente unerwartete Beobachtungen zur Folge hatten. Gerade in der Astronomie hat jede neue Beob-
achtungsmethode ein Fenster zu ungeahnten Aspekten des Kosmos eröffnet. Im Falle der Neutrino-
teleskope fußt die Hoffnung aber nicht nur auf der historischen Analogie, sondern zusätzlich in der
Fähigkeit der Informationsträger, Staubwolken, Magnetfelder und andere Hindernisse im Gegensatz
zu Photonen und geladenen Teilchen zu durchdringen. Für die Punktquellensuche motiviert das die
Analyse des gesamten Himmels, um auch Objekte zu entdecken, die der herkömmlichen Astronomie
entgehen.

Die vorliegende Arbeit ist in drei Teile und einen Anhang untergliedert. Im ersten Teil werden die
physikalischen Grundlagen gelegt, die zum Verständnis der Motivation, der Analyse und der Ergeb-
nisse notwendig sind. Im darauf folgenden Teil geht es um das AMANDA-Neutrinoteleskop von den
installierten Komponenten bis hin zum Verständnis der aufgezeichneten Daten. Der Winkelauflösung
wird dabei besondere Beachtung zu Teil. Die Verfahren der Punktquellensuche sind im dritten Teil
thematisiert. Neben der neu entwickelten Methode werden auch die Ergebnisse der Analyse präsen-
tiert. Alle technischen Hintergründe findet man im Anhang. Zu Beginn jeden Kapitels findet man
einen ausf̈uhrlicherenÜberblick, in dem – wenn m̈oglich – die zentralen Ideen knapp dargestellt sind.

Die vorliegende Arbeit hat einen relativ ausführlichen allgemeinen Teil, da sie die erste Dissertation
über das AMANDA-Projekt am Fachbereich Physik der Universität Mainz darstellt. Neben der Ent-
wicklung eines neuen Verfahrens zur Punktquellensuche und seiner Anwendung werden auch theo-
retische Fragen bearbeitet. Dabei geht es um grundlegende statistische Probleme im Zusammenhang
mit der Suche nach Punktquellen (siehe Kapitel9).

Über die Mitarbeit beim Aufbau eines neuen Systems zum Supernovanachweis, bei der Koordination
der Datenqualiẗats̈uberwachung und bei der Computersicherheit in der Südpolstation wird in dieser
Arbeit nicht berichtet.

2Alles, was aus Quarks aufgebaut ist, bezeichnet man als hadronisch – somit auch die kosmische Strahlung, die im
Wesentlichen aus geladenen Kernen zusammengesetzt ist.
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Teil I

Die physikalischen Grundlagen
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1 Neutrinophysik
Wer, wie, was – der, die, das,
wieso, weshalb, warum – wer nicht fragt, bleibt
dumm.

(Die Sesamstraße)

In diesem Kapitel geht es um die grundlegende Frage, was ein Neutrino ist. Die Antwort bleibt
die Physik schuldig. Es wird auf die Erkenntnistheorie verwiesen, die sich mit den Dingen per se
bescḧaftigt.

Wir folgen der typischen Vorgehensweise der Physik. Zuerst verschaffen wir uns einenÜberblick.
Dann betrachten wir die Theorie und diskutieren schließlich die Eigenschaften des Neutrinos.

1.1 Das Neutrino im Standardmodell der Teilchenphysik

Ein Teilchen wird alsElementarteilchenbezeichnet, wenn es keine weitere Unterstruktur besitzt.
Allen Elementarteilchen ist damit gemein, dass sie als punktförmig angesehen werden. Ihre Unter-
schiede k̈onnen sich nur anhand zweier Kriterien bemerkbar machen, zum Einen durch ihre Wechsel-
wirkung mit anderen Elementarteilchen, zum Anderen durch ihr Verhalten als freies Teilchen.

Die systematische Beschreibung dieser Kriterien weist Teilchen mit gleichem Verhalten gleiche Ei-
genschaften zu. Einen gewissen Sonderstatus nimmt der intrinsische Drehimpuls ein, derSpin. Er
ist maßgeblich f̈ur das Verhalten von Ensembles identischer Teilchen. Man unterscheidet zwischen
Bosonen, Teilchen mit ganzzahligem Spin, und Fermionen mit halbzahligem Spin. Erstere folgen der
Bose-Einstein- und letztere der Fermistatistik.

Im Standardmodell werden vier Wechselwirkungen (oder Kräfte) diskutiert. Sie werden durch Aus-
tauschteilchen vermittelt, die an verschiedene Eigenschaften (

”
Ladungen“) der Elementarteilchen

koppeln. Fehlt einem Partikel die entsprechende Eigenschaft, dann nimmt es an der zugehörigen
Wechselwirkung nicht teil.

Die elektromagnetische Wechselwirkung beschreibt elektrische und magnetische Kräfte. Das
zugeḧorige Austauschteilchen ist das Photon. Es koppelt an die elektrische Ladung.

Die Gravitation, die Wechselwirkung zwischen Teilchen mit Masse, ist bisher nicht erfolgreich in
das Standardmodell eingebunden. Man erwartet eine Vereinheitlichung mit den anderen Kräften
bei derPlanckskalavon 1019GeV. F̈ur eine vereinheitlichte Beschreibung muss aber die All-
gemeine Relativiẗatstheorie mit den Quantenfeldtheorien zusammengeführt werden, was bisher
noch nicht gelungen ist.
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1 Neutrinophysik

Die starke Wechselwirkung beschreibt die Kr̈afte, die innerhalb von Atomkernen maßgeblich
sind. Die Kopplungseigenschaften bezeichnet man alsFarben(engl.colors), von denen es drei
Sorten gibt. Das Austauschteilchen, das Gluon, trägt selbst Farbe, es gibt eine Gluon-Gluon
Kopplung. Oberhalb einer gewissen Größenskala existieren nur farbneutrale, zusammengesetz-
te Objekte, in denen die elementaren Bauteile quasi eingeschlossen sind (engl.confinement).
Die starke Wechselwirkung ist in der Reichweite begrenzt.1

Die schwache Wechselwirkung ist verantwortlich f̈ur alle Reaktionen, bei denen Elementarteil-
chen ineinander umgewandelt werden, damit insbesondere für die radioaktiven (β-)Prozesse.
Dies geschieht inGeladenen-Strom-Wechselwirkungen. Vermittelt werden diese durch die ge-
ladenen massiven VektorbosonenW±. Dazu kommen noch dieneutralen Str̈ome, bei denen das
ungeladeneZ0-Boson das vermittelnde Teilchen ist.

Die Austauschteilchen haben ganzzahligen Spin und sind damit Bosonen. Die Konstituenten der Ma-
terie sind fermionisch2. Man kennt die elektrisch geladenen Leptonen Elektron, Myon und Tau, und
ihre ungeladenen Partnerleptonen Elektron-, Myon- und Tauneutrino. Die Leptonen tragen keine Far-
be und nehmen daher nicht an der starken Wechselwirkung teil.

Die restlichen Fermionen des Standardmodells bezeichnet man als Quarks. Auch sie lassen sich in drei
Generationen oder Familien unterteilen. Es gibt die Paare Up-Down, Charm-Strange und Top-Bottom
in Reihenfolge steigender Masse. Die Quarks sind farbige Objekte und treten daher nur in farblosen
Komposita von zwei Quarks (Mesonen) oder drei Quarks (Baryonen) auf. Das einzige (freie) stabile
Baryon ist das Proton mit einem Down und zwei Up Quarks.

Das Neutrino ist ein ungeladenes und farbloses Elementarteilchen mit Spin1
2
. Die schwache Wech-

selwirkung ist die einzige Kraft des Standardmodells, an der das Neutrino teilnimmt. Die zugehörige
(elektroschwache) Theorie verdient genauere Betrachtung und wird im folgenden Abschnitt (1.2) dis-
kutiert.

An welchen Reaktionen das Neutrino teilnimmt, wie wahrscheinlich sie sind und durch welche Ver-
teilungen sie beschrieben werden, wird im Abschnitt1.3 dargelegt. Um die Frage, ob und wieviel
Masse es hat, gibt es genügend Diskussion, um ihr einen eigenen Abschnitt zu widmen (vgl.1.4).

Im letzten Abschnitt (1.5) zum Thema Neutrinophysik werden die Konsequenzen für die Neutrinoa-
stronomie aus den vorangegangenen Diskussionen aufgezeigt.

1.2 Die elektroschwache Vereinheitlichung

Die Auseinandersetzung mit der Hochenergiephysik führt zum Konzept der Symmetrie. In der Physik
versteht man unter einer Symmetrie, dass Eigenschaften eines Systems erhalten bleiben, wenn man es

1Im Limes gegen unendlich kleine Abstände verschwindet die Farbwechselwirkung. Man spricht von der asymptotischen
Freiheit.

2Diese strikte Unterteilung relativiert sich, wenn man sich vor Augen führt, dass etwa in einem Proton die Gluonen einen
großen Teil des Impulses tragen und damit doch zur Materie gehören.
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1.2 Die elektroschwache Vereinheitlichung

einer bestimmten Transformation unterwirft. Alle möglichen Transformationen bilden eine Gruppe,
die zugeḧorige Symmetriegruppe. Zu einer Symmetrie findet man immer eine Erhaltungsgröße3.

Beispielsweise ist die Physik der Bewegung von Massenpunkten invariant unter gleichzeitigen Ver-
schiebungen aller Positionen. Die Symmetriegruppe wird von den Translationen im Raum gebildet,
die zugeḧorige Erhaltungsgr̈oße ist der Impuls.

Die Quantenfeldtheorien des Standardmodells sind Eichtheorien und haben damit jeweils eine weitere
Symmetrie, die Eichsymmetrie. Sie muss sich in den jeweiligen Lagrangedichten wiederspiegeln, die
zur Beschreibung der Systeme verwendet werden. Die Erhaltung der Symmetrie erfordert einerseits
die Einführung von Vektorfeldern, die man mit den Austauschteilchen assoziieren kann, und ande-
rerseits den̈Ubergang zurkovarianten Ableitung(∂µ → Dµ), über die die Wechselwirkung eingefügt
wird.

Die Eichtransformation f̈ur das Spinorfeld4 ψ(x) des Elektrons und das Vektorfeld des PhotonsAµ(x)
und derÜbergang zur kovarianten Ableitung am Beispiel der Quantenelektrodynamik (QED) lauten:

ψ(x) → exp (i · e · χ(x)) · ψ(x) (1.1)

Aµ(x) → Aµ(x) +
1

e
· ∂µχ(x) (1.2)

∂µ → Dµ = ∂µ − i · e · Aµ(x) . (1.3)

Wegen der Abḧangigkeit des differenzierbaren Transformationsfeldesχ(x) vom Ort bezeichnet man
die Symmetrie alslokal. Sie sorgt daf̈ur, dass es keine Fernwirkungen gibt. Die Symmetriegruppe ist
in diesem Fall dieU(1). Bei der Transformation in Gleichung1.1handelt es sich um die Multiplika-
tion mit einer Phase. Im Exponenten steht die Elementarladunge, die Kopplungssẗarke des Elektrons
an das Photon.

Dass diese Bezeichnung sinnvoll ist, wird evident, wenn man die freie Lagrangedichte5 des Elektrons

L = ψ̄ [iγµ∂µ −m]ψ (1.4)

um die des freien Photons

L = −1

4
FµνF

µν mit Fµν = ∂µAν − ∂νAµ (1.5)

erweitert. In der resultierenden Lagrangedichte

LQED = ψ̄ (iγµ∂µ −m)ψ − 1

4
FµνF

µν − q · ψ̄γµψ · Aµ (1.6)

findet man nach den Termen für das freie Elektron und für das freie Photon einen weiteren Ausdruck,
der sich als der Wechselwirkungsterm der beiden interpretieren lässt. Dabei stehtq für die Ladung
des Elektrons (q = −e).

3vgl. Noether-Theorem.
4Der Begriff des Spinors wird hier nicht explizit eingeführt. Man stelle sich einen vierdimensionalen Vektor vor, in dem

Teilchen- und Antiteilchen mit jeweils zwei verschiedenen Spinzuständen zusammengefasst sind, die als links- und
rechtsḧandige Chiraliẗat bezeichnet werden.

5Für eine explizite Darstellung der4× 4-γµ-Matrizen siehe beispielsweise [HM84].
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1 Neutrinophysik

Aus der Lagrangedichte erhält man die Bewegungsgleichungen. Das sind zum einen die Diracglei-
chung des Elektrons im elektrischen Feld

[γµ(i∂µ − q · Aµ)−m]ψ = 0 (1.7)

und zum anderen die inhomogenen Maxwellgleichungen6

∂µF
µν = q · ψ̄γµψ = qjµ . (1.8)

Man bezeichnet
q · jµ = q · ψ̄γµψ (1.9)

als denelektromagnetischen Strom. Er hat die Eigenschaft∂µjµ = 0, die gleichbedeutend mit der
Erhaltung der elektrischen Ladung ist.

In der QED sind Teilchen und Antiteilchen mit links- oder rechtshändigerChiralität, ihrem Spinzu-
stand, gleichberechtigt.

In der elektroschwachen Vereinheitlichung fasst man die linkshändigen Vertreter einer Fermionfami-
lie axiomatisch zu Dubletts desschwachen Isospinsmit I = 1

2
zusammen(

νe
e

)
L

,

(
νµ
µ

)
L

,

(
ντ
τ

)
L

,

(
u
d

)
L

,

(
c
s

)
L

,

(
t
b

)
L

. (1.10)

Die 3-Komponente des Isospins istI3 = +1
2

für die oberen undI3 = −1
2

für die unteren Eintr̈age der
Dubletts. Die rechtsḧandigen Komponenten sind Singuletts

(νe)R, (e)R, (νµ)R, (µ)R, (ντ )R, (τ)R, (u)R, (d)R, (c)R, (s)R, (t)R, (b)R (1.11)

mit Isospin 0.7 Die rechtsḧandigen Neutrinosinguletts stehen hier nur der Vollständigkeit halber, was
im Folgenden noch diskutiert wird.

Man konstruiert dieschwache HyperladungY aus der LadungQ und dem Isospin

Y = 2(Q− I3) . (1.12)

In Tabelle1.1sind Isopin und Hyperladung für die erste Generation der Fermionen dargestellt.

Die Eichsymmetrie der elektroschwachen Theorie hat eineSU(2)L×U(1)Y Struktur, wobei dieSU(2)
zum Isospin und dieU(1) zur Hyperladung geḧort. Die Eichtransformationen und derÜbergang zur
kovarianten Ableitung lauten

ψ(x) → exp

(
i~χ1(x) ·

~σ

2

)
exp

(
iχ2(x)

Yψ
2

)
· ψ(x) (1.13)

Bµ(x) → Bµ(x) +
1

g′
· ∂µχ2(x) (1.14)

~Wµ(x) → ~Wµ(x) +
1

g
· ∂µ~χ1(x) + ~χ1(x)× ~Wµ(x) (1.15)

∂µ → Dµ = ∂µ − ig
~σ

2
· ~Wµ(x)− ig′

Yψ
2
·Bµ(x) . (1.16)

6die homogenen Maxwellgleichungen sind in dieser Schreibweise nur Identitäten.∂λFµν + ∂νFλµ + ∂µF νλ = 0
7Man erḧalt die links- und rechtsḧandigen Komponenten aus den Diracspinoren durch Projektionen mit Hilfe der Matrix
γ5. ψL,R = 1

2 (1± γ5)ψ. Siehe [HM84]

8



1.2 Die elektroschwache Vereinheitlichung

νL eL uL dL νR eR uR dR

Isospin (gesamt)I 1
2

1
2

1
2

1
2

0 0 0 0
Isospin (3-Komponente)I3 1

2
−1

2
1
2
−1

2
0 0 0 0

elektrische LadungQ 0 −1 2
3
−1

3
0 −1 2

3
−1

3

schwache HyperladungY −1 −1 1
3

1
3

0 −2 4
3
−1

3

Tabelle 1.1:Übersichtüber Isospin und Hyperladung der ersten Generation Fermionen im Standard-
modell. Man erkennt, dass der Isospin nur in links- und rechtshändig unterscheidet. Die Hyperladung
zeigt eine komplexere Struktur. Für die folgenden Generationen ist die Situation identisch.

Dabei sind~χ1 undχ2 die differenzierbaren Transformationsfelder. Die Vektorfelder~Wµ = (W 1
µ ,W

2
µ ,

W 3
µ) undBµ werden analog dem PhotonfeldAµ in der QED eingef̈uhrt, um die Eichsymmetrie zu

wahren. Da dieSU(2) nicht-abelsch ist, wird in der Transformation des~Wµ (Gleichung1.15) ein
weiterer Term n̈otig. Dieser Ausdruck f̈uhrt zu einer Selbstwechselwirkung der zugehörigen Vektor-
bosonen. DieU(1)-Symmetrie der HyperladungY ist abelsch. Dort findet sich kein entsprechender
Term, analog zu der Situation in der QED, wo ein Photon nicht mit anderen Photonen wechselwirkt.

Die ~σ sind die drei Pauli-Matrizen8. Sie sind die Generatoren derSU(2). Auf die rechtsḧandigen
Singuletts wirken sie identisch Null (σψR = 0), so dass f̈ur rechtsḧandige Spinoren Gleichung1.13
zu

ψR(x)→ 1 · exp

(
iχ2(x)

Yψ
2

)
· ψR(x) (1.17)

vereinfacht wird. Auch verschwindet in der kovarianten Ableitung (Gleichung1.16) für rechtsḧandige
Spinoren der Term, der~σ entḧalt. Damit verlieren die rechtshändigen Neutrinos sämtliche Wechsel-
wirkungen. Sie sind steril und werden im Standardmodell als nicht existent angenommen. Diskutiert
werden sie erst wieder in Erweiterungen, in denen die Masse der Neutrinos (siehe Abschnitt1.4) eine
entscheidende Rolle spielt, etwa zur Erklärung der Dunklen Materie.

Die Größeng und g′ sind die Kopplungskonstanten. Isospin I und die Konstanteg bestimmen die
Kopplungssẗarke an die~Wµ-Felder, HyperladungYψ und g′ die an dieBµ-Felder. F̈ur den Isospin
ist die Situation recht einfach: linkshändige Teilchen haben I= 1

2
, rechtsḧandige I = 0. Für die

Hyperladung ist die Situation komplizierter (vgl. Tabelle1.1).

Die vollsẗandige9 Lagrangedichte der elektroschwachen TheorieLew lautet dann

Lew = ψ̄

[
γµ(i∂µ −

g

2
~σ · ~Wµ(x)−

g′

2
Yψ ·Bµ(x))

]
ψ − 1

4
~Wµν · ~W µν − 1

4
BµνB

µν . (1.18)

Die in der Natur realisierten Vektorbosonen erhält manüber Mischungen der zugehörigen Felder.
Die ersten beiden Komponenten von~Wµ mischenähnlich wie Auf- und Absteigeoperatoren zu den

8Für eine explizite Darstellung der2× 2-σ-Matrizen siehe beispielsweise [HM84]
9Bis auf die aus dem Higgspotenzial abgeleiteten Terme, die den Vektorbosonen bzw. den Fermionen Masse geben. Der

Higgsmechanismus wird hier nicht diskutiert. Siehe [Hig64].
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1 Neutrinophysik

FeldernW+
µ undW−

µ . Die verbleibendenW 3
µ undBµ mischen zum PhotonfeldAµ und zum Feld des

neutralen Z-BosonsZ0
µ.

W±
µ =

1√
2
(W 1

µ ± iW 2
µ) (1.19)

Zµ = cos θW ·W 3
µ − sin θW ·Bµ (1.20)

Aµ = sin θW ·W 3
µ + cos θW ·Bµ (1.21)

Der MischungswinkelθW bei den beiden letzteren heißtWeinberg-Winkel. Der Winkel ist so einge-
stellt, dass das Photon nicht an das Neutrino koppelt. Sein Wert istsin2 θW ≈ 0.23.

Mit den zu Isospin und Hyperladung gehörenden Str̈omen~jµ undjYµ

~jµ = (jµ1 , j
µ
2 , j

µ
3 ) = iψ̄γµ

1

2
(1− γ5)

~σ

2
ψ (1.22)

jµY = iψ̄γµ
Y

2
ψ . (1.23)

schreibt sich der Wechselwirkungsterm der LagrangedichteLint kompakt als

Lint = g~jµ · ~Wµ + g′jµYBµ . (1.24)

Wechselt man in der Beschreibung auf die gemischten und physikalisch realisierten Felder, dann
verwendet man die zugehörigen Str̈ome

jµem = jYµ + j3
µ = iψ̄γµqψ (q : elektr. Ladung) (1.25)

jµ± = 2i(jµ1 ± ij
µ
2 ) (1.26)

und findet f̈ur die Lagrangedichte

Lint =
g

2
√

2
(jµ−W

+
µ + jµ+W

−
µ )︸ ︷︷ ︸

Geladene-Strom-WW.

−
e︷ ︸︸ ︷

g sin θW j
µ
emAµ︸ ︷︷ ︸

elektromagn. WW.

− g

4 cos θW
(

jµ
NC︷ ︸︸ ︷

jµ3 − sin2 θWj
µ
em)Z0

µ︸ ︷︷ ︸
(schwache) Neutrale-Strom-WW.

. (1.27)

Die zugeḧorigen Str̈ome, wie sie sich in der elektroschwachen Vereinheitlichung darstellen, lauten

jµ− =
∑

x∈{e,µ,τ}

iψ̄xγ
µ(1− γ5)ψνx +

∑
u,d

iψ̄dU
CKM
du γµ(1− γ5)ψu (1.28)

jµ+ =
∑

x∈{e,µ,τ}

iψ̄νxγ
µ(1− γ5)ψx +

∑
u,d

iψ̄uU
CKM
ud γµ(1− γ5)ψd (1.29)

jµem =
∑
x=f±

iqxψ̄xγ
µψx (1.30)

jµNC =
∑
x=f

(−1)( 1
2
−I3)iψ̄xγ

µ(1− γ5)ψx − 4 sin2 θW ·
∑
x=f±

iqxψ̄xγ
µψx . (1.31)
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1.3 Die Wechselwirkungen des Neutrinos

Dabei bedeutet eine Summationüberu bzw. d, dassu ∈ {u, c, t} bzw. d ∈ {d, s,b}. Eine Summe
überx = f bzw.x = f± läuft über alle bzw. alle geladenen Fermionen.

Der erste Term in Gleichung1.27beschreibt die Geladene-Strom-Wechselwirkung. Innerhalb eines
Isospindubletts wechselt der Zustand unter Abstrahlung einesW -Bosons (f ↔ f ′+W ). Diese Kopp-
lung ist rein linksḧandig. Im Gegensatz zu den Leptonen wählt man bei dend-artigen Quarks als Basis
der Darstellung nicht die schwachen sondern die Masseneigenzustände. Zwischen beiden Systemen
vermittelt die uniẗareCKM-Matrix10 UCKM. Nichtverschwindende Einträge abseits der Diagonalen
erlaubenÜberg̈ange zwischen den verschiedenen Familien. Diese sind alsflavor changing currents
bekannt. Der zweite Term zeigt die Kopplung des Photons an alle Fermionen mit Ladung (f ↔ f+γ).
Die Forderung, das Neutrino solle nicht an das Photon koppeln, wird erfüllt, da Ersteres ungeladen ist.
In der Neutralen-Strom-Wechselwirkung koppelt dasZ-Boson linksḧandig an den Isospin und chira-
lit ätsunabḧangig an die Ladung (f ↔ f+Z0). Damit ist die Kopplung des Neutrinos rein linkshändig,
wie nach derV-A-Theoriegefordert. Neutrale Strömeändern ein Fermion nicht, das heißt, es gibt kei-
ne (fundamentalen)flavor changing neutral currents.

Es gibt zwei freie Parameter des elektroschwachen Modells, die elektrische Ladung und den Wein-
bergwinkel, wobei auch andere Möglichkeiten ẅahlbar ẅaren. Das Thema der Entstehung der Massen
(insbesondere durch den Higgsmechanismus) wird hier nicht diskutiert. Durch die Massenterme kom-
men eine Vielzahl an weiteren Parametern hinzu, die vom Experiment bestimmt werden müssen. Im
Wesentlichen ist das einer pro Fermionmasse und einer aus dem Higgssektor selbst.

Zwischen verschiedenen Parametern gibt es feste Relationen, wie beispielsweise

g2

8m2
W

=
GF√

2
,

mW

mZ
= cos θW . (1.32)

Dabei sindmW undmZ die Massen der Vektorbosonen undGF ist die Fermikonstante.

1.3 Die Wechselwirkungen des Neutrinos

Um eine Neutrinoreaktion zu erhalten, die tatsächlich ablaufen kann, muss man zwei elementare Bau-
steine der Formf ↔ f ′+W bzw.f ↔ f+Z0 derart zusammensetzen, dass kein externes Vektorboson
übrig bleibt. Man erḧalt Vorgänge, bei denen zwei Fermionlinien durch ein Boson verbunden werden.
Zur Darstellung dieser Prozesse geht man zuFeynmangraphen̈uber. In Abbildung1.1 sind die vier
Graphen einfachster Ordnung gezeigt. Sie haben alle zwei Vertizes, an die jeweils zwei Fermionen
und ein Vektorboson koppeln.

Die Wechselwirkungswahrscheinlichkeit pro ZeiteinheitẆ dafür, dass ein Austausch zwischen zwei
Fermionen stattfindet, erhält man ausFermi’s Zweiter Goldener Regel. Sie setztẆ mit demMatrix-
elementMfi = 〈ψf |Hint|ψi〉, welches das Wechselwirkungspotenzial zwischen Anfangs- und Endzu-
stand beschreibt, und der Energiezustandsdichteρ(E ′) des Endzustandes in Zusammenhang. Es gilt:

Ẇ =
2π

~
|Mfi |2 · ρ(E ′) . (1.33)

10Das Analogon zurCKM-Matrix im NeutrinosektorUMNS wird im Abschnittüber Oszillationen1.4weiter diskutiert.
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x
t
↑→

a) W

νµ µ−

d, ū, l−, ν̄l u, d̄, νl, l
+

b) Z0

νµ νµ

f f

c)
W+

νµ

µ+

u, d, νl

d̄, ū, l+

d)
Z0

νµ

ν̄µ

f

f̄

Abbildung 1.1:Feynmangraphen der Schwachen Wechselwirkung in niedrigster Ordnung am Bei-
spiel des Myonneutrinosνµ. Die beiden linken Diagramme a) und c) entsprechen Geladenen-Strom-
Wechselwirkungen des Neutrinos mit anderen Fermionen. Graph a) zeigt den Austausch einesW -
Bosons und Umwandlung der beteiligten Fermionen. Aus Gründen der Ladungserhaltung tauchen
an der rechten Fermionlinie nicht alle Teilchen des Standardmodells auf. In c) annihilieren Neu-
trino und passendes Antilepton; das entstehendeW+ kann in die verschiedenen Quark-Antiquark
oder Neutrino-Antilepton Paare zerfallen. Die beiden rechten Diagramme gehören zu den Neutralen-
Strom-Wechselwirkungen. Analog zur Situation bei den Geladenenen Strömen zeigt b) den Austausch
einesZ0 zwischen einem Neutrino und einem beliebigen anderen Fermion. Bild d) entspricht der
Neutrino-Antineutrino-Annihilation in einZ0, das seinerseits in ein beliebiges Fermion-Antifermion-
Paar zerstrahlt. Die Situation für Antiteilchen ist analog. Es sind nur Quarks der ersten Generation
eingezeichnet.

Dabei erḧalt man das Matrixelement mittels geeigneter Transformationen aus dem Wechselwirkungs-

anteil der Lagrangedichte (vgl. Gleichung1.27). Für den geladenen Stromνµ + e−
W−→ µ− + νe ist

beispielsweise

Mfi =

(
g√
2
ψ̄µγ

ρ1

2
(1− γ5)ψνµ

)
1

m2
W − q2

(
g√
2
ψ̄νeγρ

1

2
(1− γ5)ψe

)
. (1.34)

Den Term 1
m2

W−q2
mit Masse und Viererimpulsq des ausgetauschtenW -Bosons bezeichnet man als

Propagatorterm, da er die Integrationüber die verschiedenen Wege des Austauschteilchens beinhaltet.
Für kleineq ist er durch die Masse dominiert und erklärt damit die

”
Schẅache“ der Schwachen Wech-

selwirkung bei kleinen Energien. Die Energiezustandsdichteρ(E ′) entspricht im Wesentlichen dem
Phasenraumder Reaktion, bei festgelegtem Betrag des Impulses eine Kugelschale im Impulsraum.

Im Experiment ist die WechselwirkungswahrscheinlichkeitW nicht direkt zug̈anglich. Man parame-
trisiert sie mittels desWirkungsquerschnittesσ. Dazu betrachtet man ein Teilchen, das durch einen
Materiequader mit Querschnittsfläche A, geringer Dicke d und Teilchenzahldichten fliegt (vgl. Ab-
bildung1.2). Das Strahlteilchen kann mitn · A · d Streuzentren des Targets wechselwirken. Ordnet
man jedem Streuzentrum derart eine effektive Flächeσ zu, dass es zur Wechselwirkung kommt, wenn

12



1.3 Die Wechselwirkungen des Neutrinos

��
��

�� ��

�	
� �

����

��
��

��

��

A

Φ

d

Abbildung 1.2:Veranschaulichung des Wirkungsquerschnittes. Ein FlussΦ an Teilchen trifft auf ein
Volumen der Dicke d und mit Querschnittsfläche A, das Streuzentren enthält.

sie getroffen wird, dann ist

W =
σ · n · A · d

A
= σ · n · d . (1.35)

Ein FlussΦ an Strahlteilchen f̈uhrt dann im VolumenV zu einer Reaktionsrate

R = Φ · A ·W = Φ · A · σ · n · d = Φ · σ · n · V . (1.36)

Diese Beziehung wird bei der Diskussion dereffektiven Fl̈achedes AMANDA-Detektors in Ab-
schnitt3.4.2verwendet.

Abbildung 1.3 zeigt den Wirkungsquerschnitt für eintreffende Neutrinos auf ein ruhendes Target in
Abhängigkeit der Neutrinoenergie. Für alle drei Neutrinogenerationen sind die Reaktionen von je-
weils Neutrino und Antineutrino, geladenen und neutralen Strömen, an Elektronen und Nukleonen
dargestellt.

Zur Berechung der Wirkungsquerschnitte im Detail muss manüber die Goldene Regel hinausgehen
und die Feynmanregeln verwenden (siehe beispielsweise [HM84]). Die Ergebnisse, so wie sie in
Abbildung1.3dargestellt sind, lassen sich aber anschaulich interpretieren. Dafür werden die folgende
Zusammenḧange f̈ur die Kinematik von (quasi-)elastischen11 Zweikörperreaktionen verwendet (siehe
auch [Sch97])

s = 2Eνmt · c2 (1.37)

y =
Eν − E ′

ν

Eν
=

1

2
(1− cosϑ) . (1.38)

Dabei istEν die Neutrinoenergie im Laborsystem vor der Wechselwirkung,E ′
ν diejenige danach,mt

die Masse des Targetteilchens,
√
s die Gesamtenergie im Schwerpunktssystem,ϑ der Streuwinkel im

Schwerpunktssystem undy der relative Energiëubertrag, dieInelastiziẗat. Die Formeln gelten f̈ur die
Näherungenmν = 0 undEν � mt.

Unter Vernachl̈assigung desW -Propagators ist der Wirkungsquerschnitt linear ins. Für die Wech-
selwirkung punktf̈ormiger Teilchen folgt das direkt aus der elektroschwachen Theorie12. Mit Glei-

11d.h. Reaktionen, bei denen keine oder kaum Energie in Umwandlungsprozessen verloren geht.
12Es entspricht dem Volumen des Phasenraums, wo die Kugelschale im Impulsraum quadratisch mit dem Betrag des

Impulses - und damit der Energie - zusammenhängt.
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Abbildung 1.3:Wirkungsquerschnitt der Reaktionen von Neutrinos gegen ihre Energie. Eingetragen
sind die Reaktionen von Neutrinos und Antineutrinos aller drei Generationen an Nukleonen und Elek-
tronen. Die Diskussion der Kurven findet sich im Text. Abbildung adaptiert aus [Sch97, Eis86].

chung1.37ist der Wirkungsquerschnitt somit linear in Neutrinoenergie und Targetmasse. Die Linea-
rität in der Energie f̈ur die Wechselwirkung an punktförmigen Elektronen ist damit erklärt. F̈ur die
tief-inelastische Streuung an Nukleonen

νµ +N → µ+X (1.39)

sieht man den gleichen Effekt. Bei diesen hohen Energien reagiert das Neutrino quasielastisch mit
einem der Quarks in Neutron oder Proton, während die anderen Konstituenten als Zuschauer fungie-
ren. Das Aufschauern des Targetnukleons geschieht erst nach der eigentlichen Reaktion. Den Anteil
an Energie und Impuls – beziehungsweise im Laborsystem an der Ruhemasse – des aktiven Partons
liefert dieSkalenvariable

x =
−q2

2q · pN
, (1.40)

wennpN den Viererimpuls des Targetnukleons bezeichnet. Um zum Wirkungsquerschnitt zu gelan-
gen, muss man̈uber dieStrukturfunktionenmitteln. Sie beschreiben die Verteilung vonx für die
verschiedenen Partonen des Nukleons. Da alle einzelnen Terme linear in der Energie sind, gilt dies
auch f̈ur den Wirkungsquerschnitt insgesamt. Dass die Streuung am Nukleon so viel wahrscheinlicher
ist als am Elektron, liegt daran, dass das Nukleon 2000 mal schwerer ist (vgl. Gleichung1.37).
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Abbildung 1.4: Vorhersagen f̈ur das Hochenergieverhalten von Neutrinowechselwirkungen in
Abhängigkeit der Neutrinoenergie.a) Wirkungsquerschnitt der Neutrino-Nukleonstreuung. Ab dem
TeV Bereich wird der Einfluss des W-Propagators wichtig. Adaptiert aus [G+98]. b) Mittlere In-
elastiziẗat der Neutrino-Nukleonstreuung. Für große Energien wird die Wechselwirkung mit virtuell
erzeugten q̄q-Paaren (dem

”
See“) ausschlaggebend und die Unterschiede zwischen Neutrino- und

Antineutrinostreuung verschwinden. Adaptiert aus [G+96].

Für Energien jenseits der TeV Skala wird der W-Propagator wichtig und der Wirkungsquerschnitt
steigt schẅacher als linear an. Eine theoretische Vorhersage des weiteren Verlaufes findet man in
Abbildung1.4a).

Es sollen noch drei weitere Ursachen für die Unterschiede in den Wirkungsquerschnitten der Reak-
tionen angeprochen werden, die in Abbildung1.3gezeigt sind. Zum Einen muss bei Reaktionen mit
Myonen oder Tau-Teilchen im Endzustand die Energie für deren Ruhemasse aufgebracht werden.
Das f̈uhrt zu den beobachtbaren Schwelleneffekten. Zum Anderen gehören zu den eingezeichneten
Prozessen zum Teil unterschiedliche Feynmangraphen. Beispielsweise ist die Reaktion

νµ + e− → νµ + e− (1.41)

eine reine Neutrale-Strom-Wechselwirkung, beschrieben durch Diagramm b) in Abbildung1.1, wäh-
rend zur Reaktion

νe + e− → νe + e− (1.42)

auch der geladene Strom – analog Diagramm1.1a) – beitr̈agt. Man erkennt, dass der neutrale Strom
etwas schẅacher ist als der geladene. Das liegt an den verschiedenen Matrixelementen und Kopp-
lungskonstanten.

Der dritte Punkt betrifft den Unterschied zwischen den Neutrino- und Antineutrinowirkungsquer-
schnitten. Auch hier k̈onnen unterschiedliche Feynmangraphen eine Rolle spielen. Bei der tief-ine-
lastischen Streuung (Gleichung1.39) ist dies aber nicht der Fall, falls das Target zu gleichen Teilen
aus Protonen und Neutronen zusammengesetzt ist. Was in diesem Fall den Ausschlag gibt, ist der Spin
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ν + e−
W→ ν + e− ν̄ + e−

W→ ν̄ + e−

vor der Streuung
ν

⇐−→ ⇒←− e− ν̄
⇒−→ ⇒←− e−

Jz = 0 Jz = +1
nach der Streuung
ϑ = 0o, y = 0 e−

⇒←− ⇐−→ ν e−
⇒←− ⇒−→ ν̄

Jz = 0 Jz = +1
nach der Streuung
ϑ = 180o, y = 1 ν

⇒←− ⇐−→ e− ν̄
⇐←− ⇐−→ e−

Jz = 0 Jz = −1
verboten

Abbildung 1.5: Veranschaulichung
der Heliziẗatsunterdr̈uckung in Ge-
ladenen-Strom-Wechselwirkungen.
Dünne Pfeile repr̈asentieren Impul-
se, dicke Pfeile Spinrichtungen.
Um wechselwirken zu k̈onnen,
müssen Teilchen linksḧandig und
Antiteilchen rechtsḧandig sein.
Wegen Drehimpulserhaltung ist
die Antineutrino-Elektron-Streuung
um 180o verboten. Die Neutrino-
Elektron-Streuung ist dagegen
isotrop.

der Fermionen, da er eine Anisotropie der Antineutrinoreaktionen verursacht. Das soll am Beispiel
des geladenen Stromes in der elastischen Neutrino-Elektron-Streuung veranschaulicht werden.

Der Begriff der Chiraliẗat ist schon erẅahnt worden. Es gibt links- und rechtschirale Lösungen der
Dirac-Gleichung. Im Experiment ist die Chiralität selbst nicht zug̈anglich, sondern nur die Helizität,
die Projektion des Spins auf die Flugrichtung des betrachteten Teilchens. Direkt nach einer Messung13

kann ein Teilchen entweder rein linkshändig oder rein rechtshändig sein und entsprechend Helizität
−1 oder+1 haben, da der Messvorgang in einen Eigenzustand projiziert. Ein unpolarisiertes Teilchen
hat in Ruhe14 die Heliziẗat Null. Bewegt es sich mit der Geschwindigkeitv, so ist die Heliziẗat gleich
v
cvak

. Für ein masseloses Teilchen ist Helizität gleich Chiraliẗat. Ein masseloses Neutrino ist immer
linkshändig, ein Antineutrino immer rechtshändig.

DasW -Boson in der Neutrino-Elektron-Wechselwirkung koppelt an linkschirale Zustände. Vor der
Streuung erg̈anzen sich die Komponenten des Spins in Impulsrichtung der beiden Teilchen zu Null,
wie in Abbildung1.5 dargestellt. Man betrachtet die Extremfälle der Streuwinkel von0o und180o.
Nach der Streuung addieren sich die Spinprojektionen wiederum zu Null.

Bei der Antineutrino-Elektron-Streuung ist der Fall anders. Das Antineutrino ist rechtschiral, während
das Elektron wie eben linkschiral projiziert werden muss, um zu reagieren. Die Spinkomponenten ad-
dieren sich vor der Reaktion zu+1. Bei einer Vorẅartsstreuung ist das auch nach der Reaktion so,
bei einem Streuwinkel von180o drehen sich aber alle Spins um. Die Gesamtkomponente in Impuls-
richtung ẅare dann−1, was aber aus Gründen der Drehimpulserhaltung verboten ist. Das wird als
Helizitätsunterdr̈uckungbezeichnet.

Nach Gleichung1.38ist der Energiëubertrag auf das Targetteilcheny eindeutig mit dem Streuwinkel
im Ruhesystem verbunden. Man geht in der Beschreibung der Helizitätsunterdr̈uckung zur Abḧangig-

13Hamilton- und Heliziẗatsoperator vertauschen nicht. Die Helizität ist nicht erhalten.
14Oder im Grenzwert f̈ur sehr kleine Geschwindigkeiten, damit eine Bewegungsrichtung ausgezeichnet bleibt.
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1.3 Die Wechselwirkungen des Neutrinos

Abbildung 1.6:Energieverteilung auf Lepton und hadronischen Rest
in der tief-inelastischen Neutrinostreuung. Gezeigt ist die Häufig-
keitsverteilung derInelastiziẗat y für die Reaktion von Neutrinos und
Antineutrinos mit Nukleonen gemessen vom CDHS Experiment. Die
Anpassungen sind von der Forma+ b(1− y)2. Im Fall der Neutrinos
entspricht der konstante Term der Wechselwirkung mit den Quarks,
der quadratische Term der mit den Antiquarks im Nukleonsee. Im Fall
der Antineutrinos ist es entsprechend anders herum. Die Messung ist
in guter Übereinstimmung mit der Theorie. Die Abbildung stammt
aus [Sch97, dG+79].

keit des Wirkungsquerschnittes vony über und findet mittels der Feynmanregeln qualitativ

∂σCCν̄e
∂y

∝ (1− y)2 , (1.43)

während∂σ
CC
νe

∂y
unabḧangig vony ist.

Die gleiche Argumentation gilt entsprechend für die tief-inelastische Neutrino-Nukleon-Streuung.
Die Messergebnisse des CDHS-Experimentes ([Kno03]) sind in Abbildung1.6 dargestellt und spie-
geln die theoretischeny-Verteilungen wider. Sie sind absolut aufeinander normiert. Die Verhältnisse
der Fl̈achen unter den Kurven geben damit das Verhältnis der totalen Wirkungsquerschnitte wieder.
Eine theoretische Vorhersage der Abhängigkeit der Inelastizitäty von der Neutrinoenergie findet man
in in Abbildung1.4b). Man erkennt, dass für höhere Energien der Nukleonsee an Bedeutung gewinnt
und die Unterschiede für Neutrinos und Antineutrinos verschwinden. Ausserdem geht im Mittel im-
mer weniger Energie auf das Targetnukleonüber.

Damit sind die Neutrinowirkungsquerschnitte als Funktion der Neutrinoenergie von Abbildung1.3
verstanden. Zudem sind die Energieverteilung auf Myon und hadronischen Rest der Reaktionνµ +
N → µ+X (Gleichung1.39) diskutiert.

Auch der Zerfall des Myons in ein Elektron und zwei Neutrinos

µ− → e− + νµ + ν̄e (1.44)

wird durch einen Feynmangraphen des geladenen Stromes in Abbildung1.1 beschrieben, da ein in
der Zeit vorẅarts laufendes Teilchen das Gleiche ist wie sein Antiteilchen, das in der Zeit rückwärts
läuft.15

An jedem Vertex im Standardmodell gilt die Leptonzahlerhaltung getrennt für Elektron-, Myon- und
Tauleptonzahl. Das besagt, dass ein Elektronneutrino mit Elektronzahl1 nur entweder gemeinsam
mit einem Antielektronneutrino mit Elektronzahl−1 oder aber̈ubergehend in ein Elektron mit sei-
nerseits Elektronzahl+1 vernichtet werden kann. Unter bestimmten Umständen sind die Leptonzah-
len allerdings in der Fortbewegung der Neutrinos nicht mehr erhalten. Dafür muss die Annahme der
Masselosigkeit aufgegeben werden.

15Mit der zus̈atzlichen Verwendung einer Paritätstransformation folgt dies aus dem CPT-Theorem.
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Nach der Darstellung der Wechselwirkungen der Neutrinos ist der folgende Abschnitt der Propagation
und den daraus resultierenden Oszillationseffekten gewidmet.

1.4 Die Propagation und Oszillation des Neutrinos

Die aktuellen Modelle von der Sonne und unserer Atmosphäre sagen jeweils Flüsse von Neutrinos
mit einer Genauigkeit von jeweils etwa5 − 15 Prozent ([BPB01, H+95]) vorher. Das Experiment
besẗatigt deren Existenz, findet aber in beiden Fällen zu wenige Neutrinos16, was als dassolareund
dasatmospḧarische Neutrinoproblembezeichnet wird. Deren L̈osung findet man in einem Phänomen,
das man alsNeutrino-Oszillationbezeichnet. Elektron-, Myon-, und Tauneutrinos können sich dabei
ineinander umwandeln.

Die drei Neutrinozusẗande|νe〉, |νµ〉 und |ντ 〉 sind Eigenzusẗande der schwachen Wechselwirkung.
Die Propagation eines quantenmechanischen Zustandes erfolgt durch den HamiltonoperatorH0, des-
sen Eigenwerte der Energie eines Zustandes entsprechen. Im Ruhesystem eines Teilchens ist die
Energie gerade gleich der Masse. Die Zeitentwicklung eines Systems erfolgt also in Masseneigen-
zusẗanden|νi〉:

|νi(t)〉 = e−iH0t|νi(0)〉 = e−iEit|νi(0)〉 . (1.45)

Die schwachen Eigenzustände|να〉 und die Masseneigenzustände|νi〉 bilden jeweils ein orthonorma-
les System, zwischen denen eine unitäre AbbildungU vermittelt. Es ist

|να〉 =
∑
i

U∗αi|νi〉 , 〈να| =
∑
i

Uαi〈νi| . (1.46)

Neutrinos k̈onnen nur in schwachen Eigenzuständen erzeugt und vernichtet werden. Die Wahrschein-
lichkeit Pα→β, dass ein im Zustand|να〉 erzeugtes Neutrino im Zustand|νβ〉 vernichtet wird, betr̈agt
für ein Neutrino der Energie E nach einer Flugstrecke L ([GG02])

Pα→β =
∣∣〈νβ|e−iH0t|να〉

∣∣2 =

∣∣∣∣∣∑
i

UβiU
∗
αie

−iEit

∣∣∣∣∣
2

= δαβ − 4
∑
i<j

Re
(
UαiU

∗
βiU

∗
αiUβi

)
sin2 xij + 2

∑
i<j

Im
(
UαiU

∗
βiU

∗
αiUβi

)
sin2 xij

2
,(1.47)

wobeixij =
∆m2

ij ·c4·L
4·E und∆m2

ij = m2
i −m2

j das Quadrat der Massendifferenzen ist. Die Oszillati-
onsl̈ange, die zu einer Massendifferenz und Energie gehört, betr̈agt

L0,ij =
4π~cE
|∆m2

ij| · c4
= 2.48 m · E/MeV

|∆m2
ij| · c4/eV2 . (1.48)

16Referenzen finden sich im Einzelnen auf der folgenden Seite.
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In der Betrachtung mit drei Masseneigenzuständen, hat sich die Parametrisierung vonU nach Maki,
Nakagawa und Sakata durchgesetzt ([MNS62]). Mittels dreier Mischungswinkelθij und einer kom-
plexen Phaseδ schreibt sichUMNS

UMNS =

 1 0 0
0 c23 s23

0 −s23 c23

 c13 0 s13e
−iδ

0 1 0
−s13e

−iδ 0 c13

 c12 s12 0
−s12 c12 0

0 0 1

 (1.49)

mit den Abk̈urzungensij undcij für sin θij beziehungsweisecos θij.

Im Szenario dreier Masseneigenzustände hat man insgesamt sieben Parameter, zwei Differenzen von
Massenquadraten, drei Winkel und eine Phaseδ. Verschwindet Letztere, dann gibt es im Neutrino-
sektor keine CP-Verletzung.

Die aktuellen experimentellen Erkenntnisse stammen von den Detektoren SNOüber solare ([A+01,
A+02a, A+02b]), von Super-Kamiokandëuber atmospḧarische ([F+00]) und solare Neutrinos ([F+02])
und von CHOOZ ([A+99]) und KamLAND ([E+03]) über Reaktorneutrinos. Erste Beobachtungen
mit Neutrinos von Beschleunigern liegen ebenfalls vor ([Wil02]). Datenälterer, radiochemischer Ex-
perimente unterstützen die neueren Messungen ([C+98, H+99a]).

Die wahrscheinlichste L̈osung liefert ein Modell, bei dem zwei Masseneigenwerte sehr nahe beiein-
ander liegen und der dritte weiter davon entfernt ist. Die Winkelθ12 undθ23 sind groß, ẅahrendθ13

klein ist.Über die CP-verletzende Phase kann man damit noch keine Aussage machen, außer dass sie
umso schwerer zu messen sein wird, je kleinerθ13 tats̈achlich ist.

Das solare und das atmosphärische Neutrinoproblem entkoppeln, und man kann die beiden Fälle in
Szenarien mit zwei effektiven Neutrinogenerationen studieren, in denen jeweils ein Winkel und eine
quadratische Massendifferenz auftritt.

Die entsprechenden Analysen liefern ([B+02a])

∆m2
12 ≈ ∆m2

13 ≈ ∆m2
atm. = 2.5 · 10−3 eV2 (1.50)

sin2 2θ23 = sin2 2ϑatm. = 1.0 (1.51)

∆m2
sol. = 5 · 10−5 eV2 (1.52)

tan2 θ12 = tan2 ϑsol. = 0.34 . (1.53)

In der N̈aherungen mitδ = 0, θ13 = 0o, θ23 = 45o undθ12 = 30o erḧalt die Matrix dieübersichtlichere
Form

UMNS =


√

6
8

√
2
8

0

−
√

1
8

√
3
8

√
4
8√

1
8
−
√

3
8

√
4
8

 . (1.54)

Das einzige Experiment, dessen Daten nicht innerhalb eines Drei-Generationen-Modells mit den an-
deren Messungen in̈Ubereinstimmung gebracht werden kann, ist LSND ([A+98b, A+98c]). Die zu-
geḧorige Kollaboration findet eine Massendifferenz in der Größenordnung von eV2 bei kleinen Mi-
schungswinkeln. Das ẅurde auf die Existenz eines vierten Masseneigenzustandes und mindestens
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einessterilen Neutrinoshindeuten. Das KARMEN Experiment kann die LSND Ergebnisse nicht
vollständig ausschließen ([G+90]). Endg̈ultige Klärung erhofft man sich vom MiniBOONE Expe-
riment ([B+00]).

Die tiefer gehenden Feinheiten der Neutrino-Oszillation findet man inÜbersichtsartikeln, beispiels-
weise in [B+02a]. Dort wird insbesondere der Einfluss von Propagation durch Materie, derMSW-
Effekt, diskutiert. Dabei ber̈ucksichtigt man, dass sich dieνee−-Streuung von derνµτe−-Streuung
unterscheidet (vgl. Abschnitt1.3), und Elektronneutrinos damit eine effektive Masse erhalten. Der
generelle Mechanismus bleibt aber unberührt.

Studien der Neutrino-Oszillation können nur in sehr beschränktem Maße Aussagenüber die absolute

Massenskala machen. Im Wesentlichen istmax(mi,mj) ≥
√

∆m2
ij.

Eine obere Grenze auf die Elektronneutrinomasse erhält man aus dem Spektrum des Tritium-β-
Zerfalls, wie es beim Mainzer Neutrinomassen-Experiment ([B+02b]) und dem Nachfolger KAT-
RIN ([O+01]) gemacht wird. Das ist die einzige direkte Messmethode. Eine weitere Grenze erhält
man aus der Beobachtung des kosmischen Mikrowellenhintergrundes ([S+03, Han03]). Auch durch
die Untersuchung des neutrinolosen doppeltenβ-Zerfalls kann man die Neutrinomasse eingrenzen
([KKDHK01]). Zus̈atzlich erḧalt man noch Informationen̈uber die Frage, ob ein Neutrino sein eige-
nes Antiteilchen ist. Das ist im Rahmen dieser Arbeit nicht von Belang.

1.5 Das Neutrino als kosmischer Informationstr äger

Um zu verstehen, was die Neutrinoastronomie leisten kann, müssen drei Fragen beantwortet werden:

• Welche Informationen bekommt das Neutrino bei seiner Entstehung?

• Was passiert auf dem Weg zur Erde?

• Was kann man beim Nachweis messen?

Die Antwort auf die erste Frage ist denkbar knapp. Der Zustand eines Neutrinos ist eindeutig defi-
niert durch seine Energie, seinen Impuls, seine Spinrichtung und ob es ein Elektron-, Myon- oder
Tauneutrino ist.

Die zweite Frage beschäftigt sich mit der Propagation. Im vorhergehenden Abschnitt sind die Oszilla-
tionseffekte diskutiert worden.̈Uber die langen Flugstrecken, die ein Neutrino bis zur Erde zurückzu-
legen hat, oszilliert die Wahrscheinlichkeit hin und her, in welches geladene Lepton es sich bei einer
Reaktion verwandelt. Solch eine Oszillation im Wortsinne ist aber bei der Beobachtung potenzieller
kosmischer Quellen nicht messbar. Zum Einen haben die Gebiete der Neutrinoproduktion eine Aus-
dehnung, die viel gr̈oßer als die Oszillationslänge ist. Zum Anderen ist die Oszillationslänge ihrerseits
eine Funktion der Neutrinoenergie. Da ein breites Spektrum an Energien erzeugt wird, sind wegen der
großen Entfernung die Oszillationen verwischt.
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Was bleibt, ist ein gemittelter Effekt. Die Wahrscheinlichkeit, ein im Zustand|να〉 produziertes Neu-
trino im Zustand|νβ〉 nachzuweisen, ist unter diesen Voraussetzungen ([NKAS03])

Pα→β =
∑
i

|Uβi|2|Uαi|2 . (1.55)

Was man auf der Erde detektiert, wenn nur eine Neutrinoart am Produktionsort entsteht, rechnet man
mit der N̈aherung des letzten Abschnittes (Gleichung1.54) nach. Die Verḧaltnisse sind

νe : νµ : ντ = 1 : 0 : 0 −→ νe : νµ : ντ =
1

32
· (20 : 6 : 6) , (1.56)

νe : νµ : ντ = 0 : 1 : 0 −→ νe : νµ : ντ =
1

32
· (6 : 13 : 13) , (1.57)

νe : νµ : ντ = 0 : 0 : 1 −→ νe : νµ : ντ =
1

32
· (6 : 13 : 13) . (1.58)

Der wichtigste realistische Kanal der Neutrinoproduktion ist der Pionzerfall in Myonneutrino und
Myon, wobei letzteres in Elektron, Elektronneutrino und Myonneutrinoübergeht

π+ → µ+ + νµ ; π− → µ− + ν̄µ (1.59)

µ− → e− + νµ + ν̄e ; µ+ → e+ + ν̄µ + νe . (1.60)

Insgesamt entstehen doppelt so viele Myon- wie Elektronneutrinos. Auf der Erde weist man wegen
der Oszillationen jedoch alle drei Neutrinoarten in gleichen Maße nach!

νe : νµ : ντ = 1 : 2 : 0 −→ νe : νµ : ντ = 1 : 1 : 1 . (1.61)

In Anbetracht der weniger glatten Zahlen in Gleichungen1.56ff. mag dieses Ergebnis̈uberraschen,
umso mehr da es unter den Annahmenθ23 = 45◦ und θ13 = 0◦ für jeden beliebigendritten Mi-
schungswinkelθ12 erhalten bleibt. F̈ur eine ausf̈uhrlichere Diskussion siehe [GM02].

Die Energieverteilungen der Myon- und Elektronneutrinos sind unterschiedlich. Das wirkt sich bei-
spielsweise durch Schwelleneffekte beim Nachweis aus, so dass obige Zahlen als Näherung verstan-
den werden m̈ussen.

Zus̈atzlich zu den Oszillationen muss man die Wechselwirkungen mit Materie berücksichtigen, de-
nen ein Neutrino begegnet. Um Magnet- und Photonfelder, die geladene Teilchen und auch Licht
beeinflussen k̈onnen, braucht man sich nicht zu kümmern. Wie steht es mit dem Rest? Die mittlere
Dichte des Universums entspricht etwa sechs Nukleonen pro Kubikmeter Weltall. Setzt man in Glei-
chung1.35die Wechselwirkungswahrscheinlichkeit aufW = 1 − 1

e
und den Wirkungsquerschnitt

eines1 TeV-Neutrinos vonσ = 10−35cm2 ein, dann folgt damit eine mittlere freie Weglänge17 von
d = 3.5 · 1021ly. Das ist um elf Gr̈oßenordnungen größer als unser Horizont, der sich aus dem Alter
des Universums von etwa13.7 · 109a auf ebensoviele Lichtjahre ergibt (vgl. [B+03]).

Abscḧatzungen dieser Art führen aber nur die prinzipiellen Dimensionen vor Augen. Die mittlere
Dichte des Universums entspricht zwar oben genanntem Wert, allerdings sind nur wenige Prozent

17Ausgedr̈uckt in Lichtjahren1 ly = 9.46 · 1012 km.
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davon tats̈achlich baryonische Materie. Der Rest setzt sich hauptsächlich aus Dunkler Materie und
Dunkler Energie zusammen, womit eine Wechselwirkung der Neutrinos noch unwahrscheinlicher
wird – beispielsweise unter der Annahme, dass Dunkle Energie nicht schwach koppelt.

Zudem ist die Materie im All sehr inhomogen verteilt. Ein Neutrino kann auf seinem Weg Gebiete
sehr hoher Dichte durchlaufen. Der geringe Wirkungsquerschnitt lässt es Staubwolken durchdringen,
die für Photonen undurchlässig sind. In Gebieten sehr hoher Energiedichte, wie etwa im Inneren einer
Supernovaexplosion18 und auch schon im Inneren der Sonne, kann ein Neutrino entweichen, während
Photonen durch diffusionsähnliche Prozesse an die Oberfläche gelangen. Dadurch ermöglicht es die
Neutrinospektroskopie, ein direktes Bild der Verhältnisse im Inneren solcher Zonen zu erlangen.

Bei extrem hohen Neutrinoenergien wird die Streuung am kosmischen Neutrinohintergrund inter-
essant. Analog zum kosmischen Mikrowellenhintergrund erwartet man omnipräsente Neutrinos mit
sehr geringen Energien (T≈ 1.9K [KKZ97]). Man scḧatzt für Neutrinos der Masse mν ab, dass es
bei einer Neutrinoenergie von

Eν =
m2

Z0

2 ·mν

(1.62)

zur resonanten Produktion reellerZ0-Bosonen analog zur Glashow-Resonanz19 kommt. Mit der Mas-
se desZ0 von mZ0 = 91.2 GeV folgt

Eν · (mν/eV) ≈ 4.2 · 1021 eV . (1.63)

Dieser Zusammenhang hat Auswirkungen auf die Diskussion um die Herkunft der kosmischen Strah-
len ḧochster Energien, wie in Abschnitt2.1diskutiert wird.

Der Neutrinonachweis wird in der Beschreibung des Detektionsprinzips in Kapitel3 ausf̈uhrlich dar-
gelegt. In der Diskussion um das Neutrino als kosmischem Informationsträger sollen drei Punkte der
Vollständigkeit halber schon angesprochen werden. Das ist zum Einen die Notwendigkeit großer De-
tektoren wegen der geringen Wirkungsquerschnitte und zum Zweiten, dass man sich beim Nachweis
auf die Geladene-Strom-Wechselwirkung am Nukleon konzentriert, ebenfalls aus Argumenten der
Wechselwirkungswahrscheinlichkeit.

Der dritte Aspekt behandelt die Güte der Richtungsinformation eines Leptons, das aus einem Neutrino
entstanden ist. Der Winkel zwischen einem Myonneutrino und dem daraus entstehenden Myon lässt
sich parametrisieren̈uber die Beziehung ([LM00])

∠(ν, µ) ≈ 0.7◦

(Eν/TeV)0.7 . (1.64)

Das Neutrino ist damit als kosmischer Informationsträger geeignet, um die bisherigen Methoden der
Astronomie zu komplettieren. Die Untersuchung des Himmels im

”
Neutrinolicht“ ist ein wertvoller

Informationsquell auf dem Weg, das Universum zu verstehen.

18Oberhalb derEinschlussdichte(engl.trapping density) von etwa2 ·1011 g
cm3 sind auch Neutrinos

”
gefangen“ ([RSS97]).

Zum Vergleich: die Atomkerndichte liegt bei etwa3 · 1014 g
cm3 .

19Die Glashow-Resonanz bezeichnet die starkeÜberḧohung derν̄e-e−- gegen̈uber derνe-e−-Streuung bei resonanter
W−-Produktion in Materie.
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Nicht alles, was wir wissen, verstehen wir auch.

(Peter Tille)

In der Einleitung wird die Herkunft der kosmischen Strahlen als eines der wichtigsten ungelösten
Rätsel der Astrophysik genannt. Nach der Auftaktdiskussion des letzten Kapitelsüber die Eigen-
schaften des Neutrinos und seiner Eignung zu Astronomie soll es im Folgenden um astrophysikali-
sche Aspekte gehen. Was sind die kosmischen Strahlen, woher stammen sie und wie erhalten sie ihre
hohe Energie? Unser heutiger Kenntnisstand wird in Abschnitt2.1vorgestellt. Danach geht es um die
Teilchen, die entstehen, wenn kosmische Strahlung mit der Materie der Erdatmosphäre in Wechsel-
wirkung tritt. Für Neutrinoteleskope sind dabei besonders die entstehenden Flüsse atmospḧarischer
Myonen und Neutrinos interessant (Abschnitt2.2).

Der verbleibende Teil des Kapitels behandelt die Quellen der kosmischen Strahlen. Es wird zunächst
der Mechanismus derFermi-Beschleunigungdiskutiert, der modelliert, wie geladene Teilchen höchs-
ter Energien im Universum erzeugt werden können (Abschnitt2.3). Danach geht es um astronomische
Objekte, bei denen diese Mechanismen verwirklicht sein können (Abschnitt2.4). Insbesondere die
Aktiven Galaktischen Kernestehen im Mittelpunkt der Aufmerksamkeit, da sie nicht nur Emissionen
in nahezu allen Bereichen des elektromagnetischen Spektrums zeigen, sondern weil einige zudem als
Quellen ultrahochenergetischer Photonen1 identifiziert worden sind ([A+00, Aha99]).

Es existieren zwei grundlegende Modelle für Produktionsmechanismen dieser hochenergetischen
Photonen, die entweder auf der Beschleunigung von Elektronen oder von Protonen beruhen. Der
Nachweis, dass einer der Aktiven Galaktischen Kerne eine Neutrino-Punktquelle ist, würde ihn gleich-
zeitig als Quelle der kosmischen Strahlung identifizieren. Darin liegt die zentrale Motivation für die
vorliegende Arbeit.

2.1 Die kosmische Strahlung

Wenn sich geladene Teilchen durch Materie bewegen, dann ionisieren sie einen Teil der Atome auf
ihrem Weg. Auf der Erdoberfl̈ache kann man eine natürlich entstehende Ionisation nachweisen, auch
ohne dass k̈unstliche radioaktive Quellen in der Nähe sind. Die Stärke der Ionisation nimmt als Funk-
tion der Ḧohe zun̈achst ab. Ihre Ursache liegt – zumindest teilweise – in der natürlichen Radioaktiviẗat
der Erde.

1Im TeV-Bereich.
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Abbildung 2.1:Das Spektrum der kosmischen Strahlen. Aufgetragen ist der differentielle Fluss ge-
gen die Energie der einfallenden Teilchen. Das Spektrum folgt einem exponentiellen Verlauf. Der
spektrale Indeẍandert sich bei etwa1016 eV und1018 eV, demKnie und demKnöchel. Adaptiert aus
[CGS97].

Man stellt aber oberhalb von etwa2000 m fest, dass die Ionisation mit wachsender Höhe wieder
zunimmt. Es muss zusätzlich zur Aktiviẗat der Erde eine weitere ionisierende Komponente geben.

Man identifiziert sie als einen Strom an geladenen Teilchen, der aus dem Universum kommt2 und
auf die Atmospḧare trifft. Er überspannt viele Größenordnungen an Energie und Fluss-Stärke. Man
bezeichnet ihn alskosmische Strahlung.

In Abbildung2.1ist der Fluss an geladenen Teilchen gegen deren Energie aufgetragen. Das Spektrum
folgt einem Potenzverlauf der Form ([BMT03])

dN(E)

dE
∼ E−α mit α =


2.7 für E . 1016 eV

∼ 3.1 für 1016 eV . E . 1018 eV
∼ 2.7 für E & 1019 eV ,

(2.1)

wobei sich derspektrale Indexα an zwei Stellen̈andert.

Bei etwa1016 eV wird das Spektrum etwas steiler. Diese Stelle bezeichnet man alsKnie. Gut zwei
Größenordnungen höher wechselt das Spektrum wieder auf den ursprünglichen spektralen Index
zurück. Man spricht hier vomKnöchel.

2Der Entdecker der kosmischen Strahlung, Viktor Hess, hat die Sonne als Quelle früh ausgeschlossen, indem er während
einer Sonnenfinsternis gemessen hat und keine Verringerung der kosmischen Strahlung sah ([Fed02]).
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Direkte Messungen der kosmischen Strahlung sind nur in großer Höhe m̈oglich. Je tiefer innerhalb
der Atmospḧare man observiert, um so größer ist die Wahrscheinlichkeit, dass es davor zu einer
Wechselwirkung gekommen ist. Man weist dann nur noch Folgeprodukte nach.

Noch nicht im Detail gekl̈art ist die Zusammensetzung der kosmischen Strahlung. Man weiß, dass sie
haupts̈achlich3 aus geladenen Kernen besteht ([H+02a]). Davon ist der gr̈oßte Teil aus Wasserstoff,
also aus Protonen. Es gibt aber auch schwerere Komponenten bis hin zum Eisen und darüber hinaus4.

Zudem gibt es Hinweise darauf, dass die Position des Knies für unterschiedliche Kerne an verschie-
denen Stellen liegt. Je höher die Kernladung ist, desto höher ist auch die Energie, an der das Spektrum
steiler wird ([Hoe02]). Oberhalb des Knies findet man wiederum vermehrt leichte Kerne.

Um die mittlere Verweildauer eines Teilchens der kosmischen Strahlung in der Milchstraße (τKS) zu
bestimmen, gibt es zwei Datierungsmöglichkeiten, die beide auf der Betrachtung relativer Häufigkei-
ten beruhen.

• In der ersten Variante untersucht man Isotopenhäufigkeiten. Auf dem Weg vom Entstehungs-
ort zur Erde zerf̈allt ein Teil der instabilen Nuklide. Aus dem Verhältnis der stabilen zu den
instabilen Kernen eines Isotops kann man auf die Zeitdauer rückschließen, die ein Teilchen
ben̈otigt, um diesen Weg zu bewältigen. Das entspricht dem Prinzip der Radiokarbonmethode
zur Altersbestimmung von biologischen Funden auf der Erde.

• Bei der zweiten Methode betrachtet man relative Elementhäufigkeiten. Durch Wechselwirkun-
gen mit dem interstellaren Medium zerplatzen schwerere Kerne in Spallationsprozessen und
leichtere entstehen. Je weiter ein Teilchen durch die Galaxis fliegt, umso größer ist die Wahr-
scheinlichkeit f̈ur einen solchen Vorgang.Über die relativen Elementhäufigkeiten hat man somit
Zugang auf die mittlere Flugstrecke der kosmischen Strahlung.

Die mittlere Verweildauer ist energieabhängig und liegt in der Gr̈oßenordnung von einigen Millionen
Jahren. Bei der Spallation rechnet man mit der Entstehung von Gammastrahlung. Die Messungen des
Compton Gamma Ray Observatory können deren Existenz belegen ([AA00]).

Als Quelle des niederenergetischen Teils des Spektrums bis zum Knie vermutet man dieSupernova-
Überrestein unserer Galaxis (vgl. Abschnitt2.4). Durch die Supernovaexplosionen entstehen Schock-
wellen, in denen geladene Teilchen stark beschleunigt werden können (vgl. Abschnitt2.3). Man kann
abscḧatzen, dass die höchsten erreichbaren Energien gerade in der Region des Knies liegen. Zudem
erwartet man eine ḧohere Grenze für schwerere Kerne ([LC83]).

Auch entspricht der erwartete Energieausstoß der Quellen den Verlusten durch die kosmische Strah-
lung, die unsere Galaxis verlässt, so dass sich ein Gleichgewichtszustand einstellen kann. Die ent-
sprechenden Abschätzungen werden in der Diskussion der Supernova-Überreste in Abschnitt2.4
ausgef̈uhrt.

3Ein Anteil von< 1% an Elektronen ist nachgewiesen worden [B+97].
4Eisen ist das Element mit der größten Bindungsenergie pro Nukleon im Kern. Höhere Ordnungszahlen können in

thermonuklearen Fusionsprozessen nicht erreicht werden, weil eine weitere Verschmelzung von Kernen keinen Ener-
giegewinn mehr bringt. Schwerere Kerne werden aber gerade in den Supernovaexplosionen durch Neutroneinfang
gebildet (R- und S-Prozesse, siehe [KKZ97]).
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Das Bild ist damit hinreichend konsistent und man geht davon aus, dass die kosmische Strahlung des
Energiebereiches bis zum Knie in unserer Galaxis entsteht ([BMT03]).

Die Herkunft der kosmischen Strahlen oberhalb des Knies ist nicht geklärt. In der Milchstraße kennt
man keine Objekte, die die entsprechenden Energien freisetzen können. Der detektierte Fluss ist eben-
falls fast isotrop, wenngleich gewisse Abweichungen gemessen worden sind ([H+99b, U+00]). Aller-
dings reichen die Beobachtungen nicht aus, um Punktquellen zu identifizieren.

Ein großer Vorteil bei der Beobachtung der kosmischen Strahlung oberhalb von E> 1019 eV – jenseits
des Kn̈ochels – ist der Erhalt der Richtungsinfomation. Die Ablenkung in den Magnetfeldern im
Universum ist so gering, dass die Herkunftsrichtung geladener Teilchen auf ihren Entstehungsort
zurückzeigen sollte.

Es gibt vielversprechende Kandidaten für Punktquellen, dieAktiven Galaktischen Kerne, deren Mo-
delle in Abschnitt2.4 diskutiert werden. Die bisherigen Beobachtungen von Photonen im TeV-Be-
reich ([A+00, Aha99]) reichen aber nicht aus, um zu entscheiden, ob hier Elektronen oder Hadronen
beschleunigt werden.

Bei den allerḧochsten Energien gibt es noch einen zusätzlichen erwarteten Effekt. Ein Proton kann
mit einem Photon der kosmischen Hintergrundstrahlung wechselwirken. Jenseits einer Energie von
EProton & 2 · 1020 eV ist im Schwerpunktsystem die Schwelle erreicht, um die Deltaresonanz∆(1232)
anzuregen. Das System kann in ein Pion und ein Nukleon zerfallen ([H+02a]).

Die mittlere freie Wegl̈ange von Protonen mit einer Energie von∼ 3 · 1020 eV ist daher kleiner als
100 Millionen Lichtjahre. Innerhalb dieses Abstandes kennt man aber keine Objekte, in denen eine
Beschleunigung auf so hohe Energien stattfinden kann. Aus dieser Argumentation heraus erwartet
man, dass das Spektrum der kosmischen Strahlung bei einer Energie von etwa1021 eV abgeschnitten
ist. Das bezeichnet man alsGreisen-Zatsepin-Kuzmin-oderGZK-Cutoff ([Gre66, ZK66]).

Es wird auch diskutiert, ob man nicht knapp unterhalb der Schwelle eineÜberḧohung im Spektrum
sehen m̈usste. Wenn Protonen auf Energien jenseits von1021 eV beschleunigt werden, dann könnten
die Folgeprodukte aus obiger Reaktion zu mehr Ereignissen unterhalb der Schwelle führen.

Die derzeitigen Beobachtungen mit Luftschauerexperimenten sind noch nicht konsistent bezüglich
der Frage, ob der GZK-Cutoff existiert oder nicht. Während das HiRes-Experiment keine Ereignis-
se oberhalb der Grenze findet ([AZ+02]), kann das AGASA-Experiment den Cutoff nicht bestätigen
([T+98, H+99c]). Allerdings ist die Kalibrierung der Ereignisenergie bei diesen Größenordnungen ex-
trem schwierig. Auch verwenden die beiden Experimente unterschiedliche Beobachtungsmethoden,
was den Vergleich erschwert.

Alternative Erkl̈arungsm̈oglichkeiten f̈ur den hochenergetischen Anteil der beobachteteten Spektren
bieten dieTop-Down-Szenarien, die ohne Beschleunigungsmechanismen auskommen. Dieser Ansatz
wird in Abschnitt2.4noch einmal aufgegriffen.
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2.2 Atmosph ärische Myonen und Neutrinos

In diesem Abschnitt werden die Flüsse an Myonen und Neutrinos diskutiert, die in den Luftschauern
aus Wechselwirkungen der primären kosmischen Strahlung mit der Atmosphäre erzeugt werden.

Trifft ein Proton auf ein Molek̈ul der Atmospḧare, dann entstehen hauptsächlich leichte Mesonen,
insbesondere auch geladenen Pionen und Kaonen.

p+X → π±,K± + Y . (2.2)

Diese k̈onnen weiter zerfallen und produzieren dabei Myonen und Neutrinos ([H+02a]):

π+ → µ+ + νµ ; π− → µ− + ν̄µ BR> 99.9% (2.3)

K+ → µ+ + νµ ; K− → µ− + ν̄µ BR> 63.4% . (2.4)

Dabei steht BR5 für die jeweiligen Verzweigungsverhältnisse. Das Pion zerfällt fast ausschließlich
über diesen Kanal, im Kaonzerfall können auch weitere Pionen auftreten. Obige Zerfälle sind Zwei-
körperzerf̈alle und man kann zeigen, dass für die differentiellen Anzahldichten im Laborsystem gilt
([Gai90])

dn
dEµ

=
dn
dEν

=


mπ,K

mπ,K −mµ

· BRπ,K

Eπ,K
im kinematisch erlaubten Energiebereich,

0 sonst.
(2.5)

Dabei sind Eπ,K und mπ,K die Energie und die Masse der Mesonen, mµ ist die Myonmasse6 und
BRπ,K die in Gleichung2.3 angegebene Verzweigungsverhältnisse f̈ur den Zerfall nach Myon und
Neutrino. Die Spektren für die Fl̈usse an Myonneutrinos und Myonen sind also flach. Allerdings sind
die minimalen und maximalen Energien unterschiedlich. Für die Grenzen der Energien rechnet man
im relativistischen Grenzfall nach

Eπ,K ·
(

m2
µ

m2
π,K

)
≤ Eµ ≤ Eπ,K . (2.6)

0 ≤ Eν ≤ Eπ,K ·
(

1−
m2
µ

m2
π,K

)
. (2.7)

Das Myon zerf̈allt in der Regel weiter in ein Elektron und zwei Neutrinos

µ− → e− + νµ + ν̄e ; µ+ → e+ + ν̄µ + νe . (2.8)

Der zus̈atzliche Myonneutrinofluss, der hierbei entsteht, hat deutlich geringere Energien als die Kom-
ponente aus dem Mesonzerfall. Der Einfluss auf die Form des Spektrums bei hohen Energien ist
gering.

5BR: englisch f̈ur Branching Ratio.
6Die Neutrinomasse kann in diesem Kontext vernachlässigt werden.
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Teilchen λ/ g
cm2 τ/µs s/m ε/GeV

p,n 86 – – –
µ± – 2.2 6.3 · 105 1.0
π± 116 0.026 5.5 · 103 115
K± 138 0.012 750 850

Tabelle 2.1:Wechselwirkungsl̈angeλ, Lebensdauerτ , Zerfallsl̈ange s und kritische Energieε von
Nukleonen, Myonen, Pionen und Kaonen in Luftschauern bei einer Teilchenenergie von100 GeV.
Werte aus [H+02a, Bös02].

Anstelle der Lebensdauerτ eines Teilchens, nach der es mit einer Wahrscheinlichkeit von1
e

noch
nicht zerfallen ist, gibt man die zugehörige mittlere Wegstreckes an, in die auch die Teilchenmasse
über den Lorentz-Faktorγ mit einfließt7. Es gilt

s = βγcvakτ . (2.9)

Für die (hier) wichtigsten Teilchen sind Lebensdauer und mittlere Wegstrecke in Tabelle2.1 darge-
stellt. Nur das Myon kann in der Regel Meereshöhe erreichen.

Ein Teil der entstehenden Partikel reagiert mit der Atmosphäre, statt zu zerfallen. Für sich allein er-
zeugt das eine exponentielle Abnahme des Flusses. Analog zur Zerfallslänge definiert man dieWech-
selwirkungsl̈angeλ. Nach dieser Strecke ist ein Fluss um den Faktor1

e
abgesunken. Da die Dichte der

Luft ρ in erster N̈aherung exponentiell mit der Ḧohe abnimmt (Barometrische Höhenformel),

ρ ∝ e
− h

h0 , (2.10)

gibt manλ nicht als L̈ange an, sondern als Massenbelegung in den Einheiten Masse pro Fläche. Es
ist

λ =
mLuft

σLuft
, (2.11)

wobei mLuft die Masse eines Luftmoleküles undσLuft der Wirkungsquerschnitt für eine Reaktion ist.
In Tabelle2.1 sind die Wechselwirkungslängen f̈ur Teilchen mit einer Energie von etwa100 GeV
aufgelistet. Die Massenbelegung derStandardatmospḧare liegt auf Meeresḧohe bei1030 g

cm2 . Das ist
für Mesonen ein Vielfaches der angegebenen Wechselwirkungslängen. Sie reagieren daher bereits in
den oberen Schichten der Atmosphäre.

Um die Wechselwirkungslänge und die Zerfallslänge miteinander vergleichen zu können, formt man
zweitere um, so dass sie auch von der Massenbelegung abhängt. Dazu definiert man dieschr̈age Tiefe
X. Das ist die Massenbelegung entlang der Flugrichtung des primären Teilchens

X =

∫ ∞

l

ρ(l)d l . (2.12)

7Es werden diëublichen Bezeichnungenβ = v
cvak

undγ = 1√
1−β2

verwendet.
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2.2 Atmosphärische Myonen und Neutrinos

Für die Fluss̈anderung∆Φ auf dem Wegsẗuck∆l gilt damit

∆Φ = −Φ · ∆l
s

= −Φ · ∆X

s · ρ(l)
. (2.13)

Also rechnet man die Zerfallslänge folgendermaßen um ([Gai90])

s̃ = s · ρ(l) = cvakτ
E

mc2
X cos θ

h0

=
EX cos θ

ε
. (2.14)

Diese N̈aherung gilt nur f̈ur kleine Winkel gegen den Zenitθ < 60◦, wenn man die Kr̈ummung der
Erde vernachl̈assigt. Alle unver̈anderlichen Gr̈oßen sind in der Teilchenkonstanteε zusammengefasst.
Man bezeichnet sie alskritische Energie. Für Teilchenenergien, die viel kleiner als die kritische Ener-
gie sind, ist es wahrscheinlicher, dass das Teilchen zerfällt. Für E� ε tritt eher eine Wechselwirkung
ein. Auch die kritischen Energien sind in Tabelle2.1gezeigt.8

Um die AnzahlNh(Eh, X) für verschiedene Hadronen h∈ {p,n, π,K,D, . . .} im Luftschauer in
Abhängigkeit der Energie und der schrägen Tiefe zu beschreiben, verwendet man ein System von
gekoppelten Transportgleichungen

dNh(Eh, X)

dX
= −

(
1

λh
+

1

s̃h

)
Nh(Eh, X) +

∑
h′

∫
Fhh′(Eh,Eh′)

Nh′(Eh′)

λh′
dEh′ . (2.15)

Der linke Term beschreibt die Abnahme durch Wechselwirkung und Zerfall. Der rechte Term steht für
die Zunahme an Teilchen der Sorte h, die inÜberg̈angen anderer Teilchen h′ entstehen. Es wird̈uber
alle möglichen Ausgangsteilchen summiert undüber deren m̈ogliche Energien integriert. Der Term

Fhh′(Eh,Eh′) (2.16)

beschreibt die Wahrscheinlichkeitsdichte, dass ein Teilchen h′ mit der Energie Eh′ ein Teilchen h der
Energie Eh erzeugt.

Ausgehend vom Protonspektrum
Np(E) = N0

p · E−α (2.17)

kann man die Transportgleichungen2.15 näherungsweise lösen. Das Spektrum der Myonenergien
erḧalt man aus den Spektren der zerfallenden Mesonen9. Man muss die Energieverteilung im Zerfall
ber̈ucksichtigen (Gleichung2.5) und für eine feste Myonenergiëuber alle m̈oglichen Mesonenergien
integrieren. Die Integrationsgrenzen erhält man, indem man die Energiebedingungen2.6 umkehrt.
Nach einer weiteren Integration̈uber die schr̈age TiefeX findet man f̈ur das Myonspektrum

dNµ

dEµ
∝ N0

p ·
(

Aµπ
1 +Bµ

π cos θEµ/επ
+ 0.635 · AµK

1 +Bµ
K cos θEµ/εK

+ . . .

)
. (2.18)

8Die geringe kritische Energie der Myonen von1 GeV dr̈uckt aus, dass es für ein100 GeV Myon wahrscheinlicher ist
zu reagieren als zu zerfallen. In der Atmosphäre kann man beide Prozesse vernachlässigen.

9Das entspricht einer Transportgleichung vom Typ2.15, bei der man Zerfall und Wechselwirkung der Myonen in der
Atmospḧare unber̈ucksichtigt l̈asst.
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Abbildung 2.2:Relativer Anteil der Pionen
und Kaonen an der Produktion atmosphäri-
scher Myonen und Neutrinos als Funktion der
Neutrinoenergie. F̈ur größere Energien wird
der Kaonanteil immer wichtiger. Entnommen
aus [Gai02].

Die ParameterAµπ,K undBµ
π,K beschreiben das Verhalten der Mesonen im Schauer. Sie hängen ab

von den Wechselwirkungslängenλπ,K, denÜbergangswahrscheinlichkeiten2.16und dem spektralen
Indexα. Die Form der Terme f̈ur die verschiedenen Mesonen ist identisch. Sie unterscheiden sich
nur in den Konstanten. Man findet vor dem Kaonterm das zugehörige Verzweigungsverḧaltnis als
zus̈atzliches Gewicht.

Für steigende Energien wird eine Wechselwirkung gegenüber einem Zerfall wahrscheinlicher. Der
entscheidende Parameter ist die kritische Energieε. Da sie f̈ur Kaonen deutlich gr̈oßer ist als f̈ur
Pionen, wird der Kaonkanal in hohen Energiebereichen für das Myonspektrum immer wichtiger. Dies
ist in Abbildung2.2dargestellt.

Wie in Gleichung2.18angedeutet, entstehen auch noch schwerere Teilchen, wie beispielsweise das
D-Meson. Die Situation ist analog zu den Abläufen bei den leichteren Mesonen. Allerdings ist die
kritische Energie sehr hochεD = 4 · 107 GeV. Es kommt nur sehr selten zu Wechselwirkungen, das
D-Meson zerf̈allt fast instantan. Man bezeichnet die entstehenden Myonen alsprompte Myonenoder
alsCharm-Beitragwegen des Quarkinhaltes des D-Mesons. Für sehr große Energien dominieren sie

Abbildung 2.3:Vorhersagen f̈ur die Fl̈usse atmospḧarischer Myonen und Neutrinos. Mitconventional
sind die Fl̈usse aus Kaon- und Pionzerfall, mitprompt die Komponente aus dem D-Mesonzerfall
bezeichnet. Die gestrichelte Linie zeigt eine analytische Näherung an die Simulation (durchgezogene
Linie). Entnommen aus [TIG96].
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2.3 Die Fermi-Beschleunigung

das Spektrum. Das ist in Abbildung2.3(links) zu sehen.

Für Neutrinos ist die Situation sehrähnlich. Man muss in der Integration die unterschiedlichen Ener-
giegrenzen (Gleichung2.7) ber̈ucksichtigen. Das Resultat ist von der gleichen Form wie bei den
Myonen (Gleichung2.18), nur die Konstanten sind unterschiedlich:Aµπ,K → Aνπ,K undBµ

π,K → Bν
π,K

(siehe [Gai90]).

Das entstehende Spektrum ist in Abbildung2.3 (Mitte) zu sehen. F̈ur kleinere Energien ist der Neu-
trinofluss etwa eine Größenordnung kleiner als der Myonfluss (Abbildung2.3links). Das liegt daran,
dass das Myon im Mittel mehr Energie bei einem Zerfall bekommt und das Ausgangsspektrum der
kosmischen Strahlung mit der Energie fällt. Für höhere Energien wird die Myonmasse vernachlässig-
bar und die Fl̈usse gleichen sich einander an.

Um zu exakten Vorhersagen zu gelangen, müssen die Winkelabḧangigkeiten ber̈ucksichtigt werden.
Die Massenbelegung – und damit dass Integralüber die schr̈age TiefeX – hängt vom genauen Weg
des Schauers durch die Atmosphäre ab. Der ist aber für jede Richtung unterschiedlich. Auch die
Eigenschaften der Atmosphäre selbst k̈onnen sicḧandern. Wegen der unterschiedlichen Temperaturen
ist beispielsweise die Lufẗuber dem S̈udpol im Winter (der S̈udhalbkugel) dichter als im Sommer. Die
Wechselwirkungsl̈ange sinkt und mehr Mesonen reagieren statt zu zerfallen. Der Myonfluss nimmt
mit der Tiefe ab ([Bt99]).

Der Vollsẗandigkeit halber ist in Abbildung2.3 (rechts) der Fluss von Elektronneutrinos gezeigt. Sie
entstehen hauptsächlich im Zerfall K0

L → π+ +e−+ ν̄e bzw. K0
L → π−+e+ +νe. Für eine Diskussion

über Elektronneutrinos und ihren Nachweis siehe [A+02d].

2.3 Die Fermi-Beschleunigung

Das Spektrum der kosmischen Strahlung ist proportional zu E−α (Gleichung2.1). Enrico Fermi hat
schon 1949 einen Mechanismus vorgeschlagen, der dieses Verhalten erklärt ([Fer49]). Die zentra-
le Idee derFermi-Beschleunigungliegt darin, dass ein geladenes Teilchen an einem ausgedehnten
Objekt, dass sich gegenüber seiner Umgebung bewegt, mehrfach beschleunigt wird.

Man betrachte eine Gaswolke, die sich mit der Geschwindigkeit vw durch die Galaxis bewegt. Ty-
pische Geschwindigkeiten liegen bei etwa vw ∼ 15km

s relativ zur Rotationsbewegung. Das ist klein
bezogen auf die Lichtgeschwindigkeit,βw < 10−4. Die Wolke ist teilweise ionisiert und transportiert
daher ihre Magnetfelder mit.

Ein relativistisches, geladenes Teilchen mit E≈ pc, das in das Gas eintritt, wird an den Magnetfel-
dern elastisch gestreut. Man spricht vonkollisionsfreier Streuung, in der keine Teilchenumwandlun-
gen stattfinden. Im Bezugssystem der Wolke wird das einfliegende Teilchen ohne Energieaustausch
gestreut, da die Gesamtmasse des Gases viel größer als die Teilchenmasse ist. Die Streuung ist zudem
isotrop.

Im Laborsystem, das bedeutet im Referenzsystem der Galaxis oder der Erde, kann es zu einem Ener-
giegewinn kommen. Dazu betrachtet man die Energie des Teilchens vor (E1) und nach dem Stoß (E2).
Mit θ1 undθ2 bezeichnet man die Winkel zwischen den Flugrichtungen des Teilchens und der Wolke
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Abbildung 2.4: Der Mechanismus der Fermi-Beschleunigung. Die Energie eines einfallendes Teil-
chen wird von E1 auf Energie E2 ver̈andert.Links : Beschleunigung an einer Gaswolke, die sich mit
Geschwindigkeit v bewegt.Rechts: Beschleunigung an einer Schockfront. Erläuterung im Text.

(siehe Abbildung2.4 links). Im mitbewegten Bezugssytem verwendet man gestrichene Größen zur
Bezeichnung.

Man muss die Energie im Laborsystem vor dem Stoß in das bewegte System Lorentz-transformieren

E′1 = γE1(1− βw cos θ1) (2.19)

und danach wieder zurück ins Laborsystem

E2 = γE′2(1 + βw cos θ′2) . (2.20)

Im Bezugssystem der Wolke findet keineÄnderung der Teilchenenergie statt, das bedeutet E′
2 = E′1.

Für den relativen Energiegewinn erhält man

∆E
E

=
E2 − E1

E1

= γ2(1− βw cos θ1)(1 + βw cos θ′2)− 1 . (2.21)

Um den Erwartungswert des Energiegewinns zu bestimmen, muss man die Verteilung der Streuwinkel
betrachten. Im System der Wolke ist kein Winkel bevorzugt. Daraus folgt für den Erwartungswert des
Kosinus

〈cos θ′2〉 = 0 . (2.22)

Um 〈cos θ1〉 zu erhalten, geht man von einem Fluss ankommender Teilchen aus, der im Laborsystem
isotrop ist. Durch die Bewegung der Wolke werden mehr Teilchen in sie eintreten, die ihr entge-
genkommen, als solche, die in die gleiche Richtung fliegen. Die Wahrscheinlichkeit pro Raumwin-
kelelement ist proportional zu(1 − βw cos θ1). Damit findet man〈cos θ1〉 = −βw

3
. Setzt man das in

Gleichung2.21ein, dann erḧalt man als relativen Energiegewinn pro Kollision (für kleineβw)〈
∆E
E

〉
=

1 + β2
w/3

1− β2
w

− 1 ≈ 4

3
β2

w. (2.23)
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2.3 Die Fermi-Beschleunigung

Er ist vom Quadrat der Wolkengeschwindigkeit abhängig. Man spricht vonFermi-Beschleunigung
zweiter Ordnung. Der mittlere Energiegewinn ist sehr klein. Es gibt fast genauso viele Stöße mit
Wolken, bei denen das Teilchen Energie verliert, wie solche, bei denen es gewinnt.

Es gibt auch eineFermi-Beschleunigung erster Ordnung, bei der der Energiegewinn linear mit dem
entsprechenden Geschwindigkeitsparameter zusammenhängt. Er kann bei der Beschleunigung an
Schockwellen realisiert werden.

Eine Schockwelle kann beispielsweise bei einer Supernova entstehen, wenn Materie in das umgeben-
de interstellare Medium geschossen wird. Deren Geschwindigkeit ist mit etwa104 km

s deutlich gr̈oßer
als die Schallgeschwindigkeit im Medium, die circa10km

s betr̈agt. Vor der ausgeworfenen Materie
wird das interstellare Medium zusammen mit den darin gefangenen Magnetfeldern aufgehäuft und es
entsteht eine Schockwelle.

Die Argumentation, die zum relativen Energiegewinn in Gleichung2.21 geführt hat, ist auch f̈ur
die Schockwelle korrekt. Man kann sich die beiden Seiten der Front als Gaswolken vorstellen, die
sich aufeinander zu bewegen. Allerdingsändern sich die m̈oglichen Eintritts- und Austrittswinkel der
Teilchen.

Man betrachtet n̈aherungsweise eine unendlich große ebene Schockfront. Die Eintrittswinkel müssen
jetzt gr̈oßer als90◦ sein (vgl. Abbildung2.4 rechts). Die Teilchen n̈ahern sich der Front mit einer
Geschwindigkeit proportional zucos θ1. Die Häufigkeit, mit der Teilchen unter dem Winkelθ1 die
Schockwelleüberqueren, ist damit ebenfalls proportional zucos θ1. Daraus erḧalt man〈cos θ1〉 =
−2

3
. Aus einer analogen Argumentation folgt〈cos θ′2〉 = 2

3
und damit f̈ur den Energiegewinn pro

Begegnung(für kleineβs)

ε :=

〈
∆E
E

〉
≈ 4

3
βs . (2.24)

Eine Begegnung entspricht jetzt einem zweimaligenÜberqueren der Grenze. Wegen der eingeschränk-
ten Winkel (θ1 > 90◦, θ2 < 90◦) folgt aus Gleichung2.21, dass im Fall der SchockwellejedeBegeg-
nung mit einem Energiegewinn verknüpft ist.

Ein Teilchen mit Ausgangsenergie E0 hat eine Energie Ek nachk Begegnungen mit dem Schock von

Ek = E0 (1 + ε)k . (2.25)

Wie oft ein bestimmtes Teilchen den Schocküberquert, scḧatzt man aus derFluchtwahrscheinlich-
keit PFlucht, dass ein Teilchen zwischen zwei Begegnungen die Gegend des Schocks verlässt. Diese
Wahrscheinlichkeit ḧangt von den Eigenschaften des Schocks, den Geschwindigkeiten und thermo-
dynamischen Parametern der Medien ab. Für eine Diskussion siehe [Pro98].

Das integrale EnergiespektrumN(E) der Teilchen mit Energie größer E ist

N(E) ∝ (1− PFlucht)
k(E) (2.26)

mit

k(E) =
ln(E/E0)

ln(1 + ε)
. (2.27)
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Für das differentielle Spektrum folgt

dN
dE

=
1

E0

·
(

E
E0

) ln(1−PFlucht)
ln(1+ε)

−1

∝ E−α . (2.28)

Das entspricht genau der beobachteten Form der Abhängigkeit. Den spektralen Index berechnet man
in diesem Modell zuα = 2. Betrachtet man moderat relativistische Schocks, dann erhält man2.1 ≤
α ≤ 2.4. Ber̈ucksichtigt man ferner, dass höherenergetische Teilchen die Magnetfelder der Galaxis
leichter verlassen k̈onnen, dann verändert sich der spektrale Index schlussendlich zum beobachteten
α = 2.7.

Eine Behandlung relativistischer Schocks mitβs nahe1 findet man in [Web87]. Die Form des Schocks
kann zudem durch den Druck verändert werden, den die kosmische Strahlung erzeugt. Man erwartet
daraus eine Verflachung des Spektrums bei höheren Energien. Siehe [Pro98].

Die maximal erreichbare Energie kann man einerseits aus den entstehenden Energieverlustprozessen
der kosmischen Strahlung während des Beschleunigungsprozesses und andererseits aus den Ausma-
ßen an Zeit und Raum abschätzen, die f̈ur die Beschleunigung zur Verfügung stehen. Siehe [BS87].

2.4 Potenzielle kosmische Quellen hochenergetischer
Neutrinos

Der zentrale Prozess, in dem hochenergetische Neutrinos entstehen können, ist der Zerfall leichter
Mesonen, der schon bei den atmosphärischen Neutrinos in Abschnitt2.2diskutiert worden ist (siehe
Gleichungen2.3und2.4).

Wegen ihrer kurzen Lebensdauer können die Mesonen aber nicht selbst auf hohe Energien gebracht
werden, da die Beschleunigungsmechanismen zu viel Zeit in Anspruch nehmen. An ihrer statt werden
Protonen beschleunigt, die dann in Wechselwirkungen Pionen und Kaonen erzeugen.

Als Partner in diesen Wechselwirkungen diskutiert man einerseits andere Protonen des interstellaren
Mediums oder sonstiger Materieansammlungen. Die andere Möglichkeit sind jedwelche Photonfel-
der, die in der N̈ahe der Beschleunigungszone existieren. Man spricht allgemein vomBeam Dump10,
in dem die Umwandlungsprozesse von den Protonen zu den Neutrinos stattfinden.

Im Folgenden werden verschiedene Objekte diskutiert, die als Neutrinoquellen in Frage kommen.
Dafür braucht man eine Quelle für Protonen und Schockfronten für Beschleunigungen. Zudem muss
es Wechselwirkungspartner für die Umwandlung in Neutrinos geben, für die aber beispielsweise die
beschleunigten Teilchen oder die der Schockfront selber dienen können.

Es werden zun̈achst die g̈angigen Vorstellungen von Supernova-Überresten, Aktiven Galaktischen
Kernen und Mikroquasaren besprochen. Nach einem kurzen Ausflug in exotischere Gedankengänge
schließt das Kapitel mit Vorhersagen von Neutrinoflüssen aus Modellrechnungen.

10Englisch f̈ur etwa
”
Strahlhalde“
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2.4 Potenzielle kosmische Quellen hochenergetischer Neutrinos

2.4.1 Supernova- Überreste

Eine Supernova (Typ II) ist das katastrophale Ereignis am Ende der Fusionsprozesse in einem Stern.
Jenseits von56Fe wird bei der Verschmelzung zweier Kerne keine Energie mehr frei. Ist der gesamte
Brennstoff im Inneren eines massereichen Sterns verbraucht, dann wirkt der Gravitation kein Strah-
lungsdruck mehr entgegen und es kommt zum Kollaps. Zuerst vereinigen sich in derNeutronisierung
Elektronen und Protonen durch inversenβ-Zerfall zu Neutronen und es entstehen Elektronneutrinos.
Dann f̈allt der Stern in sich zusammen und es entsteht ein Bereich sehr hoher Energiedichte, den
nur Neutrinos verlassen können11. Fast99% der Energie wird in Form von thermischen Neutrinos
frei. Deren mittlere Energie beträgt allerdings nur etwa15 MeV, was um Gr̈oßenordnungen unter der
Triggerschwelle von AMANDA liegt. Man kann nur die gleichzeitige Deposition von Licht in einem
großen Gebiet nachweisen (siehe [Nt01, Hel00]).

Während des Kollapses wird deräußere Teil des Sterns mit großer Geschwindigkeit weggeschleu-
dert. Sie liegt oberhalb der Schallgeschwindigkeit des umgebenden interstellaren Mediums und eine
Schockwelle kann entstehen. Der innere Teil formt einKompaktes Objekt, das beispielsweise ein
stellares Schwarzes Loch oder ein rotierender Neutronenstern, einPulsar, sein kann.

Die klassischen Beispiele von Supernova-Überresten in der Milchstraße sind der Krebsnebel, Cassio-
peia A und der̈Uberrest-1006, zugehörig zu der Supernova des gleichen Jahres.

Im Abschnitt über die kosmische Strahlung2.1 werden die Supernova-Überreste als Quellen der
kosmischen Strahlung diskutiert. Die maximal erreichbaren Teilchenenergien in den Schockfronten
liegen in der Knieregion, wobei die Grenze für schwerere Kerne mit größerer Ladung etwas höher
liegt. Sowohl die Existenz des Knies als auch die Abhängigkeit seiner Position von der Komposition
sind Indizien daf̈ur, dass die Supernova-Überreste Quellen der kosmischen Strahlung bis zur Energie
des Knies sind. Weitere Messungen im Röntgenbereich bestätigen diese Theorie ([APG01]).

Im Folgenden soll der Energieverlust durch die kosmische Strahlung, die unsere Milchstraße verlässt,
mit dem Energieausstoß aus allen Supernovae (Typ II) in unserer Galaxis verglichen werden. Zweite-
ren scḧatzt man aus der kinetischen Energie der Supernova-Explosionen ab. Etwa alle 30 Jahre werden
in unserer Milchstraße zehn Sonnenmassen mit einer Geschwindigkeit vonv ≈ 5000km

s durch eine
Supernova emittiert. Die produzierte Leistung ist

PSN = 1035W . (2.29)

Für den Verlust bestimmt man zunächst die Gesamtenergie der kosmischen Strahlung unterhalb des
Knies aus dem Volumen der galaktischen Scheibe VMilchstraße

VMilchstraße= π · Radius2 · Dicke≈ π · (5 · 104 ly)2 · 800 ly = 6.3 · 1012 ly3 (2.30)

und der Energiedichte der kosmischen StrahlungρKS = 1 eV
cm3 . Um diese Energiedichte in der gesamten

Milchstraße aufrecht zu erhalten, benötigt man eine Gesamtleistung

PKS =
VMilchstraße· ρKS

τKS
, (2.31)

11Oberhalb einer Materiedichte von∼ 3 · 1011 g
cm3 können auch Neutrinos nicht mehr entweichen. Siehe [Mül03a].
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wobeiτKS ≈ 106a die typische Verweildauer eines Teilchens der kosmischen Strahlung in der Milch-
straße ist.

Man errechnet eine benötigte Leistung von

PKS = 1034W , (2.32)

was nahe an PSN liegt, insbesondere da hier keine Beschleunigungseffizienzen berücksichtigt worden
sind. DieÄhnlichkeit der beiden Leistungen ist ein weiteres Indiz für die These, dass die kosmischen
Strahlen bis zur Energie des Knies aus den Supernova-Überresten der Milchstraße stammen. Siehe
auch [Gai01].

Vorhersagen̈uber Neutrinofl̈usse von Supernova-Überresten findet man in Abschnitt2.4.7.

2.4.2 Aktive Galaktische Kerne

Die Galaxien am Himmel kann man grob in zwei Klassen unterteilen, diejenige der
”
normalen“

leuchtschwachen und diejenigen der leuchtstarken Galaxien, die man als
”
aktiv“ bezeichnet. Dabei

rührt die Aktivität jeweils vom zentralen Bereich her, weshalb man bei der zweiten Klasse vonAkti-
ven Galaktischen Kernen(AGN12) spricht. Man sieht zudem häufig zwei lange Strukturen, die entlang
der Rotationsachse des Systems auslaufen. Innerhalb dieser Strukturen, die man alsJets13 bezeichnet,
kann man die Bewegung von Materieanhäufungen nach außen beobachten. Die Geschwindigkeiten
innerhalb der Jets sind relativistisch. In Fällen, bei denen die Jetachse stark in Richtung Beobach-
ter zeigt, erscheint die Bewegung der Materiehaufen sogar alsüberlichtschnell, was man aber bei
relativistisch korrekter Interpretation als

”
optische T̈auschung“ entlarven kann ([Ree66, Qin00]).

Das heutige Modell eines Aktiven Galaktischen Kernes setzt sich aus mehreren Komponenten zusam-
men. Im Zentrum befindet sich ein supermassereiches Schwarzes Loch mit einer Masse von106−1010

Sonnenmassen (M�). Es zieht Materie aus der umgebenden Galaxie an. Dabei kommt es zur Ausbil-
dung einerAkkretionsscheibe. Die Scheibengeometrie entsteht durch den Drehimpuls des Systems.
Die gravitative Wechselwirkung der Partikel kann sie parallel zur Drehachse zusammenführen. In der
Richtung senkrecht dazu, das bedeutet auf die Symmetrieachse hin, ist das nur möglich, wenn die
Teilchen Drehimpuls abgeben.

Die Akkretionsscheibe wird permanent durch Strahlungsprozesse gekühlt und durch die Umwand-
lung von Gravitationspotenzial erwärmt. Die resultierende Temperatur ist so hoch, dass die Materie
zum Teil ionisiert ist (Plasma). Die entstehenden Magnetfelder – insbesondere aus dem Kreisstrom
der geladenen Teilchen um das Zentralobjekt – werden mitgerissen. Man spricht auch von einge-
frorenen Magnetfeldlinien. Die Geometrie dieses Magnetfeldes stellt man sich in erster Näherung
als unendlich lange Linien parallel zur Rotationsachse des Systems vor. Diese idealisierte Topologie

12Englisch: Active Galactic Nuclei
13Englisch f̈ur Strahl
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wird jedoch durch die Bewegung des Plasmas deformiert, das die Magnetfeldlinien mitreißt. In unmit-
telbarer N̈ahe des supermassereichen Schwarzen Loches deformieren auch allgemein relativistische
Effekte die Magnetfeldtopologie14.

Bevor ein Teilchen in das Schwarze Loch fallen kann, muss es sich von dem mitgeführten Magnetfeld
lösen. Das ist die Aussage desNo-Hair-Theorems15, das besagt, dass aus dem Schwarzen Loch keine
Feldlinien hinausragen dürfen. Die Vorg̈ange, mit denen das bewerkstelligt wird, hängen sehr eng mit
der Metrik rotierender Schwarzer Löcher, derKerr-Metrik, zusammen. In der N̈ahe des Ereignisho-
rizontes wird allem die Rotation aufgezwungen – einschließlich der Raumzeit. Die Magnetfeldlinien
werden verdrillt und k̈onnen sich bei entgegengesetzter Polarität auheben und vernichten. Das be-
zeichnet man alsRekonnexion. Die frei werdende Energie des Magnetfeldes wird auf das Plasma
übertragen. Man vermutet hierin die treibende Kraft für die Ausbildung der Jets ([Cam95]).

Die Rotation des Schwarzen Loches ist notwendig, weil die rotierende Raumzeit die Magnetosphäre
mitschleppt. Allerdings erscheint ein statisches – nicht rotierendes – Schwarzes Loch im Zentrum
einer Galaxis als unwahrscheinlich, da es Materie mit Drehimpuls akkretiert und dadurch selbst Dre-
himpuls haben sollte.

Die Modellierung der Vorg̈ange in der Akkretionsscheibe und den Jets sind aktuelle Forschungsgebie-
te derMagnetohydrodynamik(MHD). In aufwändigen Simulationen versucht man, die dynamischen
Prozesse nachzuempfinden.

In Abbildung 2.5 ist ein Aktiver Galaktischer Kern schematisch dargestellt. Man sieht das zentra-
le Schwarze Loch, die entstandenen Jets und die Akkretionsscheibe. In größerer Entfernung vom
Schwarzen Loch ist die ankommende Materie noch nicht zu einer Scheibe verflacht worden. Es bildet
sich ein Torus aus Staub.

Der Erfolg des AGN-Modells beruht darin, dass es mehrere Klassen astrophysikalischer Objekte
gleichzeitig beschreiben kann. Je nach der Größe des Beobachtungswinkels zwischen Sichtlinie und
Jetachse sieht ein Aktiver Galaktischer Kern unterschiedlich aus und man beobachtet verschiedene
Eigenschaften der elektromagnetischen Spektren. Man unterscheidet zwei Typen.

Typ 1: Bei diesem Typ blickt man mehr oder weniger entlang der Symmetrieachse des Staubtorus.
Die beobachteten Linien sind stark Doppler-verbreitert, da man das heisse Zentrum sieht. Ein
typisches Beispiel sind dieSeyfertgalaxien (Typ 1).

Typ 2 ist die Kategorie, bei der man seitlich auf den Torus blickt. Das heisse Zentrum ist verborgen
und Photonen von dort werden absorbiert und reemittiert. Ursprünglich ḧartere Photonen sind
dann im infraroten Bereich zu finden. Das Spektrum ist von den Eigenschaften des Staubtorus
dominiert. Man sieht schmale Absorptionslinien entsprechend der geringen Geschwindigkeiten
des kalten Staubs.

Die Blazaresind besondere AGN vom Typ 1, bei denen man in den Jet hineinblickt. Die zeitliche
Variabilität findet auf besonders kurzen Skalen statt. Die Veränderungen ereignen sich zum Teil auf
der Zeitskala von Tagen. Daraus kann man ableiten, dass das Gebiet, aus dem die entsprechenden

14Das bezeichnet man alsFrame-Dragging-Effekt. (Frame: Englisch f̈ur Bezugssystem; Dragging: Englisch f̈ur Mit-
schleppen.)

15Englisch f̈ur Keine-Haare-Theorem.
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Abbildung 2.5: Schematische Darstellung eines Aktiven Galaktischen Kerns. Das Schwarze Loch
in der Mitte akkretiert Material aus der umgebenden Galaxie. Es kommt zur Ausbildung der Ak-
kretionsscheibe, der Jets und des Staubtorus. Beide Achsen sind logarithmisch in der Darstellung.
Quelle [Mül03b].

Prozesse hervorgehen, kleiner als unser Sonnensystem sein muss. Das untermauert das Modell, in
dem man von einem relativen kleinen (wenn auch schweren) Zentralobjekt ausgeht, in dessen Nähe
sich die entscheidenden Strahlungsmechanismen abspielen. Die prominentesten Vertreter sind die
Objekte vom TypBL Lacnach dem Prototyp im Sternbild Lacerta.

Es gibt noch ein weiteres Unterscheidungsmerkmal, das sich allerdings nicht im Rahmen des Ver-
einheitlichungsmodelles erklären l̈asst. Dabei geht es um die Stärke der Radioabstrahlung, derra-
dioloudness. Das wird hier nicht diskutiert. F̈ur eineübersichtliche Zusammenstellung der einzelnen
Objekte, der Definition ihrer Bezeichnungen und der Einordnung in das Modellschema siehe [Bir02].

Man vermutet, dass sich in der Mittealler Galaxien ein supermassereiches Schwarzes Loch befindet,
und nicht nur in den Aktiven Galaktischen Kernen. Man geht davon aus, dass ein System aus Kern
und Wirtsgalaxis seinen Zustand zwischenaktivundnicht aktivändern kann – je nach Akkretionsrate.
Damit wäre der Rahmen des vereinheitlichenden Modells noch deutlich weiter gesteckt. Die Zeitdau-
er, innerhalb dessen sich der Zustandändert, ḧangt von der Masse des zentralen Schwarzen Loches
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Abbildung 2.6:Schematische Darstellung der Produktion hochenergetischer Photonen in Aktiven Ga-
laktischen Kernen. In der N̈ahe des Schwarzen Loches ist die Beschleunigung von Elektronen und der
inverse Compton-Prozess gezeigt. Weiter außen sieht man beschleunigte Protonen, die in Wechsel-
wirkungen mit einem Photonfeld Pionen erzeugen. Bild entnommen aus [Buc98]

ab. Gr̈oßenordnungen von einigen tausend Jahren könnten realistisch sein ([Mei00]).

Offen ist die Frage, welche Teilchensorten im Jet beschleunigt werden. Es ist nicht notwendigerweise
so, dass die Materie aus der Akkretionsscheibe selbst in den Jet einfließt. Wenn die Felddichten elek-
tromagnetischer Felder groß genug sind, kann es zur Bildung von Elektron-Positron-Paaren kommen,
die dann dem Beschleunigungsprozess unterworfen werden. Man spricht von einemPoynting-Fluss
getriebenen Wind. Die entsprechenden Modelle bezeichnet man alsleptonisch.

Die TeV-Emission der Aktiven Galaktischen Kerne kann im leptonischen Jet-Modell durch zwei
Mechanismen erklärt werden. Die niedrigeren Energien stammen entweder aus der Synchrotron-
strahlung der Elektronen in der Nähe des Schwarzen Loches oder es sind Hintergrundphotonen bei-
spielsweise der thermischen Strahlung der Akkretionsscheibe oder des kosmischen Hintergrunds. Die
TeV-Gammastrahlen entstehen durch die Beschleunigung niederenergetischer Photonen durch inver-
se Comptonprozesse. Bei einem Stoß eines hochenergetischen Elektrons mit einem Photon wird auf
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letzteres die notwendige Energieübertragen. Dieses Modell ist in Abbildung2.6 im Anfangsbereich
des Jets dargestellt.

In denhadronischen Modellenist der Jetüber einen magnetohydrodynamischen Fluss mit der Ak-
kretionsscheibe verbunden. Sowohl Protonen als auch Elektronen werden beschleunigt. Damit ist der
Begriff hadronischetwas verwirrend, da die hadronischen Modelle immer eine leptonische Kompo-
nente haben.

Die hadronische Modellvorstellung ist in Abbildung2.6 im Mittelbereich des Jets zu sehen. Hoch-
energetische Protonen erzeugen in Wechselwirkungen Pionen. Aus den neutralen Pionen entstehen die
beobachteten TeV-Gammastrahlen. Aus den geladenen Pionen entstehen unter anderem Myonneutri-
nos. Die Wechselwirkung findet in verschiedenen Modellen entweder mit Materie oder Photonen statt.
Diese k̈onnen entweder dem Jet oder dem interstellaren Medium entstammen.

Ein Neutrinosignal ẅurde eindeutig auf hadronische Modelle rückschließen lassen. Die erwarte-
ten Flusssẗarken sind Gegenstand aktueller Debatten. In Abschnitt2.4.7 sind einige Vorhersagen
vorgestellt. Es gibt auch modellunabhängige Flussgrenzen, die aus dem gemessenen Spektrum der
kosmischen Strahlen und einfachen Annahmenüber Zusammenḧange zum Spektrum von Neutri-
nos aus der gleichen Quelle bestimmt werden. Waxman und Bahcall geben eine obere Grenze von
10−8 E2

ν GeVcm−2s−1sr−1 an, die in einem Energiebereich von Eν = 103 GeV bis Eν = 1011 GeV
gültig sein soll ([WB99, BW01]). Mannheim, Protheroe und Rachen errechnen innerhalb des Inter-
valles Eν ∈ [107 GeV, 109 GeV] das gleiche Resultat und setzen außerhalb davon einen Grenzwert,
der um zwei Gr̈oßenordnungen darüber liegt ([MPR01]).

2.4.3 Mikroquasare

Mikroquasare sind eine Miniaturversion der Aktiven Galaktischen Kerne, die man in der Milchstraße
gefunden hat. Anstelle eines supermassereichen Schwarzen Loches haben sie ein rotierendes kom-
paktes Objekt, dessen Masse in der Größenordnung von ein bis zehn Sonnenmassen liegt. Die zu
akkretierende Materie wird einem Begleitstern entzogen. Ein Mikroquasar ist ein Binärsystem. Die
kompakte Komponente in Mikroquasaren ist entweder ein stellares Schwarzes Loch oder ein Neutro-
nenstern.

Wie im Fall der AGN kommt es bei Mikroquasaren zur Ausbildung einer Akkretionsscheibe und
Materieausẅurfen, die den Jets̈ahnlich sind. Allerdings findet alles auf einer völlig unterschiedlichen
Größenskala statt. Die Akkretionsscheibe von Mikroquasaren hat einen Durchmesser von∼ 103km,
bei Quasaren sind es∼ 1016km. Die Ausdehnung der Jets beträgt im kleinen Fall einige Lichtjahre,
die Jets der großen Variante sind einige Millionen Lichtjahre lang. Es gibt bei Mikroquasaren kein
Pendant zum Staubtorus.

Die scheinbar̈uberlichtschnelle Bewegung entlang der auf uns gerichteten Jets kann bei Mikroqua-
saren direkt nachgewiesen werden – entgegen der indirekten Methodenüber das Spektrum bei den
Quasaren ([C+03a]). Die zeitliche Variabiliẗat ist deutlich schneller gegenüber den Aktiven Galakti-
schen Kernen. Insbesondere scheint sich ein Wechsel zwischen aktiven und passiven Zuständen inner-
halb von Tagen ereignen zu können ([Mei00]). Auch gibt es keinen kontinuierlichen Materiestrom.
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Bei Mikroquasaren diskutiert manunstetige Akkretionslösungenbei denen die akkretierte Materie in
Paketen (blobs16) ausgeworfen wird. Das zugehörige Modell wird alsBullet-Ejection17-Modell be-
zeichnet ([CGW+02]).

Inwiefern Mikroquasare als Quellen der kosmischen Strahlung höchster Energien in Frage kommen,
ist eine offene Frage. Der prominenteste Mikroquasar auf der Nordhemisphäre ist SS433. Es gibt
Modellrechnungen, die allein von dieser Quelle Ereignisraten vonüber250 pro Jahr in den Neutrino-
teleskopen der n̈achsten Generation vorhersagen ([GDLW02]).

2.4.4 Magnetare und transiente Quellen

Ein Magnetar ist ein langsam rotierender Neutronenstern. Es entsteht ein enorm großes Magnetfeld
und in katastrophalen Vorgängen analog zu Erdbeben können große Energiemengen in kurzer Zeit
freigesetzt werden. Es entstehen Signaturen mit großer zeitlicher Variabilität ([KDT03, ELTW03]).

Die Zeitabḧangigkeiten von Neutrinoquellen werden in dieser Arbeit nicht untersucht. Wenn bei
Punktquellen eine zeitliche Entwicklung vorliegt, dann wird durch die applizierten Suchmethoden
implizit gemittelt.

Die vorhergesagten Neutrinoflüsse von Magnetaren sind eher gering ([Z+02]).

2.4.5 Versteckte und unerwartete Quellen

Wegen der geringen Wechselwirkungswahrscheinlichkeit von Neutrinos können sie Staubwolken
durchdringen, die f̈ur alle anderen kosmischen Informationsträger undurchsichtig sind. Jegliche Mo-
delle, die sich nicht unbedingt auf astronomische Beobachtung aus dem elektromagnetischen Spek-
trum sẗutzen, k̈onnen mit dieser Argumentation zu Neutrinoflüssen f̈uhren, selbst oder gerade wenn
sie mit anderen Methoden nicht nachgewiesen werden konnten (siehe beispielsweise [BD01].)

Auch die Hoffnung, etwas Neues zu entdecken, wenn man mit einem neuen Nachweisgerät in den
Himmel blickt, ist in der Geschichte noch nie enttäuscht worden. Es macht demnach Sinn, auch an
Stellen zu suchen, die sich nicht mit Kandidatenobjekten in Verbindung bringen lassen.

2.4.6 Top-Down -Szenarien und WIMPs

In den bisher diskutierten Ansätzen zur Erkl̈arung der kosmischen Strahlung werden niederenerge-
tische Teilchen einem Beschleunigungsprozess ausgesetzt. Es gibt aber auch Modelle, die ohne Be-
schleunigung auskommen. Man bezeichnet sie alsTop-Down18-Szenarien. Die größten Neutrinofl̈usse

16Englisch f̈ur Klacks, Klumpen.
17Bullet: Englisch f̈ur Gewehrkugel, Geschoss,Ejection: Englisch f̈ur Auswurf.
18Englisch f̈ur von oben herab
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werden dabei von der Paarvernichtung derWeakly Interacting Massive Particles19 (WIMPs) vorher-
gesagt. Diese Partikel haben deutlich größere Massen als alle bisher nachgewiesenen Elementarteil-
chen. Da sie nur schwach wechselwirken oder aber durch

”
neue Physik“, die bei Energien unterhalb

der TeV-Skala unterdrückt ist, sind sie ideale Kandidaten für die Dunkle Materie. Im Rahmen der
supersymmetrischen Modelle ([Neu99]) ist das leichteste supersymmetrische Teilchen (LSP20) der
meistdiskutierte Kandidat.

Wegen ihrer großen Masse erwartet man, dass WIMPs sich in der Nähe eines jeden schweren Objektes
ansammeln k̈onnen, beispielsweise in der Sonne oder der Erde. Da sie nur schwach wechselwirken,
bildet sich ein Halo aus, der innerhalb des entsprechenden Körpers am dichtesten ist. Durch Neutrale-
Strom Wechselwirkungen können sie sich soweit abkühlen, dass es an den Stellen mit der größten
WIMP-Dichte zu paarweisen Annihilationen kommen kann. Die entstehendenZ0-Bosonen zerfallen
auch in bekannte Teilchen, von denen nur Neutrinos die Produktionszonen verlassen können. Grenzen
auf den Neutrinofluss aus dem Erdinneren findet man beispielsweise in [A+02c].

Neben den WIMPs gibt es noch andere Modelle mit sehr massereichen Teilchen. Dietopologischen
Defektewerden alsÜberbleibsel aus der Frühzeit des Universums diskutiert. In ihrem Zerfall können
hochenergetische Teilchen aller Arten entstehen. Man erwartet aber keine signifikanten Neutrino-
flüsse von eingeschränkten Raumbereichen, was der Signatur einer Punktquelle entsprechen würde
([B+01]).

2.4.7 Modellvorhersagen

In Abbildung2.7 sind verschiedene Modellvorhersagen von Neutrinoflüssen zu sehen. Aufgetragen
ist der Fluss multipliziert mit dem Quadrat der Neutrinoenergie gegen die Neutrinoenergie. Ein E−2-
Spektrum ist in dieser Darstellung flach.

Zu sehen sind die diffusen Flüsse atmospḧarischer und galaktischer Neutrinos als Bänder jeweils
integriertüber1◦×1◦ Gesichtsfeld. Erstere sind mehrfach nachgewiesen, die Abwesenheit der zweiten
würde die Astroteilchenphysikgemeinde erschüttern, da aus der Wechselwirkung von kosmischen
Strahlen mit der Materie des galaktischen Zentrums Neutrinos entstehen müssen. Man bezeichnet
die galaktischen Neutrinos alsgarantierte Quelle. Die Breiten der B̈ander geben die Unsicherheiten
wieder.

Die eingezeichneten Modelle sind im Einzelnen

1. Modell von Nellen et al. f̈ur 3C273 mit Beschleunigung in der Nähe des Schwarzen Loches und
Proton Beam Dump ([NMB93]).

2. Modell von Stecker und Salomon für 3C273 mit gleicher Beschleunigung und Photon Beam
Dump ([SS96]).

3. Modell von Mannheim mit Beschleunigung im Jet und gemischtem Beam Dump ([Man93]).

4. Modell von Colafrancesco et al. für den Coma Cluster ([CB98]).

19Englisch f̈ur schwach wechselwirkende massive Teilchen.
20Lightest Supersymmetric Particle
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5. Modell I von Bednarek und Protheroe für den Krebsnebel ([BP97]).

6. Modell von Ingelman und Thunman für kosmische Strahlen, die in der Sonne Neutrinos erzeu-
gen ([IT96]).

7. Modell von Gaisser et al. für den Supernova-Überrest IC444 ([GPS98])

8. und für den Supernova-Überrestγ Cygni ([GPS98]).

9. Modell von Atoyan et al. f̈ur den Supernova-Überrest CasA, unter den Annahmen, dass Photon-
und Neutrinofluss gleich groß sind, und dass die Neutrinoenergie im Mittel der halben Photon-
energie entspricht ([AATV00]).

2.4.8 Gammastrahlenblitze, diffuse Flüsse und anderes

In der vorliegenden Arbeit geht es um die Suche nach ortsfesten Punktquellen mit einem Neutri-
noteleskop. Die wahrscheinlichsten Quellen hochenergetischer Neutrinos, die nicht direkt in diese
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Abbildung 2.7:Neutrinofluss gegen die Neutrinoenergie. Verschiedene Modellvorhersagen sind ein-
gezeichnet, die im Text beschrieben werden. Auf der y-Achse ist der Fluss mit dem Quadrat der
Neutrinoenergie multipliziert dargestellt. Entnommen aus [LM00]. Modelle im Text.
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Kategorie fallen, sind dieGammastrahlenblitze(GRB21). Es handelt sich dabei um̈außerst hochener-
getische Ausbr̈uche von relativ kurzer Dauer in der Größenordnung von Millisekunden bis Minuten.
Die Gammastrahlenblitze werden als Quelle der hochenergetischen kosmischen Strahlen diskutiert
und man erwartet Flüsse hochenergetischer Neutrinos ([Wax00]). Die Beschreibung entsprechender
Untersuchungen mit dem AMANDA-Detektor findet man in [A+03b].

Um das Bild abzurunden, sollen im Folgenden noch einige weitere physikalischen Fragestellungen
aufgelistet werden, die man mit Neutrinoteleskopen untersucht.

• Die Suche nach diffusen Neutrinoflüssen ([Ahr03]).

• Die Suche nach Elektron- und Tauneutrinos ([A+03c]).

• Die Suche nach magnetischen Monopolen und anderen topologischen Defekten ([Nie00]).

• Der Nachweis von Supernovaexplosionen und die Teilnahme am Supernovafrühwarnsystem
SNEWS22 ([A+02e, Nt01, HSV99]).

• Die Untersuchung desCharm Beitragesder atmospḧarischen Neutrinos (vgl. Abschnitt2.2,
[Cos00, MNS+01]).

• Die Suche nach Neutrinos der allerhöchsten Energien ([LM00, Ht01]).

• Die Untersuchung der kosmischen Strahlen mittels atmosphärischer Myonen ([Raw03a]).

• Die Untersuchung der Parameter des umgebenden optischen Mediums (vgl. Kapitel3, [PWC00,
PW01b]).

21Für Gamma Ray Bursts.
22Für SuperNova Early Warning System.
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Ich habe etwas Schreckliches getan. Ich habe ein
Teilchen vorausgesagt, das sich nicht nachweisen
lässt.

(Wolfgang Pauli)

Im vorangegangenen Kapitel2 ist dargestellt, dass der Nachweis von extraterrestrischen, hochener-
getischen Neutrinos zur Lösung des R̈atsels der kosmischen Strahlung beitragen kann. In Kapitel1
über die Physik der Neutrinos wird gezeigt, dass die Wechselwirkungswahrscheinlichkeit eines ein-
zelnen Neutrinos̈außerst gering ist. Ebenso hat man gesehen, dass es unmöglich ist, ein Neutrino
direkt nachzuweisen. Vielmehr muss man versuchen, die Folgeprodukte zu detektieren, die in einer
Neutrinoreaktion entstehen.

Im Folgenden geht es um die physikalischen Prozesse, die beim Nachweis von Neutrinos eine Rolle
spielen. Abschnitt3.1 behandelt die Idee, wie ein Neutrinoteleskop funktioniert. Dabei wird klar,
dass eine genaue Kenntnis des Verhaltens von Myonen in Materie (Abschnitt3.2) und von Licht in
naẗurlich vorkommenden optischen Medien wie Eis (Abschnitt3.3) von Nöten ist.

Das Kapitel schließt in Abschnitt3.4 mit einer Diskussion der Kenngrößen, mittels derer man Neu-
trinoteleskope in ihrer Qualität beurteilen und miteinander vergleichen kann.

3.1 Das Detektionsprinzip eines Neutrinoteleskopes

Neutrinos k̈onnen mit Materiëuber geladene oder neutrale Ströme wechselwirken. Im ersten Fall
wandelt sich das Neutrino in das zugehörige geladene Lepton um,νl + N → l + X (siehe Glei-
chung1.39). Im zweiten Fall,νl + N → νl + N ′, bleibt es erhalten und̈ubertr̈agt nur Energie und
Impuls auf den Stoßpartner. Meistens ist das getroffene Teilchen ein Nukleon. Bei den Energien, für
die man sich interessiert,

”
zerplatzt“ der zugeḧorige Kern und es bildet sich ein hadronischer Schauer.

Eine schematische Darstellung findet man in Abbildung3.1.

Das Lepton, das durch den geladenen Strom entsteht, verhält sich je nach Familie unterschiedlich.
Ein Elektron erzeugt einen elektromagnetischen Schauer. Myon und Tau laufen geradlinig weiter und
deponieren Energie entlang ihrer Spur. Das Tau hat mitττ = 0.29 ps eine deutlich k̈urzere Lebens-
dauer als das Myon mitτµ = 2.2µs. Mit einer Energie Eτ und einer Masse mτ ≈ 1.77 GeV zerf̈allt
das Tau nach einer Flugstrecke sτ = βγcττ von (vgl. Gleichung2.9)

sτ ≈
Eτ
mτ

· 90µm . (3.1)
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Abbildung 3.1:Schematische Darstellung der Neu-
trinowechselwirkung mit Materie. Das einfliegen-
de Neutrino tauscht entweder ein geladenesW±-
oder ein neutralesZ0-Boson mit dem Quark eines
Nukleons aus. Im ersten Fall wandelt es sich in
ein geladenes Lepton um. Das Nukleon zerplatzt
und fragmentiert. Das gezeigte Bild ist eine star-
ke Vereinfachung der tatsächlichen Situation, in der
Wechselwirkungen mit dem See dominieren und
die Fragmentation sehr viel mehr Teilchen ausbil-
det.

Am Zerfallsvertex entsteht ein zweiter Schauer. Damit die beiden Kaskaden räumlich getrennt sind1,
muss die Energie relativ groß sein. Für Eτ = 1TeV, betr̈agt die Flugstrecke sτ ≈ 5cm, für Eτ =
1PeV entsprechend sτ ≈ 50m. Hochenergetische Tauereignisse werden wegen der beiden getrennten
Schauer alsDouble-Bang-Ereignissebezeichnet.

Das Myon hingegen stoppt, sobald es alle seine Energie abgegeben hat. Mit der längeren Lebensdauer
und einer viel kleineren Masse kann der Zerfall vernachlässigt werden. Die typische Flugweite eines
Myons von1TeV Energie betr̈agt∼ 2.5km. Darauf wird in Abschnitt3.2ausf̈uhrlicher eingegangen.

Pḧanomenologisch gibt es zwei Ereignisklassen, je nachdem, ob eine Spur entsteht oder nur ein
Schauer. Wie eben diskutiert handelt es sich im ersten Fall ausschließlich um Myonneutrinos oder
sehr hochenergetische – und damit sehr seltene – Tauneutrinos. Neutrale Ströme k̈onnen keine Spu-
ren erzeugen. Ein Neutrino kann zwar in der Reaktionν+e→ ν+e′ ein Elektron mit großem Impuls
erzeugen, dieses schauert aber sofort auf. Myonen oder Tauteilchen kommen nicht in Materie vor. Ein
analoger Prozess, der Myon- oder Tauspuren erzeugen würde, findet also nicht statt.

1Das Volumen eines Schauers ist zwar nur einige Kubikzentimeter groß, die entstehenden Photonen bewegen sich aber
in einem Bereich, der durch die Transparenz des umgebenden Mediums bestimmt wird, typischerweise einige zehn
Meter.

µ

α

θc

Abbildung 3.2: Die Entstehung des Cheren-
kovkegels im klassischen Bild. An jeder Stelle,
die das Myon passiert, wird eine Kugelwelle ab-
gestrahlt. In der̈Uberlagerung entsteht eine Kegel-
front. Der Cherenkovwinkelθc und der halbëOff-
nungswinkel des Kegelsα sind eingezeichnet.
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x
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z

µ

Abbildung 3.3: Links : Perspektivische Darstellung eines Myons beim Flug durch ein optisches Me-
dium. Gezeigt ist das Myon als schwarzer Pfeil und derzeitgleicheCherenkovkegel, den es erzeugt.
Man findet auch Darstellungen der Photonbahnen, die alle von der gleichen Stelle der Myonspur
ausgehen. Diese Kegel sind in Flugrichtung geöffnet. In der geẅahlten Darstellung entspricht die Ke-
geloberfl̈ache den Orten aller Photonen zu einem festen Zeitpunkt. Das Myon befindet sich an der
Spitze des Kegels.
Rechts: Ein Schauer im optischen Medium erzeugt eine Lichtwellenfront, die nur leicht von einer
spḧarischen Symmetrie abweicht.
An einem Netz aus lichtsensitiven Geräten kommen die Photonen in beiden Fällen zu jeweils unter-
schiedlichen Zeiten an.

Ein hochenergetisches Teilchen bewegt sich durch Materie annähernd mit der Vakuumlichtgeschwin-
digkeitcvak. In einem optischen Medium mit Brechungsindexn bildet sich analog zu dem Schallkegel
einesÜberschallflugzeuges ein Lichtkegel aus, da sich Photonen nur mit der Mediumslichtgeschwin-
digkeit

cmed = cvak ·
1

n
(3.2)

ausbreiten k̈onnen. Im klassischen Bild̈uberlagern sich die Kugelwellen, die an jeder Stelle ausge-
strahlt werden, zu einer kegelförmigen Wellenfront. Das ist in Abbildung3.2skizziert. Auch f̈ur das
einzelne Photon bleibt die Kegelform als Abstrahlcharakteristik erhalten. Der zu Grunde liegende
Cherenkoveffektwird zu Beginn des Abschnittes3.2diskutiert.

Platziert man in dem optischen Medium ein Netz aus lichtsensitiven Geräten, kann man die Spur des
Myons aus den Ankunftszeiten des Lichtes rekonstruieren. Aus der Richtung und Energie der Spur
kann man auf das ursprüngliche Neutrino r̈uckschließen. Der insbesondere bei hohen Energien kleine
Winkel zwischen den beiden ist hierbei von Vorteil (vgl. Gleichung1.64).

Das Licht, das in einem elektromagnetischen oder hadronischen Schauer entsteht, ist auch hauptsäch-
lich Cherenkovlicht der geladen Teilchen. Es entsteht eine fast sphärische Wellenfront mit gr̈oßerer
Amplitude in Vorẅartsrichtung. Sie kann mit dem gleichen Netz an Photosensoren nachgewiesen
und ihre Richtung auf einige10◦ bestimmt werden. Die beiden Situationen sind in Abbildung3.3
dargestellt.

Wegen der geringen Wechselwirkungswahrscheinlichkeit der Neutrinos benötigt man ein großes Nach-

47



3 Detektorphysik

ν

νp

p

µ

µ

µ

2
1

3

Detektor

Atmosphäre

Erde

EeV

TeV

PeVPeV

Abbildung 3.4:Die Erde als Neutrinofilter.Links : Nur Neutrinos k̈onnen die Erde durchdringen. Der
Großteil der Ereignisse, die im Detektor abwärts laufen, sind atmosphärische Myonen (3). Aufẅarts
laufende Ereignisse m̈ussen aus Neutrinowechselwirkungen stammen. A priori kann man extrater-
restrische Neutrinos (1) nicht unterscheiden von in der Atmosphäre erzeugten (2).Rechts: Je nach
Energie des einfallenden Neutrinos sucht man in verschiedenen Richtungen. Für höchste Energien
wird auch die Erde undurchlässig.

weisvolumen. Man verwendet natürlich vorkommende optische Medien, entweder Wasser in Seen
und Ozeanen oder das Eis der Südpolkappe. Bei der Instrumentierung muss man einen Kompro-
miss finden zwischen der Größe des Detektors und den Abständen zwischen benachbarten Sensoren.
Je feiner die Granularität, desto besser kann man niederenergetische Spuren rekonstruieren. Auch
die Energiemessung wird besser. Größere Volumina erḧohen die Neutrinoereignisraten insbesondere
höherenergetischer Neutrinos. Bei der Optimierung muss man auch das spektrale Verhalten der zu un-
tersuchenden Quellen berücksichtigen. Typische Abstände zwischen Photosensoren liegen zwischen
zehn und siebzig Metern.

Mit der größte Unterschied eines Neutrinoteleskopes zu einem Fernrohr der herkömmlichen Astro-
nomie ist die Blickrichtung. Ẅahrend ein normales Fernrohr von seinem Standort mehr oder weniger
nachobenblickt, konzentriert man sich bei den Neutrinos auf diejenigen, die vonunten, also durch
die Erde kommen2 (siehe Abbildung3.4 links). Das liegt an der großen Anzahl an atmosphärischen
Myonen im Vergleich zu denjenigen Myonen, die durch atmosphärische Neutrinos erzeugt werden
(vgl. Abschnitt2.2). Je tiefer unter die Erdoberfläche man einen Detektor baut, desto größer wird der
Anteil an Myonen aus Neutrinos. Die Erde erfüllt damit zweierlei Funktion; sie ist Strahlenschutz
und Filter zugleich.

Für Neutrinos der allerḧochsten Energien wird auch die Erde undurchsichtig. Die Wirkungsquer-
schnitte werden so groß, dass die mittlere freie Neutrinoweglänge klein gegen den Erddurchmesser

2Das gilt für Myonneutrinos. Elektron- und Tauneutrinos könnenüber den gesamten Raumwinkel nachgewiesen werden.
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wird.3 In der Atmospḧare werden diese Energien allerdings so selten erreicht, dass man die Blick-
richtung wieder umkehren kann. Eine Messung von horizontal fliegenden Neutrinos mit Energien im
Bereich von PeV und von abwärts gerichteten mitEν > EeV ist praktisch untergrundfrei. Das ist in
Abbildung3.4rechts skizziert.

Einem einzelnen Neutrino ist nicht anzusehen, ob es in der Atmosphäre oder außerhalb des Sonnen-
systems entstanden ist. Man muss die Energie- und Richtungsverteilungen eines Ensembles studieren.

3.2 Das Verhalten hochenergetischer Myonen in Materie

3.2.1 Der Cherenkoveffekt

Der in Analogie zumÜberschallkegel eingeführte Cherenkoveffekt soll jetzt genauer diskutiert wer-
den. Grundvoraussetzung ist, dass sich ein Teilchen schneller als mit der Lichtgeschwindigkeit des
entsprechenden Mediums bewegt.

β >
1

n(ω)
. (3.3)

Wegen der Dispersion, also der Frequenzabhängigkeit des Brechungsindexesn(ω), erḧalt man leicht
unterschiedliche Schwellen für verschiedene Kreisfrequenzen des ausgestrahlten Photons.

Für den Cherenkovwinkel, unter dem ein Photon abgestrahlt wird, gilt ([Gru93]):

cos(θc) =
1

βn(ω)
, (3.4)

was man sich in Abbildung3.2geometrisch klar macht.

Der Brechungsindex und damit der Cherenkovwinkel in Gleichung3.4 werden von der Phasenge-
schwindigkeit cvak

np
bestimmt. Ein Photon propagiert mit der Gruppengeschwindigkeitcvak

ng
durch das

Eis. Eine Diskussion der Auswirkungen für Neutrinoteleskope wie AMANDA findet man in [PW01a].
Sie sind nicht ausschlaggebend.

Die Cherenkovphotonen formen einen Kegel mit dem halbenÖffnungswinkelα ([MS53])

α = arccot

(√
β2n2 − 1 +

dn
dω

nωβ2√
β2n2 − 1

)
. (3.5)

Für konstanten Brechungsindex steht die Photonausbreitungsrichtung senkrecht auf der Kegelfront.

3Für Tauneutrinos gibt es einen weiteren wichtigen Effekt, dieTauregeneration. Ein τ -Neutrino ḧochster Energie kann
die Erde ebenfalls nicht ungehindert durchdringen. Das entstehende Tauteilchen fliegt aber wie oben beschrieben
nur eine kurze Strecke, bevor es zerfällt. Dabei entsteht seinerseits einτ -Neutrino, dessen Richtung wiederum nur
unwesentlich von der Ausgangsrichtung abweicht. Das

”
neue“ Neutrino hat etwa ein Sechstel der Energie des

”
alten“.

Dieser Vorgang kann sich mehrfach wiederholen. Auf der anderen Seite der Erde kommt ein Neutrino an, das eine
entsprechend geringere Energie hat.
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Myonen mit Energien oberhalb der typischen Nachweisschwelle eines Neutrinoteleskopes von Eµ ≥
10 GeV liegen weit jenseits des Schwellenwertes von Eschw.

µ ≈ 160 MeV. Ihre Geschwindigkeit ist
praktisch gleich der Lichtgeschwindigkeit4 β ≈ 1.

Die Anzahl an Photonen, die pro Wegstrecke und Wellenlängeλ abgestrahlt werden, beschreibt die
Frank-Tamm-Formel ([Jac96])

d2N

dxdλ
=

2παf

λ2
·
(

1− 1

β2n2

)
, (3.6)

wobeiαf ≈ 1
137

die Feinstrukturkonstante bezeichnet.

Für einen Wellenl̈angenbereich von300 nm bis500 nm integriert man Gleichung3.6 unter Vernach-
lässigung der Dispersion. Für einen Cherenkovwinkel von41◦ errechnet man, dass etwa 265 Che-
renkovphotonen pro Zentimeter Flugstrecke erzeugt werden. Daraus bestimmt man mit der Lichtge-
schwindigkeitcvak und dem Planckschen Wirkungsquantum h einen Energieverlust von

dEµ
dx

=
dN
dx
· 〈Eγ〉 =

dN
dx

h · cvak

〈λ〉
≈ 850 eV/cm . (3.7)

Dieser Wert liegt weit unter dem Verlust durch andere Prozesse. Die dominanten Mechanismen sind
Ionisation, Bremsstrahlung, photonukleare Reaktionen und Paarbildung. Dabei entstehen weitere ge-
ladene Teilchen, die ihrerseits Cherenkovlicht in der gleichen Richtung5 abstrahlen wie das prim̈are
Myon. Der gr̈oßte Teil des Lichtes, der zur Rekonstruktion verwendet wird, stammt von diesen Se-
kund̈arteilchen.

3.2.2 Die dominanten Energieverlustprozesse

Der Energieverlust eines Myons lässt sich f̈ur die interessanten Energiebereiche durch den folgenden
Zusammenhang nähern ([Par00]):

dEµ
dx

= a+ b · Eµ mit (3.8)

a ≈ 2 MeV/cm und b ≈ 3.6 · 10−6 /cm .

In erster N̈aherung sind die Größena undb unabḧangig von der Energie. Der konstante Energieverlust
kommt durch Ionisation zu Stande. Der lineare Anteil fasst die so genanntenkatastrophalenEnergie-
verluste zusammen. Sie hängen immer mit der Emission eines energiereichen Photons zusammen. Im
Gegensatz zur Ionisation muss man ihren stochastischen Charakter berücksichtigen.

Bei einer kritischen Energie von etwa Ekrit ≈ 600 GeV sind der konstante und der lineare Term
des Energieverlustes von gleicher Größe. Oberhalb̈uberwiegen die katastrophalen Energieverluste,
unterhalb die Ionisation.

Die einzelnen Prozesse sollen kurz diskutiert werden.
4Ein Myon mit der Masse mµ = 105.7 MeV hat bei einer Energie von Eµ = 10 GeV eine Geschwindigkeit vonβ >

0.99994.
5Das liegt am starken Lorentzboost.
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Die Ionisation. Die kinetische Energie des Myons Ekin ist groß gegen das mittlere Ionisationspo-
tenzial I der Atome. Das Myon

”
schl̈agt“ aus der Ḧulle ein Elektron heraus. Der Energieverlust

wird durch die Bethe-Bloch-Formel beschrieben ([Per00]).

dEµ
dx
∝ Z

A

1

Ekin

(
ln

(
4Ekin

I · (1− β2)

)
− β2

)
. (3.9)

Der Energieverlust ist für ein Medium nur abḧangig von dem Verḧaltnis der Zahl der ProtonenZ
zur Zahl aller NukleonenA im Kern. F̈ur ein Myon ist der Energieverlust minimal bei0.4 GeV
(für Z : A ∼ 1 : 2). Der Anstieg oberhalb ist logarithmisch und damit sehr schwach. Bei
hohen Energien k̈onnen herausgeschlagene Elektronen ihrerseits weitere Kerne ionisieren. Man
bezeichnet sie alsδ-Elektronen.

Die Bremsstrahlung. Im Coulombfeld eines Kernes erfährt das Myon eine Beschleunigung. Es
wird abgebremst und einBremsstrahlungsphotonemittiert. F̈ur die Abstrahlung ist die Anwe-
senheit des Atoms nötig, um den zus̈atzlichen R̈uckstoß aufzunehmen. Ein freies Myon kann
aus Gr̈unden der Impulserhaltung kein reelles Photon abstrahlen.

Die photonukleare Reaktionen. Analog zur Ionisation kann auch aus dem Kern selber ein Teil
herausgeschlagen werden. Durch den Austausch eines virtuellen Photons wird der Kern ange-
regt. Ist dieübermittelte Energie groß genug, wird er zerstört.

Die Paarbildung. Hat das Myon eine hinreichend hohe Energie, dann kann ein abgestrahltes Pho-
ton in ein Elektron-Positron-Paar aufspalten. Auch dieser Prozess kann nur in der Nähe ei-
nes weiteren geladenen Objektes stattfinden, das den Rückstoß aufnehmen kann. Die Energie-
schwelle f̈ur das Photon, damit der Prozess stattfinden kann, ist Epaar = 1 MeV, falls der R̈uck-
stoß auf einen Kern̈ubertragen wird, und doppelt so groß, falls ein Elektron ihn aufnimmt.
Jenseits der entsprechend höheren Schwellen kommt es auch zur Myonpaarproduktion.

In Abbildung3.5 (links) ist der Energieverlust eines Myons in seinen verschiedenen Anteilen darge-
stellt. Im rechten Teil der Abbildung ist die Reichweitenverteilung von Myonen verschiedener Ener-
gien zu sehen.

3.3 Das Verhalten von Licht in natürlichen optischen
Medien

Ein Photon, das in einem der oben diskutierten Prozesse erzeugt wird, ist bei der Propagation zwei Ef-
fekten unterworfen. Zum Einen kann es vom umgebenden Medium absorbiert werden. Zum Anderen
kann es seine Richtung durch einen Streuprozessändern. Beide Effekte sind grundsätzlich stochasti-
scher Natur.

Der erste Vorgang wird vollständig durch die mittlere Reichweiteλabs beschrieben, die das Photon
von der Erzeugung zur Absorption zurücklegt. Die ReichweitenverteilungP (r) hat ein exponentielles
Verhalten

P (r) ∝ e
− r

λabs . (3.10)
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Abbildung 3.5:Links : Der Energieverlust von Myonen in Materie aufgeschlüsselt nach den ver-
schiedenen Komponenten. Man beachte, dass auf der y-Achse der Energieverlust pro Streckenele-
ment durch die Energie und die Dichte des Mediums dividiert ist. Entnommen aus [Mio01]. Rechts:
Reichweitenverteilung von Myonen in Materie für verschiedene Ausgangsenergien ausgedrückt in
wasser̈aquivalenter Tiefe. Entnommen aus [Hil96].

Der mittlere Abstand zwischen zwei Streuprozessen eines Photons, die Streulängeλstreu, ist das Ana-
logon der Absorptionslänge. Zus̈atzlich muss man noch den Streuwinkel betrachten. Die Angabe
seiner kompletten Verteilung ist nötig, um das Medium vollständig zu charakterisieren. In guter Nähe-
rung kann man aber Aussagen allein unter Berücksichtigung des mittleren Streuwinkels machen.

Man betrachte beispielsweise den Fluss von einer punktförmigen Lichtquelle. Aus geometrischen
Gründen nimmt er quadratisch mit dem Abstand ab. Die Absorption fügt noch einen exponentiellen
Faktor hinzu (Gleichung3.10). Die Streuung sorgt dafür, dass ein Photon nicht den kürzesten Weg
von der Quelle zu einem Detektor im Abstandr nimmt. F̈ur stark vorẅarts streuende Medien wie
Wasser und Eis gilt f̈ur den Erwartungswert der zurückgelegten WeglängeL ([B+99])

L(r) ≈ r

√
1 +

r

3

(1− 〈cos θ〉)
λstreu

. (3.11)

Dabei istθ der Streuwinkel und〈〉 steht f̈ur die Bildung des Erwartungswertes. Man muss den Ab-
standr in Gleichung3.10durch die Wegl̈ange aus Gleichung3.11ersetzen. Zur Beschreibung der
Streuwinkelverteilung ist die Angabe des Erwartungswertes ausreichend.

Man ben̈otigt insgesamt sogar nur zwei Größen, um alle Eigenschaften des Mediums anzugeben, da
der mittlere Streuwinkel und die Streulänge immer in der gleichen Beziehung auftreten. Dieeffektive
Streul̈ange

λeff =
λstreu

1− 〈cos θ〉
(3.12)
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und die Absorptionslänge sind die entscheidenden Angaben.6 Die Reichweitenverteilung ist dann

P (r) ∝ exp

(
− r

λabs
·
√

1 +
r

3λeff

)
. (3.13)

Häufig verwendet man auch die Kehrwerte der Parameter, dieStreu-undAbsorptionskoeffizienten7

bstreu =
1

λstreu
und aabs =

1

λabs
. (3.14)

Für die Messung der Energie einer Spur oder eines Schauers ist es sehr wichtig, den Photonenfluss
zu ermitteln, der aus der entsprechenden Ausgangskonfiguration folgt, also aus Geometrie und Ab-
strahlcharakteristik der Vorgänge.

Für die Rekonstruktion der Spurrichtung ist die Verteilung der Ankunftszeiten an den Photosensoren
ausschlaggebend. In der Beschreibung verwendet man dieZeitresiduentres, das sind die Abweichun-
gen der tats̈achlichen Ankunftszeitentank von den geometrisch erwartetentgeo, die aus der Cheren-
kovbedingung folgen. Es gilt:

tres = tank− tgeo . (3.15)

Negative Residuen sind unphysikalisch, sie treten nur durch Ungenauigkeiten in der Zeitmessung auf
(vgl. Abschnitt5.3).

Die explizite VerteilungP (tres,d) der Zeitresiduen an einem Sensor hängt von seinem Abstand d von
der Quelle und deren Abstrahlcharakteristik ab. Man kann aber eine allgemeine Forderung stellen.
Zerlegt man den Abstand d in zwei Teile d1 und d2, dann muss sich die Zeitverzögerung additiv aus
den Verz̈ogerungen auf den beiden Teilstrecken zusammensetzen. Das führt auf ein Faltungsintegral

P (tres,d) =

∫
P (t′,d1) · P (tres− t′,d2) dt′ . (3.16)

Normierte L̈osungen der Form

P (tres,d) =
1

Γ
(

d
λ

) · 1

tres
·
(
tres

τ

) d
λ

· e−
tres
τ (3.17)

bezeichnet man AMANDA-kollaborationsintern alsPandelfunktionennach dem Diplomanden Dirk
Pandel. Sie enthalten zwei Parameterλ und τ , die beide Funktionen des Abstandes d sind. In der
Praxis macht man entweder einen linearen Ansatz

λ = λ1 · λstreu+ λ2 · d , τ = τ1 · λstreu+ τ2 · d , (3.18)

oder betrachtetλ undτ selbst als fest. Die konstanten Parametersätze(λ1, λ2, τ1, τ2) beziehungsweise
λ, τ bestimmt man durch Monte-Carlo-Simulationen der im Experiment vorliegenden Situation.

6Für manche geometrischen Vorgaben kann es sinnvoll sein, die beiden Angaben auf eine einzige zu reduzieren, die
Abschẅachungsl̈angeλschw. Es handelt sich dabei um den Abstand, nach dem der entsprechende Photonenfluss um
den Faktor1e abgeschẅacht ist.

7Entsprechend verwendet man auch denAbschẅachungskoeffizientencschw = 1
λschw

= bstreu+ aabs .
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Die Wegl̈angeL, die ein Photon von der Quelle bis zur Detektion zurückgelegt hat, ḧangt direkt mit
dem Zeitresiduum zusammen. Es gilt

L(d, tres) = d + cmed · tres . (3.19)

Um die Absorption in die Pandelfunktion einzufügen, multipliziert man einen Reichweitenterm dazu:

P (tres,d)→ P (tres,d) · exp

(
−d + cmed · tres

λabs

)
(3.20)

und normiert wieder (siehe Abschnitt5.2.2und [Pan96]).

Die beschriebenen Vorgehensweisen sind Näherungen, die sich bei der Ereignisrekonstruktion als
erfolgreich erwiesen haben. Zwei weitere Aspekte verkomplizieren die Lage: Zum Einen können
die Mediumseigenschaften in Abhängigkeit des Ortes unterschiedlich sein (vgl. Abschnitt4.2). Zum
Anderen sind sie Funktionen der Frequenz des Lichts.

Der korrekte analytische Zugang führt auf komplizierte Pfadintegrale. Die Monte-Carlo-Simulationen,
mit denen man die obigen Parameter gewinnt, entsprechen einer numerischen Evaluation vieler Pfade
und damit einer N̈aherung der Integrale.

3.4 Parameter zur Beschreibung der Detektorqualit ät

Um sich ein Bild von der Qualität eines Detektors zu machen und um ihn mit anderen Experimen-
ten zu vergleichen, versucht man, sein Leistungsvermögen durch wenige aussagekräftige Parameter
wiederzugeben.

Für Unterwasser- bzw. Untereisteleskope verwendet man zweierlei Parameter, einerseits diejenigen,
die eine Aussagëuber ihre Genauigkeit machen, und andererseits solche, die ihre physische Größe
mit ihrer Nachweiseffizienz verbinden.

3.4.1 Die Aufl ösung

Von jedem Ereignis m̈ochte man Ankunftszeit, Richtung und Energie bestimmen. Die Genauigkeiten
der jeweiligen Messungen bezeichnet man alsAuf lösungen. Diese werden im Folgenden diskutiert8.

8Die Ankunftszeit eines Ereignisses lässt sich dabei mit einer so hohen Präzision bestimmen, dass man für alle physika-
lischen Interpretationen von einer fehlerfreien Messung ausgehen kann. Sie wird nicht weiter behandelt.
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3.4 Parameter zur Beschreibung der Detektorqualität

Die Energieaufl ösung

Die Messung der Energie eines Ereignisses ist dagegen kompliziert. Bei der Wechselwirkung eines
Myonneutrinos wird dessen Energie auf das entstehende Myon und den hadronischen Schauer verteilt
(vgl. Abschnitt 1.3). Liegt der Schauer außerhalb des Detektors, kann man nur die Myonenergie
bestimmen, liegt er innerhalb, dann müssen die Energiemessungen von Schauer und Spur gleichzeitig
erfolgen, was die Lage weiter verkompliziert.

Die Lichtmenge, die von einem Myon erzeugt wird, ist proportional zur deponierten Energie. Für
Myonen wird in Abschnitt3.2dargelegt, dass unterhalb der kritischen Energie der Energieverlust pro
Flugstrecke kaum von der Myonenergie abhängig ist. Aus einer Messung der abgegebenen Lichtmen-
ge kann man demnach erst oberhalb von etwa1TeV auf die Myonenergie rückschließen.

Eine weitere Komplikation entsteht dadurch, dass ein Myon ständig Energie verliert, ẅahrend es
durch Wasser oder Eis fliegt. Liegt der Entstehungsort außerhalb des instrumentierten Volumens, ist
nicht bekannt, wie weit entfernt das Myon entstanden ist. Man kann nur eine untere Grenze für die
Energie bei der Erzeugung ermitteln.

Auf der anderen Seite ist die Schwankung der Spurlängenverteilung f̈ur kleine Spurenergien schmal.
Kann man Anfangs- und Endpunkt einer Myonspur bestimmen, ist ein Rückschluss auf die Energie
möglich. Je gr̈oßer die Myonenergie ist, desto größer muss der benötigte Detektor sein, damit beide
Punkte innerhalb des instrumentierten Volumens liegen. Auch fließt die Genauigkeit ihrer Ortsbestim-
mung in die Energieauflösung ein.

Bei der Energiebestimmung von Schauern verwendet man in erster Linie die deponierte Lichtmenge.
Die Messung ist am besten, wenn das Ereignis vollständig innerhalb des Detektors liegt. Ein größerer
Detektor ist dabei von Vorteil, weil dieser Fall dann häufiger eintritt.

Die für die Spurrekonstruktion optimierten Neutrinoteleskope haben für Kalorimeter eine sehr ge-
ringe Dichte an Messinstrumenten. Man muss die Energie sowohl für Spuren als auch für Schauer
aus wenigen Messpunkten zusammensetzen. Eine kurze Streulänge ist hierbei von Vorteil, weil ein
Photon im Mittel n̈aher an seinem Entstehungsort bleibt. Ein Lichtquant, das innerhalb des Detektors
erzeugt wird, hat eine größere Wahrscheinlichkeit, einen Photosensor zu treffen, was einer erhöhten
Nachweiseffizienz entspricht.

Die Energieaufl̈osung liegt typischerweise bei0.35 bis 0.5 in log(E/GeV) für Myonen im Energie-
bereich von∼ 1 TeV bis∼ 1 PeV und0.12 bis0.2 in log(E/GeV) für Elektronen im Bereich1 TeV
bis100 TeV.

Die Energiebestimmung ist für das Thema dieser Arbeit nicht zentral. Für ausf̈uhrlichere Diskussio-
nen siehe [Mio01, Gee02, A+02d].

Die Winkelaufl ösung

Die Richtung einer Spur wird durch zwei Winkel angegeben. Man denkt sich eine Einheitssphäre um
den Entstehungsvertex gelegt und verwendet den Durchstoßpunkt des Impulsvektors zur Beschrei-
bung der Richtung.
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3 Detektorphysik

Eine Möglichkeit, die Richtungsauflösung anzugeben, liegt in der Betrachtung des räumlichen Win-
kels zwischen wahrer und gefundener Spur. Auf obiger Einheitssphäre entspricht das dem Abstand
der zugeḧorigen Durchstoßpunkte. Daher bezeichnet man den räumlichen Winkel auch alsRaumwin-
kelabstand, wohingegen derRaumwinkeleinem Fl̈achensẗuck auf der Kugel entspricht.

Die pr̈azisere Variante der Darstellung beschreibt die Richtungsauflösung in zwei Dimensionen. Man
erḧalt je eine Unsicherheit für zwei orthogonale Richtungen auf der Kugeloberfläche und eine Korre-
lation zwischen den beiden. Die Ungenauigkeit entspricht dann einer kleinen Fläche auf der Kugel,
deren Gr̈oße und Form man aus den drei Parametern ableiten kann.

Wählt man zur Darstellung der Spurrichtungen Kugelkoordinaten9, dann beschreibt man Orte auf der
Einheitspḧare durch ihren Zenitwinkelθ und ihren Azimutwinkelφ. Ersterer entspricht der geogra-
phischen Breite und zweiterer der Länge auf der Kugel. F̈ur den r̈aumlichen Winkelψ zwischen zwei
Spuren mit Koordinaten(θ1, φ1) und(θ2, φ2) gilt

cosψ = cos θ1 · cos θ2 + sin θ1 · sin θ2 · cos(φ1 − φ2) . (3.21)

Die Winkelaufl̈osung wird in Kapitel6 im Detail diskutiert werden. Dort wird beschrieben, wie für
jedes einzelne Ereignis eine eigene Schätzung der Unsicherheit gemacht werden kann.

Im Gegensatz zur Energiemessung profiert die Richtungsrekonstruktion von großen Streulängen, weil
die Ankunftszeiten weniger verschmiert werden.

3.4.2 Effektive Fl äche und effektives Volumen

Die beobachtete Rate an Ereignissen Robs ist proportional zu dem FlussΦ, der sie verursacht. Der zu-
geḧorige Proportionaliẗatsfaktor ist ein wichtiger detektorbeschreibender Parameter. Man bezeichnet
ihn alseffektive Fl̈acheAeff. Es gilt:

Robs = Φ · Aeff . (3.22)

In Abschnitt1.3wird der Zusammenhang zwischen der wahren Rate Rwahr in einem VolumenV mit
Teilchenzahldichten und dem einfallenden NeutrinoflussΦν erklärt. Der Wirkungsquerschnitt wird
mit σ bezeichnet. Der Zusammenhang ist durch

Rwahr = Φν · σ · n · V (3.23)

gegeben. Um von der wahren auf die beobachtete Rate zu kommen, muss die Nachweiseffizienz
ber̈ucksichtigt werden. Ein Myon, das an der Stelle~x aus dem Neutrino entsteht, wird im Experiment
mit der Wahrscheinlichkeitεµ(~x) < 1 im Detektor gesehen. Daraus folgt:

Robs = Φν

∫
V
σ · n · εµdV︸ ︷︷ ︸

Aν
eff

. (3.24)

9Wie beispielsweise im AMANDA-Koordinatensystem, das in AnhangB definiert ist.
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3.4 Parameter zur Beschreibung der Detektorqualität

Die Integration l̈auft dabeiüber ein hinreichend großes Volumen, so dassεµ(~x) außerhalb davon
verschwindend klein ist. Wegen der Abhängigkeit der Nachweiseffizienz von der Flugrichtung des
Myons ist auch Aνeff für unterschiedliche Winkel verschieden. Da die Teilchenzahldichte ortsabhängig
sein kann, weil sie in Wasser bzw. Eis und Gestein unterschiedlich ist, steht sie ebenfalls unter dem
Integral.

Für die neutrino-effektive Fläche gibt es eine anschauliche Interpretation, die in Abbildung3.6skiz-
ziert ist. An jedem Nukleon in der N̈ahe des Detektors entspricht in diesem geometrischen Bild der
Wirkungsquerschnitt einer kleinen Fläche. Genau dann, wenn ein Neutrino sie trifft, kommt es zu
einer Wechselwirkung. Verkleinert man die jeweilige Fläche um die Nachweiseffizienzεµ, dann hat
man ein

”
Heer“ an kleinen

”
Teleskopspiegeln“, die alle mit hundertprozentiger Effizienz Neutrinos

nachweisen k̈onnen. Die Summëuber alle diese Flächen ist Aνeff. Sie entspricht der Spiegelfläche eines
herk̈ommlichen Teleskopes (multipliziert mit der Photoneffizienz).

Bestimmen kann man diese Größe nur in der Simulation (vgl. Abschnitt4.4). Dazu generiert man
unter einem festen Winkel einen Neutrinofluss verteiltüber eine große Fläche Agen. Sie wird so
geẅahlt, dass kein Neutrino, das an ihr vorbeifliegt, im Detektor nachgewiesen werden kann (vgl.
Abbildung 3.6). Man propagiert die Neutrinos auf den Detektor zu und simuliert ihre Interaktion
und den Nachweis der entstehenden Myonen. Hat man vonNgen erzeugten NeutrinosNobs Ereignisse
gez̈ahlt, dann folgt f̈ur die neutrino-effektive Fläche

Aν
eff = Agen ·

Nobs

Ngen
. (3.25)

Diese Simulation l̈asst sich auch anders interpretieren. Alle Punkte, an denen ein Neutrino in ein Myon
umgewandelt wird, liegen innerhalb eines großen VolumensVgen (vgl. ebenfalls Abbildung3.6). Wir
definieren daseffektive Volumendes DetektorsVeff über die Beziehungen

Veff = Vgen ·
Nobs

Ngen
=

∫
V
εµdV . (3.26)

Das effektive Volumen f̈ur Myonen beschreibt die Größe eines Detektors, der mit 100%iger Effizienz
eine Neutrino-Myon Umwandlung nachweisen kann, die in seinem Inneren passiert. Das effektive Vo-
lumen f̈ur Neutrinos ist genau das gleiche Veff = Vν

eff = Vµ
eff, da es nur um den Ort der Umwandlung

ν → µ geht.

Dagegen sind die effektiven Flächen f̈ur Neutrinos und Myonen sehr verschieden. Um Aµ
eff zu bestim-

men, ben̈otigt man den MyonflussΦµ, der aus einem NeutrinoflussΦν resultiert. Man erwartet, dass
er proportional ist zum Wirkungsquerschnittσ, der Teilchenzahldichten, dem Neutrinofluss selber
und der mittleren Reichweite eines Myons〈rµ〉. Daraus folgt

Φµ = Φν · σ · n · 〈rµ〉 . (3.27)

Dieser Zusammenhang wird in AnhangA explizit hergeleitet. Setzt man sie in Gleichung3.24ein, so
erḧalt man

Robs = Φµ 1

〈rµ〉

∫
V
εµdV︸ ︷︷ ︸

Aµ
eff

. (3.28)
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Abbildung 3.6:Großes Bild: Anschauliche Interpretation der Neutrino-effektiven Fläche f̈ur eine
feste Neutrinoflugrichtung parallel zu dem Zylinder. Die offenen Kreise deuten die Wirkungsquer-
schnitte an, mit denen ein Neutrino eine Wechselwirkung an der entsprechenden Stelle macht. Sie
sind stark vergr̈oßert dargestellt und es sind exemplarisch einige Schnittebenen senkrecht zur Neutri-
norichtung gezeigt. Die vollen Flächen sind um die Nachweiseffizienz verkleinert, mit der das entste-
hende Myon im Detektor (rechts im Bild) nachgewiesen werden kann. Je dichter am Detektionsvolu-
men ein Myon entsteht, um so größer ist die Wahrscheinlichkeit, dass es nachgewiesen werden kann.
Die vollen Fl̈achen sind kleiner, je weiter sie vom Detektor (in Flugrichtung) entfernt sind. Wegen
des Winkels zwischen Neutrino- und Myonflugrichtung können auch Neutrinoereignisse detektiert
werden, bei denen das Neutrino selbst am Detektor vorbei geflogen wäre. Daher ist die Grundfläche
des gezeigten Volumens größer als der Detektorumriss.
Die Summe aller Wirkungsquerschnitte gewichtet mit ihren jeweiligen Effizienzen entspricht der ef-
fektiven Fl̈ache des Teleskopes.
Kleines Bild: Die Bestimmung von effektiven Flächen und Volumina mit Monte-Carlo-Methoden.
Ein Neutrino entsteht in der Generationsfläche Agenund propagiert auf den Detektor zu. Innerhalb des
Volumens Vgenentsteht ein Myon. Es wird nicht immer nachgewiesen. Das Verhältnis von simulierten
zu nachgewiesen Neutrinos entspricht demjenigen von effektiver Fläche zu Generationsfläche. F̈ur das
effektive Volumen bildet man analog den Quotient aus nachgewiesenen und entstandenen Myonen
und multipliziert mit der Gr̈oße des Generationsvolumens.
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Mit 3.26gilt f ür die Myon-effektive Fl̈ache

Aµ
eff =

Veff

〈rµ〉
. (3.29)

3.4.3 Die Energieabh ängigkeit der effektiven Fl ächen und Volumina

In den bisherigen Betrachtungen ist die Abhängigkeit von der Energie unberücksichtigt geblieben.
Die Angabe einer effektiven Detektorgröße setzt aber implizit ein Spektrum des zugehörigen Flusses
voraus,über das gemittelt wird. Will man die entsprechende Kenngröße f̈ur unterschiedliche Ein-
gangsspektren berechnen, muss man die Energieabhängigkeit kennen.

Im Fall der neutrino-effektiven Fläche kann die Definition des letzten Abschnittes direktübertragen
werden. Mit dem mono-energetischen NeutrinoflussΦν

E setzt man analog zu Gleichung3.22

Aν
eff(E) =

Robs

Φν
E

. (3.30)

Im Gegensatz zu den bisherigen Betrachtungen muss man im energieabhängigen Fall zwischen myon-
und neutrino-effektiven Volumina unterscheiden. Im einen Fall hat man mono-energetische Neutrinos,
im anderen Fall mono-energetische Myonen, die im Detektor nachgewiesen werden. Bezeichnet man
die entsprechenden Effizienzen mitεµ(Eµ) und εµ(Eν), je nachdem ob man die Neutrino- oder die
Myonenergie fixiert, dann gilt f̈ur die effektiven Volumina analog zu Gleichung3.26

Vν
eff(E) =

∫
V
εµ(Eν)dV , Vµ

eff(E) =

∫
V
εµ(Eµ)dV . (3.31)

Die größten Schwierigkeiten hat man mit der myon-effektiven Fläche. Ein mono-energetischer Fluss
an Myonen ist kein physikalisch realistisches Bild. Ein mono-energetischer Neutrinofluss kommt in
der Realiẗat zwar ebenfalls nicht vor, aber für Myonen wird die Situation dadurch verkompliziert,
dass sie bei der Propagation Energie verlieren. Generiert man mono-energetische Myonen in einer
Fläche vor dem Detektor, dann hängt die observierte Rate von dem Abstand der beiden ab. Die myon-
effektive Fl̈ache ist nicht eindeutig.

Man kann aber̈uber Gleichung3.29nichtsdestotrotz einen Zugang finden, der mit einem physikali-
schen Bild verbunden ist. Man definiert die energieabhängige myon-effektive Fläche als

Aµ
eff(E) =

Vµ
eff(E)

〈rµ〉E
. (3.32)

In der Simulation betrachtet man ein Volumen, in dem man Myonen fester Energie generiert. Der
Myonfluss an einer Stelle ist dann nicht mehr mono-energetisch, aber die Definition widerspricht
nicht den physikalischen Vorstellungen.
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Obwohl die neutrino-effektive Fläche die klarere physikalische Motivation hat, wird in Fachkrei-
sen ḧaufiger die myon-effektive Fläche verwendet. Das liegt daran, dass sie in erster Näherung un-
abḧangig von der Energie ist. Da sowohl Wirkungsquerschnitt als auch Myonreichweite bis etwa
1TeV linear von der Energie abhängen, gilt in diesem Bereich näherungsweise

Aν
eff(E) ∼ E2 , (3.33)

Vµ,ν
eff (E) ∼ E , (3.34)

Aµ
eff(E) ∼ 1 . (3.35)
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Teil II

Das AMANDA-Neutrinoteleskop
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4 Der AMANDA-Detektor und die
Kalibrierung

Jedes Mal, wenn Du Dich überwindest,
machst Du das Unsichtbare sichtbar.

(Ibn Arabi)

Nach den theoretischen Grundlagen geht es in diesem Teil um das Instrument der Beobachtung. Der
erste Abschnitt (4.1) dieses Kapitels behandelt die installierten physischen Komponenten und die
Rohdaten, welche man damit gewinnt. Die Eigenschaften des optischen Detektormediums werden in
Abschnitt4.2dargestellt. Die Kalibrierung des Gerätes (Abschnitt4.3) und die Simulationskette vom
physikalischen Prozess bis zu den Rohdaten (Abschnitt4.4) beschließen das Kapitel.

4.1 Die Komponenten des AMANDA-Detektors

DasAntarctic Muon And Neutrino Detection Arraybefindet sich in der antarktischen Eiskappe in
unmittelbarer N̈ahe des geographischen Südpols. In der Zeit von 1995 bis 2000 sind insgesamt 678
Photodetektoren in druckfesten Glaskugeln im Eis eingelassen worden. Dieseoptischen Modulesind
entlang neunzehn einzelner Kabelstränge aufgereiht, für die senkrechte L̈ocher in das Eis geschmol-
zen wurden.1 Ein Ensemble aus Kabeln, Halterungen und optischen Modulen bezeichnet man als
String.

In Abbildung4.1findet man eine schematische Darstellung des AMANDA-Detektors. Die vier inner-
sten Strings sind in der Form eines dreistrahligen Sterns angeordnet. Sie sind zuerst installiert worden.
Die restlichen Strings liegen auf zwei konzentrischen Kreisen darum, wobei dieäußeren Strings die
neuesten sind. Veröffentlichungen, bei denen Daten aus den Jahren vor 2000 analysiert werden, be-
ziehen sich auf innere Detektorteile, die man entsprechend der Anzahl der verwendeten Strings als
AMANDA-B4 oder AMANDA-B10 bezeichnet. Mit dem Namen AMANDA-II bezieht man sich auf
den komplettierten Detektor.

Die optischen Module, die im Wesentlichen für die Analyse verwendet werden, befinden sich in
einer Tiefe von1500 m bis2000 m. Weiter oben oder unten liegende Teile des Detektors können zur
Untersuchung des Eises herangezogen werden. Das instrumentierte Kernvolumen ist etwa zylindrisch
mit einem Durchmesser von200 m und einer Ḧohe von500 m. Der Zylinder ist somit relativ schlank.

1Bei dem Schmelzprozess kommt ein speziell entwickelter Heißwasser-
”
Bohrer“ zum Einsatz, dessen Aufbau und Was-

serstrahlcharakteristik für möglichst gerade L̈ocher sorgt.
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Abbildung 4.1:Schematische Darstellung des AMANDA-Detektors. Man erkennt die zylindrischen
Strukturen der verschiedenen Ausbaustufen (vgl. Text). Zum Größenvergleich ist der Eiffelturm ein-
gezeichnet. Der mit AMANDA–A gekennzeichnete Teil weiter oben ist nicht mehr in Betrieb.
Neben der Detektordarstellung ist ein optisches Modul im Querschnitt skizziert. Ein Photomultiplier
ist in einer druckfesten Kugel untergebracht. Für die optische Ankopplung sorgt ein Silikongel.
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Das liegt einerseits daran, dass man an eine Geometrie aus Strings gebunden ist. Andererseits dürfen
die horizontalen Abstände eine Distanz von etwa70 m nicht überschreiten, damit eine geometrische
Kalibrierung der Strings untereinander noch möglich ist (vgl. Abschnitt4.3). Der senkrechte Abstand
zwischen zwei Modulen liegt zwischen10 m und20 m.

In jedem optischen Modul befindet sich ein Photomultiplier, dessen Photokathode einen Durchmesser
von acht Zoll2 hat. Er ist mit einem optischen Gel an das Borosilikatglas der Druckkugel angekop-
pelt. Die optischen Eigenschaften dieses Systems werden in [Sud01] dargelegt. Man versucht, eine
möglichst hohe Lichtausbeute aus der Cherenkovstrahlung zu erreichen. Wegen derenλ−2-Abhängig-
keit ist der Bereich im nahen Ultravioletten besonders interessant (vgl. Abschnitt4.2).

Die Photomultiplier werden einzeln von der Oberfläche mit Hochspannung versorgt, wobei man bei
AMANDA-B4 Koaxialkabel und bei den̈ubrigen Strings Twisted-Pair-Kabel einsetzt. Die Signale
werden bei den ersten zehn Strings auf elektrischem Wege aus dem Eisübertragen. Die Pulse, die
in der Kontrollstation ankommen, haben durch Dispersion bedingte Breiten3 von 600 ns im Fall der
Koaxialkabel und von180 ns bei den Twisted-Pair-Varianten. Bei den neueren optischen Modulen
verwendet man zusätzliche optische Fibern für den Signaltransport. Der Photomultiplierimpuls wird
über Dioden direkt in diese Lichtleiter eingespeist. Dadurch treten auf demüber2 km langen Weg
nach oben keine nennenswerten Dispersionseffekte auf, und die natürlichen Breiten von einigen zehn
Nanosekunden bleiben erhalten. Allerdings ist es kompliziert, stabile Steckverbindungen durch die
Glaskugel zu konstruieren. Beim Einfrierprozess in den geschmolzenen Löchern kann es zum Ver-
lust einiger Fiberverbindungen kommen, und man weicht bei den entsprechenden Modulen auf die
herk̈ommliche Technologie aus.

Einer der AMANDA-Strings ist mit digitaler Technologie ausgestattet. In diesem Konzept werden
die Pulse im Eis digitalisiert, bevor die benötigten Informationen an die Kontrollstation geschickt
werden. Das Nachfolgeprojekt IceCUBE ([Wis01]) wird diese Methode ausschließlich verwenden.
In AMANDA wird sie getestet und abgestimmt. Bei den digitalen Modulen existiert eine zusätzliche
Datenauslese der bisherigen Art, um die beiden Methoden miteinander vergleichen und die Daten
dieses Strings analog zu den restlichen in der Analyse behandeln zu können.

Die typischen Datenraten der optischen Module liegen bei0.3 kHz bis1.5 kHz. Davon ist nur ein ge-
ringer Teil durch Myonspuren bedingt, der größte Teil stammt von intrinsischen Rauschprozessen der
Module4. Jeder Puls wird bis zur Oberfläche weitergeleitet. Es kommt zur Aufzeichnung aller Pulse
(oderTreffer) in einem32µs-Intervall, wenn innerhalb eines Zeitfensters von2.5µs Länge 24 Pho-
tomultiplier Treffer verzeichnet haben. Diese Koinzidenzbedingung bezeichnet man alsMajoritäts-
oder Multiplizitätstrigger5. Durch die Absẗande der optischen Module bedingt ergibt sich aus der

2Es gibt auch einige Photomultiplier mit 10 Zoll Durchmesser. Ein Zoll entspricht2.54 cm.
3Hier sind die vollen Breiten bei halber Höhe angegeben:FWHM: Full Width at Half Maximum.
4Das Rauschen setzt sich aus mehreren Komponenten zusammen. Zum Einen rauscht der Photomultiplier selbst, zum

Anderen gibt es Radioaktivität und Lumineszenzvorgänge im Glas der Druckkugeln. Siehe auch [H+03].
5Die Ankunftszeiten der Pulse, die für die Errechnung der Triggerbedingung verwendet werden, sind nicht kalibriert

(siehe Abschnitt4.3). Sie sind noch nicht auf die unterschiedlichen Kabellaufzeiten von den Modulen bis zur Ober-
fläche korrigiert worden. Dadurch werden aufwärts laufende Spuren begünstigt, da auch die zugehörigen Lichtfronten
im Detektor nach oben laufen und Unterschiede in den Kabellängen und den Lichtlaufzeiten im Eis einander kompen-
sieren. F̈ur abẅarts laufende Wellenfronten ist es genau umgekehrt. Sie sind im Trigger unterdrückt.
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4.1 Die Komponenten des AMANDA-Detektors

Triggerbedingung eine untere Energieschwelle von einigen zehn Gigaelektronvolt für die Myonener-
gie.

Eine zus̈atzliche Triggerlogik untersucht das Treffermuster auf lokale Koinzidenzen. Damit kann die
Energieschwelle abgesenkt werden, wenngleich die verminderte Zahl an Treffern die Rekonstruktion
erschwert. F̈ur eine ausf̈uhrliche Diskussion siehe [Fes00]. Zus̈atzliche Trigger k̈onnen von dem Luft-
schauerexperiment SPASE-2 ([D+00]) und dem Radioantennendetektor RICE ([A+98a]) ausgel̈ost
werden. Beide befinden sich in unmittelbarer Nähe des AMANDA-Detektors an beziehungsweise
knapp unterhalb der Eisoberfläche.

Jedes Ausl̈osen der Datenaufzeichnung definiert einEreignis. Für jeden Kanal werden dabei zwei
Kategorien an Informationen gespeichert. Zum Einen wird für jeden Puls die Zeit registriert, wann
ein bestimmter Schwellenwertüberschritten wird, und wie lange es dauert, bis die Pulshöhe wieder
darunter liegt. Diese Information liegt für jeden Puls getrennt vor6. Man bezeichnet sie alsLE7 und
TOT8. Zum Anderen gibt es einen Analog-Digital-Konverter, der die maximale Pulshöhe in einem
Fenster2µs vor und7.8µs nach dem Triggerzeitpunkt speichert. Diese Informationen bezeichnet
man alsADC-Werte9.

Seit Beginn des Jahres 2003 sind fast alle optischen Module anWellenform-Analysatoren (TWR10)
angeschlossen, mittels derer der zeitliche Pulshöhenverlauf aufgezeichnet werden kann. Dadurch
können Ḧohe, Breite und Ankunftszeit aller Treffer in einem Modul während eines Ereignisses ge-
trennt bestimmt werden, was insbesondere bei der Analyse hochenergetischer Ereignisse von Vorteil
ist ([Wag03]).

Während des Auslesevorgangs von etwa2.2 ms Dauer ist der AMANDA-Detektor nicht in der Lage,
weitere Signale aufzunehmen. Das resultiert in einerTotzeit, die von der Einstellung der Auslöse-
schwelle abḧangt. Je gr̈oßer die Anzahl an Modulen, die in der Triggerbedingung gefordert wird,
desto geringer die Ereignisrate und desto geringer auch die Totzeit. Im Jahr 2000 lag die relative Tot-
zeit bei den geschilderten Triggerbedingungen insgesamt bei∼ 17% ([Wal03]). Das TWR-System
operiert fast totzeitfrei.

Alle Daten werden auf Magnetbändern gespeichert und nach Abschluss der südpolaren Wintersaison
Ende Oktober in die n̈ordliche Hemispḧare geflogen. Es gibt zusätzlich ein Echtzeitrekonstruktions-
system, bei dem parallel zur Datennahme die verschiedenen Schritte der Analyse stattfinden können.
Die Ergebnisse und wichtige Zwischenschritte könnenüber Satellitenverbindungen̈ubertragen wer-
den, was f̈ur den gesamten Datensatz aus Gründen beschränkter Kapaziẗat unm̈oglich ist. Das Echt-
zeitsystem ist in [Bec00] beschrieben.

AMANDA ist das gr̈oßte derzeit existierende Neutrinoteleskop. Es ist zudem das einzige, das Eis
als optisches Medium verwendet. Das bringt die Vorteile einer stabilen Installationsplattform, einer
zeitlich unver̈anderlichen Geometrie der optischen Module zueinander, und einesäußert geringen
Photomultiplierrauschens wegen der Abwesenheit von40K mit sich. Als Nachteil ist die begrenzte

6Das ist bis zu einem Maximum von acht Treffern pro Kanal möglich.
7Für Leading Edge: englisch f̈ur führende Flanke.
8Für Time Over Threshold: englisch f̈ur Zeit oberhalb der Schwelle.
9Für Analog to Digital Converter.

10Für Transient Waveform Recorder.
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4 Der AMANDA-Detektor und die Kalibrierung
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Abbildung 4.2: Eigenschaften des Südpoleises.Links : Streukoeffizient in Abḧangigkeit der Tiefe.
Rechts: Streu- und Absorptionskoeffizientenbstreu und aabs in Abhängigkeit der Wellenl̈ange. Eine
Anpassung an die Datenpunkte mittels Mie-Streutheorie ist ebenfalls gezeigt.

Tiefe von ca.2 km im Vergleich zu Meerwasserexperimenten mit bis zu∼ 4 km zu nennen. Der Fluss
atmospḧarischer Myonen ist entsprechend größer. Ferner k̈onnen an einem optischen Modul keine
Reparaturarbeiten durchgeführt werden. Die unterschiedlichen optischen Eigenschaften werden im
folgenden Abschnitt gegenübergestellt.

AMANDA ist außerdem das einzige Neutrinoteleskop auf der Südhalbkugel und observiert damit den
Nordhimmel. Die Gesamtabdeckung des Himmels wird durch im Bau befindliche Teleskope auf der
Nordhalbkugel komplettiert ([Ct01, vDt01, Gt01, Ct99]).

Für eine ausf̈uhrlichere Diskussion der Standortvor- und -nachteile siehe [Bir02].

4.2 Das Eis am Südpol

Im südpolaren Gletscher sind die Tiefe einer bestimmten Schicht und ihr Alter stark korreliert. Ent-
sprechend der jeweiligen klimatischen Eigenschaften und der Zusammensetzung der Atmosphäre
findet man auch im Eis eine geschichtete Struktur. Unterschiedlich starke Einschlüsse von S̈auren,
Salzen, Mineralien und Rußpartikeln verändern lokal die optischen Eigenschaften. Die Reinheit des
Eises ist sehr hoch. Sie entspricht der von Wasser nach dreifacher Destillation.

In Abbildung4.2(links) ist der Streuparameter als Funktion der Tiefe aufgetragen11. Die Streuung ist
an eingeschlossenen Gasblasen am stärksten. Unterhalb einer Tiefe von etwa1000 m sind die Blasen
fast vollsẗandig verschwunden und die Streuung an Mineralien dominiert. Im Bereich des Detektors
gibt es drei klarëUberḧohungen (A,B,C) und eine weitere unterhalb davon (D). Sie können mit vier

11Eine Diskussion der optischen Parameter findet man in3.3.
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4.3 Die Kalibrierung

Gletschermaxima12 identifiziert werden ([PWC00]). Innerhalb der mit heißem Wasser geschmolze-
nen L̈ocher f̈ur die Strings geht die Schichtstruktur verloren. Durch Blasenbildung beim Einfrieren
und das Einbringen weiterer Unreinheiten beim Bohrvorgang erhöht sich die Streuung. Der Streu-
koeffizient wird über den gesamten Lochradius als konstant angenommen mitbstreu = 2 m−1. Die
Tiefenabḧangigkeit des Absorptionskoeffizienten ist gering.13

Auf der rechten Seite von Abbildung4.2sind die Wellenl̈angenabḧangigkeiten dargestellt. Ẅahrend
der Streukoeffizient konstant und langsam abfällt, zeigt der Absorptionskoeffizient ein stärker wech-
selndes Verhalten. F̈ur Wellenl̈angenλ < 210 nm undλ > 510 nm ist das Eis selbst für die Absorpti-
on verantwortlich. Im Regime dazwischenüberwiegen die Einfl̈usse der Einschlüsse. Die theoretische
Beschreibung mittels Mie-Streuung kann die Beobachtungen gut beschreiben ([PB97, PW01b]).

In Tabelle4.1sind die typischen Streu- und Absorptionslängen in See-, Meereswasser und Eis einan-
der gegen̈ubergestellt. Die kleinere Streulänge in Eis erschwert die Spurrekonstruktion während sie
die Kalorimetrie verbessert.

4.3 Die Kalibrierung

Die Komponenten des AMANDA-Detektors sind bewusst einfach gehalten, um eine möglichst gerin-
ge Ausfallquote an Geräten im Eis zu haben. Entsprechend wenige Größen ben̈otigt man zur Kalibrie-
rung. Man muss einerseits die Orte der optischen Module vermessen und andererseits die Rohdaten
von Ankunftszeiten und Ḧohen der Pulse interpretieren. Die Eigenschaften des Eises sind schon im
vorangehenden Abschnitt diskutiert worden.

Für alle Aspekte der Kalibrierung kann man die Detektorantwort auf künstliche Lichtquellen heran-
ziehen. An einem Teil der optischen Module sindDiffusorb̈alle angebracht, in die man durch optische
Fasern Laserpulse von der Kontrollstation aus einkoppeln kann. Sie erzeugen isotropes Licht. In man-
chen Modulen der̈außeren Strings gibt es zusätzliche Lichtquellen in Form von Laserdioden.

Zus̈atzlich zu den k̈unstlichen Lichtquellen verwendet man Ereignisse atmosphärischer Myonen zur
Kalibrierung. Außerdem werden die Daten analysiert, die beim Bohren der Löcher aufgezeichnet
werden.

12Ein Gletschermaximum ist eine Periode, in der ein Gletscher verstärkt wächst.
13Das wiedergefrorene Eis wird im Jargon alsLocheisbezeichnet.

Medium Eis Meerwasser Seewasser (Baikal)
λstreu 3 m− 5 m 25 m− 55 m 18 m
λabs 90 m− 120 m 50 m− 65 m 20 m

Tabelle 4.1:Streu- und Absorptionslängen in verschiedenen natürlichen optischen Medien bei einer
Wellenl̈ange von460 nm. (aus [Bös02]).
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4 Der AMANDA-Detektor und die Kalibrierung

4.3.1 Kalibrierung der Zeitkonstanten

Die wahre Zeittw, zu der ein Photon ein Signal im Eis auslöst, ist deutlich vor der gemessenen
AnkunftszeittLE des Pulses. Die Verzögerung setzt sich aus zwei Teilen zusammen.

Das ist einerseits die reine Laufzeit durch das System sowohl im Eis als auch an der Oberfläche.
Diese Zeit bezeichnet man mitt0. Sie wirdüber die Gesamtlaufzeit eines Laserpulses bestimmt von
der Kontrollstationüber den n̈achstgelegenen Diffusorball in das optische Modul und weiter (als
Signalpuls) in das Datennahmesystem. Von dieser Zeit wird die Lichtlaufzeit durch die Faser und das
Eis abgezogen. Erstere kann man mittels eines weiteren Lichtpulses messen, der am Ende der Faser
reflektiert wird. Dazu wird einoptisches Reflektometereingesetzt. F̈ur die Lichtlaufzeit im Eis muss
man die Geometrie kennen, solange der Diffusorball nicht im gleichen Modul ist, das man kalibrieren
möchte.

Der zweite Teil der Ankunftszeitvergrößerung beruht darauf, dass die Pulse nicht unendlich große
Amplituden haben. Von der Ankunft des Pulsanfangs vergeht eine gewisse Zeit, bis die Diskrimi-
natorschwellëuberschritten ist. Je nach Pulshöhe A dauert diese Zeit unterschiedlich lang. Sie ist
umgekehrt proportional zur Wurzel von A ([Sch02]). Die Proportionaliẗatskonstante bezeichnet man
alsα.

Insgesamt gilt f̈ur die Ankunftszeit:

tw = tLE − t0 −
α√
A

. (4.1)

Sowohlt0 als auchα müssen f̈ur jeden Kanal getrennt bestimmt werden. Allerdings ist es nicht mehr
notwendig, das sequentiell zu tun. Man kann atmosphäre Myonen zur Kalibrierung verwenden. Das
Verfahren wird in [CHt01] beschrieben.

Die erreichte Genauigkeit für t0 betr̈agtσt0 ≈ 7 ns und f̈urα etwa30%. Das ist f̈ur die Rekonstruktion
ausreichend ([Bir02, Bir00]).

4.3.2 Kalibrierung der Geometrie

Zur Bestimmung der Ortskoordinaten stehen mehrere einander ergänzende Verfahren zur Verfügung.
Die Neigung des Bohrkopfes wird während des Schmelzvorgangs der Löcherüberwacht, wodurch
man den Verlauf des Loches errechnen kann. Mit Drucksensoren kann man zudem die Tiefe unter
Wasser bestimmen, solange es noch nicht wieder zugefroren ist ([Wos00]).

Zur weiteren Bestimmung verwendet man wiederum Lichtpulse aus Lasern und Dioden und betrach-
tet die relativen Ankunftszeiten an den verschiedenen Photomultipliern. Aus einer globalen Anpas-
sung an alle verf̈ugbaren Daten kann man die absoluten Positionen mit einer Genauigkeit von weniger
als1 m bestimmen.

Die Ungenauigkeit, mit der man die Ausrichtung des AMANDA-Teleskopes kennt, ist damit kleiner
als0.2◦, was f̈ur die Verfahren der Punktquellensuche mehr als ausreicht ([Wos03]).
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4.4 Die Simulationskette

Zus̈atzlich kann man Ereignisse betrachten, die in Koinzidenz mit dem Luftschauerexperiment SPA-
SE ([D+00]) oder dem Gammastrahlen-Cherenkovteleskop GASP ([Bt93]) aufzeichnet werden. Die
Abweichung der rekonstruierten Zenitwinkel liegt bei etwa einem Grad, für die Azimutwinkel ist
sie vernachl̈assigbar. Den Unterschied in den Zenitwinkeln erklärt man mit systematischen Abwei-
chungen in den Rekonstruktionen für die betrachtete Klasse an Ereignissen und nicht durch eine
Unsicherheit in der Richtungskalibration von AMANDA ([Raw03b]).

Diskutiert wird auch, in Zukunft die Abschattung der kosmischen Strahlen durch den Mond heranzu-
ziehen. Da geladene Teilchen den Erdbegleiter nicht durchdringen können, erwartet man eine starke
Abschẅachung des atmosphärischen Myonenflusses aus der Richtung, in der sich der Mond jeweils
befindet. Der Vergleich der wahren Position mit derjenigen, die aus der Abschattung rekonstruiert
wird, kann analog zu obigen Koinzidenzereignissen eingesetzt werden (vgl. [Opp01]).

4.3.3 Kalibrierung der Amplituden

Die Photomultiplier werden in einer Verstärkung von etwa109 betrieben. Das bedeutet, dass ein ein-
zelnes Photon∼ 109 Elektronen an der letzten Dynode freisetzt. Die Antwort des Systems ist im
interessanten Bereich bis zu einigen gleichzeitig eintreffenden Photonen linear. Weitaus die meisten
aufgezeichneten Pulse gehören zu Einzelphotonen. Histogrammiert man die Pulshöhen, kann man aus
der Position des zugehörigen lokalen Maximums relativ zum Ruhepegel die Proportionalitätskonstan-
te bestimmen.

Die Genauigkeit der Messung entspricht der Breite einer Gauß-Anpassung an das Maximum. Sie liegt
bei etwa35% ([Bir02]).

4.4 Die Simulationskette

Um die aufgezeichneten Daten zu interpretieren, versucht man, alle relevanten Prozesse im Detail
zu simulieren. Mit Hilfe von Monte-Carlo-Methoden verfolgt man die Vorgänge ausgehend von den
Flüssen extraterrestrischer Teilchen bis hin zur Antwort des Detektors auf die tatsächlich nachge-
wiesenen Photonen. Man vergleicht die Verteilungen verschiedener Observablen zwischen Daten und
Simulation und zieht daraus dann umgekehrt Schlüsseüber die Daten.

Im Folgenden werden die verwendeten Programmpakete vorgestellt, mit denen die Ereignisgeneration
bis zu den Myonen, die Myon- und Lichtpropagation durch das Detektormedium und die Detektorant-
wort simuliert werden. In den Kapiteln5 und6 werden Daten und Simulation miteinander verglichen,
sobald die daf̈ur notwendigen Observablen bereit gestellt sind.
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4 Der AMANDA-Detektor und die Kalibrierung

4.4.1 Die Ereignisgeneration

Die Myonen, die man in AMANDA nachweist, stammen entweder aus Luftschauern oder aus Neutri-
nowechselwirkungen. Entsprechend verwendet man zwei unterschiedliche Programme zur Simulati-
on.

NUSIM [Hil96], ist innerhalb der AMANDA-Kollaboration entwickelt worden. Ausgehend von den
atmospḧarischen Neutrinoflussvorhersagen aus [Lip93] werden nur Neutrinos im Zenitwinkel-
bereich gr̈oßer als80◦ erzeugt. Beim Flug durch die Erde

”
zwingt“ man sie dazu, nicht stecken

zu bleiben, und ebenso forciert man eine Wechselwirkung in Detektornähe, um das entstehen-
de Myon dann durch den Detektor verfolgen zu können. Dadurch kann der Rechenaufwand
drastisch reduziert werden, man muss aber statistische Gewichte einführen, wie wahrscheinlich
das erzwungene Verhalten ist.

Die Form der generierten Verteilungen bezüglich Zenitwinkel und Neutrinoenergie sind frei
wählbar. Um von einer geẅahlten Ausgangsform auf andere Abhängigkeiten zu transformie-
ren, werden die statistischen Gewichte der einzelnen Ereignisse entsprechend modifiziert. So
kann aus der gleichen Simulation sowohl auf atmosphärische Neutrinos als auch auf Punktquel-
lenneutrinos mit einem erwarteten Spektrum von E−2 zugegriffen werden. Eine Diskussionüber
die Verwendung statistischer Gewichte in Monte-Carlo-Simulationen findet man in [Hil00].

Bei der Propagation durch die Erde wird dasvorläufige Referenzerdmodell([DA81]) zu Grun-
de gelegt. Effekte von Neutrino-Oszillationen werden nicht berücksichtigt. Die Wirkungsquer-
schnitte f̈ur Neutrinowechselwirkungen stammen aus [Hil97] und die Partonstrukturfunktionen
aus [MSR95] werden verwendet.

Aus technischen Gründen ist es derzeit noch nicht möglich, den Winkel zwischen Myon- und
Neutrinoimpuls zu simulieren. Die beiden Richtungen werden als identisch angenommen.

CORSIKA [HKC+98, Chi02] ist das derzeitige Standardsimulationspaket für Luftschauer. F̈ur das
AMANDA-Experiment sind im Wesentlichen die entstehenden Myonen interessant. Es werden
zwei Wechselwirkungsmodelle oberhalb und unterhalb einer Energieschwelle von∼ 70 GeV
eingesetzt. F̈ur hohe Energien wird QGSJET eingesetzt, für niedrige Energie verwendet man
GEISHA. Zweiteres hat aber nur einen geringen Einfluss auf den Myonfluss in der Tiefe des
Detektors, weil nur Myonen mit Energien vonüber∼ 400 GeV an der Oberfl̈ache im Detektor
nachgewiesen werden können.

Wegen des hohen Zeitaufwandes bei der Simulation der Luftschauer ist CORSIKA eine der
langsameren Komponenten in der Simulationskette. Man verwendet daher den gleichen Schau-
er einhundert mal mit jeweils zufällig ausgeẅahlter azimutaler Richtung und horizontalem Ab-
stand zum Detektor. Tests haben gezeigt, dass dadurch keine systematischen Probleme in die
Analyse einfließen ([A+03a]).
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4.4 Die Simulationskette

4.4.2 Die Myonpropagation

Die verschiedenen Energieverlustprozesse von Myonen in Materie sind in Abschnitt3.2 diskutiert
worden. Zu ihrer Simulation mit hinreichender Genauigkeit muss ihrem stochastischem Charakter
Rechnung getragen werden. Das bedeutet, dass man die Einzelprozesse nur dann als kontinuierli-
che Energieverluste nähern kann, wenn sehr viele Prozesse in sehr kurzen Abständen stattfinden.
Damit die Rechenzeit in realistischen Grenzen bleibt, muss geschickt entschieden werden, in wel-
chen Bereichen man diese Näherung durchf̈uhrt. Um in einem großen Intervall an Myonenergien die
erforderliche Genauigkeit erreichen zu können, ist innerhalb der AMANDA-Kollaboration ein neu-
es Programmpaket, MMC14, entwickelt worden ([CR01]). Die verwendeten Wirkungsquerschnitte
stammen aus [Rho99].

4.4.3 Die Photonpropagation

Zur Propagation der Photonen, die durch die Myonenergieverluste entstehen, verwendet man das
Paket PTD15 ([Kar99]). Die Wellenl̈angenabḧangigkeit wird durch ein Drei-Komponenten-Modell
beschrieben ([At97]). Die ver̈anderten Eigenschaften des Locheises werden berücksichtigt (siehe Ab-
schnitt4.2).

Während der eigentlichen Simulation findet keine Propagation der einzelnen Photonen statt. Stattdes-
sen werden im Vorfeld große Tabellen erzeugt, in denen die Wahrscheinlichkeitsverteilungen regi-
strierter Signale gespeichert werden. Sie sind abhängig vom Abstand und der relativen Orientierung
zwischen dem Energieverlustprozess, der Photonen erzeugt, und dem optischen Modul, das sie nach-
weist. Weitere Parameter sind die deponierte Energiemenge und die Zeitverzögerung des Lichtes auf
dem Weg.

Die Änderung der effektiven Streulänge mit der Tiefe ist nicht im Detail in dieser Simulation im-
plementiert. In der tats̈achlichen Situation kann ein Photon Schichten mit verschiedenen optischen
Eigenschaften passieren. In der Simulation nimmt man an, dass unabhängig von weiteren geome-
trischen Betrachtungen das Photon nur durch Eis läuft, das die gleichen Eigenschaften hat wie die
Umgebung des Photomultipliers, in dem es nachgewiesen wird. Damit wird das Ende der Photon-
bahn ber̈ucksichtigt, aber nicht ihr Ausgangsort und ihr eigentlicher Verlauf. Mit diesem Zugang kann
man gegen̈uber einem Modell mit einer homogenen Eisstruktur die Daten deutlich besser beschreiben
([Hun00]).

Das Modell, das als derzeitiger Standard verwendet wird und das den in der vorliegenden Arbeit
verwendeten Simulationen zu Grunde liegt, heißt

MAM Eis-Modell ([H+02b]). Die Abkürzung steht f̈ur Myon-Absorptionsmodell. Man untersucht
die Zeitresiduenverteilungen16 von Photonen atmosphärischer Myonen. Um die Ḧohe der Ver-
teilung für große Residuen richtig zu beschreiben, ist die Absorption ausschlaggebend. Im Ver-
gleich von Daten und Simulation passt man den Absorptionskoeffizienten als Funktion der Tie-

14Für Muon-Monte-Carlo
15Für Photon Transport and Detection.
16Die Zeitresiduen werden in Abschnitt3.3definiert.
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4 Der AMANDA-Detektor und die Kalibrierung

fe an, wobei man den Zusammenhang von Streuung und Absorption in der Theorie ([PB97])
ausnutzt.

Es werden vier unterschiedliche Wertepaare als Eingangsparameter für PTD-Tabellen verwen-
det. Aus diesen vier verschiedenen Eistypen wird das Eismodell in sechzehn horizontalen
Schichten zusammengesetzt. Die daraus resultierende Tiefenabhängigkeit der Streuung ist eine
Stufenfunktion wie in fr̈uheren Modellen auch. Allerdings folgt sie nicht mehr direkt den Mes-
sungen der lokalen optischen Parameter (vgl. Abbildung4.2 links), weil durch die Anpassung
an Myondaten auch Effekte berücksichtigt werden, die durch das Passieren von Photonen durch
mehrere Schichten entstehen. Indirekt wird dadurch die ursprüngliche Annahme korrigiert, dass
Licht jeweils nur durch eine Sorte Eis propagiert.

Um alle Effekte der Photonpropagation durch ein geschichtetes Eismodell berücksichtigen zu k̈onnen,
ist innerhalb der Kollaboration ein weiteres Programmpaket PHOTONICS ([Mio01]) entwickelt wor-
den. Darin ist auch die Wellenlängenabḧangigkeit von Streuung und Absorption berücksichtigt. PHO-
TONICS wird derzeit innerhalb der Kollaboration auf seine Einsatzbereitschaft und seine Auswirkung
auf die Qualiẗat der Detektorbeschreibung untersucht.

4.4.4 Die Detektorantwort

In der Simulation der Detektorantwort müssen alle Aspekte des Signaltransportes vom Photon bis hin
zum aufgezeichneten Ereignis berücksichtigt werden. Damit ist die Eismodellierung im Prinzip schon
ein Teil der Detektorsimulation, da das Eis einer seiner integralen Bestandteile ist.

Das Programmpaket AMASIM ([Hun99]) ist innerhalb der AMANDA-Kollaboration entwickelt wor-
den. Ausgehend von den weiter oben diskutierten Eismodellen wird zunächst die Wahrscheinlichkeit
für einen Treffer in einem optischen Modul ermittelt. Dabei muss die absolute Sensitivität der Pho-
tovervielfacher sowie die Abḧangigkeit vom Auftreffwinkel gegen die Symmetrieachse des Systems
ber̈ucksichtigt werden ([OW01]). Diese wird ihrerseits durch die optischen Eigenschaften des Loch-
eises beeinflusst. Wenn es zu einem Signal kommt, dann werden die entstehende Pulsform, der Da-
tentransport entlang der Kabel und die Vorgänge in der Oberfl̈achenelektronik simuliert.

Eine genaue Kenntnis der Eigenschaften der einzelnen Systemkomponenten ist ausschlaggebend
für eine erfolgreiche Nachbildung der Vorgänge. Insbesondere sind die Photovervielfacher sensible
Ger̈ate, so dass es immer wieder zu zeitweisen Ausfällen oder zu unphysikaliscḧuberḧohten Daten-
raten einzelner Exemplare kommt. Dieses Verhalten kann nur sehr schwer in der Simulation imitiert
werden. Ẅahrend mantoteKanäle schlicht ignoriert, tragen

”
hyperaktive“ Kanäle zum Erreichen der

Auslösebedingung bei und m̈ussen ber̈ucksichtigt werden.

Die Monte-Carlo-Simulation ist ein deutlich langsamerer Prozess als die Datennahme. Um eine an-
nehmbare Statistik zu erreichen, muss viel Rechenzeit aufgewandt werden. Das ist insbesondere beim
Untergrund-Monte-Carlo der Fall. Einerseits ist die Simulation der Luftschauer aufwändig. Anderer-
seits wird bei der Analyse die Zahl der Untergrundereignisse drastisch reduziert (vgl. Kapitel5). Pro
Untergrundereignis, das alle Qualitätskriterien passiert, m̈ussen Millionen an Ereignissen generiert
werden. Deshalb ist es wichtig, nur wenige verschiedene Detektorkonfigurationen zu betrachten.
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4.4 Die Simulationskette

Die Daten des Jahres 2000 wurden in drei verschiedene Perioden unterteilt, in denen jeweils ein
anderer Satz an optischen Modulen ignoriert wird ([Rib01]). Um das oben diskutierte Problem der
ver̈anderten Ausl̈osebedingung zu umgehen, werden die Daten mit den gleichen Algorithmen behan-
delt. Die ignorierten Kan̈ale werden ausgeblendet und die Ereignisse dahingehend untersucht, ob sie
die Ausl̈osebedingung immer noch erfüllen. Wenn nicht, dann werden sie verworfen.

Als weiterer Effekt kommt die jahreszeitlich veränderliche Rate der atmosphärischen Myonen hinzu.
Dadurch sind die Verḧaltnisse im Detektor per se jeden Tag anders. Da sich die Atmosphäre kontinu-
ierlich ver̈andert, ist es nicht wie im letzten Fall möglich, Daten und Simulation einander anzupassen.
Man muss f̈ur das Monte-Carlo einen durchschnittlichen Atmosphärenzustand ẅahlen.

Insgesamt stehen54.3 Tage an simuliertem Untergrund aus atmosphärischen Myonen f̈ur die Unter-
suchungen in der vorliegenden Arbeit zur Verfügung. Das steht einer Beobachtungsdauer von197.0
Tagen gegen̈uber.

Bei der Simulation von Myonen aus Neutrinowechselwirkungen kann keine entsprechende Messdau-
er angegeben werden, da energieabhängige Gewichte verwendet werden. Für das Eingangsspektrum
der simulierten Neutrinos ist eine umgekehrt proportionale Abhängigkeit von der Energie gewählt
wordenN(Eν) ∝ E−1

ν . Daraus resultieren in der Simulation von Punktquellenspektren mit einem
N(Eν) ∝ E−2

ν -Verhalten deutlich geringere statistische Fehler als in dem weicheren Spektrum, das
bei Verwendung von atmosphärisch gewichtetem Monte-Carlo entsteht. Insgesamt stehen2 · 105 si-
mulierte Neutrinoereignisse zur Verfügung.

Die Übereinstimmung zwischen den aufgezeichneten Daten und den Resultaten der Simulationskette
wird in den Kapiteln5und6diskutiert, wenn es jeweils um die Eigenschaften des Neutrinodatensatzes
geht.
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5 Von den Rohdaten zu den
Neutrino-Ereignissen

Wenn man alles Unmögliche ausgeschlossen hat,
ist das was übrig bleibt, wie unwahrscheinlich es
auch sein mag, die Wahrheit.

(Sherlock Holmes)

Im Abschnitt 3.1 über die Funktionsweise eines Neutrinoteleskopes wird dargelegt, dass alle drei
Neutrinoarten nachgewiesen werden können. Die Genauigkeit, mit der man auf die Flugrichtung eines
Neutrinos r̈uckschließt, ist sehr unterschiedlich, da die Flugrichtungen der jeweiligen Leptonen nicht
gleich gut bestimmbar sind. Die Spur eines Myons ist leichter zu rekonstruieren als der elektroma-
gnetische Schauer, den ein Elektron hervorruft. Für die Suche nach Neutrino-Punktquellen beschränkt
man sich deshalb auf Myonneutrinos. Tauneutrino-Ereignisse treten zu selten auf und werden nicht
ber̈ucksichtigt.

Die Triggerrate, mit der AMANDA Ereignisse aufzeichnet, liegt bei circa100 Hz. Pro Tag werden et-
wa fünfzehn Myonneutrino-Ereignisse aufgezeichnet. Man benötigt eine Datenunterdrückung in der
Größenordnung eines Faktors von10−7, um die Signalereignisse aus dem Untergrund herauszufil-
tern.1

Der Hauptanteil der aufgenommenen Daten besteht aus Ereignissen atmosphärischer Myonen, die in
Wechselwirkungen der kosmischen Strahlung mit Luftmolekülen über dem S̈udpol entstehen (siehe
Abschnitt2.2). Das wichtigste Kriterium, anhand dessen auf ein Neutrinoereignis geschlossen werden
kann, ist die Flugrichtung des Myons. Nur Neutrinos erzeugen Spuren, die aufwärts laufen. Die Erde
filtert alle anderen Teilchen aus der Nordhemisphäre ab.

Die Rekonstruktion von Myonspuren ist der zentrale Schritt bei der Datenanalyse. Zudem muss man
alle Ereigniskategorien, die fälschlicherweise als aufẅarts laufende Spuren rekonstruiert werden, als
Untergrund erkennen.

In diesem Kapitel wird die Vorgehensweise dargelegt, wie man einen Datensatz an Neutrinoereignis-
sen separiert. Den Auftakt bildet eine Beschreibung der verschiedenen Untergrundprozesse, die vom
Signal unterschieden werden müssen (Abschnitt5.1). Im darauf folgenden Abschnitt5.2werden die
Spurparametrisierung, dann dieTrefferbereinigungund schließlich ein schnelles, analytisches Ver-
fahren vorgestellt, mit dem man die meisten atmosphärischen Myonen als solche identfizieren und
verwerfen kann.

1Das ist schwieriger als die sprichwörtliche Suche nach der Nadel im Heuhaufen. Das rechnet man mit dem typischen
10-Kubikmeter-Heuhaufen mit einer typischen Dichte vonρ = 0.2 g

cm3 aus typischen 3-Gramm-Heuhalmen nach.
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5.1 Die verschiedenen Untergrundklassen

Für den deutlich verkleinerten Datensatz hat man mehr Rechenzeit pro Ereignis zur Verfügung. Man
kann eine vollsẗandige Spurrekonstruktionen mit der Methode derMaximum Likelihoodmachen. Das
wird in Abschnitt5.3ausgef̈uhrt. Danach werdenQualitätsparameterdefiniert, mittels derer abschlie-
ßend das Signal vom verbleibenden Untergrund getrennt wird (Abschnitt5.4).

Beschlossen wird dieses Kapitel mit der Beschreibung des Neutrinodatensatzes des Jahres 2000, der
den bisherigen Punktquellensuchen zu Grunde liegt (Abschnitt5.5). Dieser Datensatz wird in der vor-
liegenden Arbeit einer weiteren Suche nach Neutrino-Punktquellen unterzogen. Dabei kommt ein neu
entwickeltes Maximum-Likelihood-Verfahren zum Einsatz. Dessen Eigenschaften und die Resultate
der Suche sind Gegenstand von TeilIII .

5.1 Die verschiedenen Untergrundklassen

Die Ereignisse, die nicht von Neutrinos induziert werden, lassen sich in die folgenden neun Klassen
einordnen:

Gut rekonstruierbare, abw ärts laufende Myonen. Diese Kategorie an Ereignissen macht den
größten Anteil der aufgezeichneten Daten aus. Sie ist völlig unproblematisch, da sie per defini-
tionem durch die rekonstruierte Flugrichtung identifiziert werden kann.

Horizontale, atmosph ärische Myonen. Ereignisse, deren wahre Einfallsrichtungen in der Nähe
des Horizontes liegen, können durch die endliche Richtungsauflösung oder durch Fehlrekon-
struktion als aufẅarts laufend klassifiziert werden.

Streifende Myonen. Die Richtungsrekonstruktion wird ebenfalls erschwert, wenn ein Ereignis das
Innenere des Detektors nicht passiert. Ein vorbeifliegendes Myon kann die Triggerbedingung
erfüllen, da AMANDA keineäußeren Begrenzungen hat.

Stoppende Myonen. Ein ähnlicher Fall liegt bei Ereignissen vor, deren Spur in der Nähe oder
innerhalb des Detektors endet. Insbesondere horizontale Ereignisse können dann als aufẅarts
laufend fehlrekonstruiert werden.

Kaskadenartige Ereignisse. Katastrophale Energieverluste höherenergetischer, atmosphärischer
Myonen erzeugen im Eis kaskadenartige Lichtdepositionen. Diese können zu einem Treffermu-
sterähnlich einem Neutrinoereignis führen.

Myonbündel. In den Wechselwirkungen hochenergetischer, kosmischer Strahlenüber dem S̈udpol
kann es zur Ausbildung vonMyonb̈undel kommen. Mehrere fast parallel laufende Myonen
durchqueren gemeinsam den Detektor und erzeugen wiederum ein Muster, das dem eines ein-
zelnen aufẅarts laufenden Myons entspricht.

Unkorrelierte, koinzidente Myonen. Innerhalb der L̈ange eines einzelnen Ereignisses von meh-
reren Mikrosekunden k̈onnen zwei Myonen aus verschiedenen Wechselwirkungen der kosmi-
schen Strahlung mit der Atmosphäre Licht in AMANDA deponieren. Im Unterschied zur vorhe-
rigen Kategorie k̈onnen die Myonen v̈ollig unterschiedliche Richtungen haben und den Detek-
tor an zwei getrennten Stellen treffen. Ein Algorithmus, der ein einzelnes Myon als Hypothese
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

zu Grunde legt, kann diese Stellen zu einer aufwärts laufenden Spur verbinden. Die Rate an
aufgezeichneten Ereignissen, bei denen zwei Myonen Treffer beisteuern, liegt bei etwa0.7 Hz
([Bös02]).

Streulagenereignisse. Durch die besondere Schichtstruktur des Eises und die stark wechselnden
optischen Eigenschaften (siehe Abschnitt4.2) können Photonen systematisch zu bestimmten
Zonen des Detektors hin abgelenkt werden.

Elektronische Artefakte. DasÜbersprechen zwischen optischen Modulen an einem String ist ein
Beispiel f̈ur elektronische Artefakte. Sie können die Rekonstruktion stören und verf̈alschen.

Die starke Streuung im Eis, die Nicht-Abgeschlossenheit des Detektors und physikalische Prozesse,
für die die einfachste Spurannahme nicht zutrifft, müssen bei der Separation der Neutrinoereignisse
ber̈ucksichtigt werden.

5.2 Die Spurrekonstruktion: Grundlagen und analytische
Algorithmen

Die Daten, die man aus dem Detektor erhält, sind die Ankunftszeitenthit von Photonen an den opti-
schen Modulen, die Dauer, wie lange ein Puls oberhalb der Schwelle bleibt (TOT), und die höchste
Amplitude (ADC-Wert) innerhalb eines bestimmten Zeitfensters um den Triggerzeitpunkt (siehe Ka-
pitel 4). Aus diesen Informationen wird eine zu Grunde liegende Myonspur rekonstruiert.

5.2.1 Die Spurparameterisierung

Zur Parametrisierung einer solchen Spur wird ein einfaches Geradenmodell zu Grunde gelegt. Das
Myon passiert den Punkt~r1 zu einem Zeitpunktt1 (siehe Abbildung5.1). Zur Beschreibung dieses
Raumzeitpunktes, desVertex, verwendet man das AMANDA-Koordinatensystem, das in AnhangB
definiert wird. Die Flugrichtunĝpwird durch zwei Winkel angegeben, den Zenitwinkelθ und den Azi-
mutwinkelφ. Sie entsprechen den Kugelkoordinatenwinkeln im gleichen System. Dabei beschreibt
man mittels der Winkel die Richtung, aus der das Myon kommt und nicht den Vektorp̂, wohin es
fliegt. Das liegt daran, dass man an der Herkunftsrichtung des zugehörigen Neutrinos interessiert ist.
Ein genau aufẅarts laufendes Myon hat beispielsweise einen Zenitwinkel vonθ = 180◦.

Die noch verbleibende Größe, die zur Beschreibung verwendet wird, ist die Energie des Myons.
Entscheidend ist, dass man den Ort(~rE, tE) mit angibt, an dem das Myon die entsprechende Energie
hat, da es beim Flug durch Materie Energie verliert (siehe Abschnitt3.2). Typische M̈oglichkeiten
sind die Energie am Punkt(~r1, t1), am Punkt, der dem Detektormittelpunkt am nächsten liegt, oder
dem Eintrittspunkt in das Detektorvolumen.

Für eine feste Spur hat man zwei Wahlfreiheiten, die der Positionierung der Punkte(~r1, t1) und(~rE, tE)
entlang der Bahn entsprechen.
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5.2 Die Spurrekonstruktion: Grundlagen und analytische Algorithmen
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Abbildung 5.1:Die Variablen in der Parametrisierung einer Myonspur. Beim Aufpunkt(t1, ~r1) hat
das Myon die Energie E1. Die Richtung wird durch die Winkelθ undφ beschrieben. Der Winkel zur
Symmetrieachse des Photomultipliers wird mitη bezeichnet.

In dieser Beschreibung bleiben sowohl die endliche Reichweite eines Myons als auch elektromagne-
tische und hadronische Schauer zu Beginn der Myonspur bzw. bei katastrophalen Energieverlusten
unber̈ucksichtigt. Das impliziert, dass der Angabe der Punktes(~r1, t1) eine echte Wahlfreiheit zu
Grunde liegt. Man verschiebt nur den Aufpunkt einer mathematischen Geraden. Beim Punkt(~rE, tE)
ist die Situation komplizierter, da man von der Energie an einem Punkt der Bahn nicht unbedingt
auf die Energie an einer anderen Stelle schließen kann. Das liegt an der stochastischen Natur der
Energieverlustprozesse insbesondere hochenergetischer Myonen (siehe Abschnitt3.2).

5.2.2 Die Verteilung der Zeitresiduen

In Abschnitt 3.1 wird die geometrische Ankunftszeittgeo definiert als derjenige Zeitpunkt, zu dem
ein ungestreutes Cherenkovphoton einen bestimmten Punkt erreicht. Mit den oben definierten Spur-
parametern und dem senkrechten Abstand der Spur von einem optischen Modul, findet man den
Zusammenhang (vgl. Abbildung5.1)

tgeo = t1 +
p̂ · (~ri − ~r1) + d · tan θC

cvak
. (5.1)

Die absoluten Trefferzeitenthit kann man zu den geometrischen Ankunftszeiten einer Spurhypothese
in Beziehung setzen. In denZeitresiduentres

tres = thit − tgeo (5.2)

sind ebenfalls alle Ankunftszeit-Informationen eines Ereignisses enthalten.
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Die Verteilung der Zeitresiduen beschreibt man mit Hilfe der Pandelfunktionen (Gleichung3.17)
einschließlich des Absorptionsterms in Gleichung3.20. Sie lautet

P (tres,d) =
1

N(d)
· 1

Γ
(

d
λ

) · 1

tres
·
(
tres

τ

) d
λ

· exp

(
−tres ·

(
1

τ
+
cmed

λabs

)
− d
λabs

)
(5.3)

N(d) = e
− d

λabs

(
1 +

τ · cmed

λabs

)− d
λ

. (5.4)

Dabei istN(d) die Normierungskonstante, die durch den Absorptionsterm notwendig wird. Ferner
sind Γ die Gamma-Funktion2, cmed die Lichtgeschwindigkeit im Medium undλabs die Absorpti-
onsl̈ange. Letztere wird ebenso wie die beiden Konstantenλ und τ als freier Parameter betrachtet
(siehe auch Abschnitt3.3). Mit Hilfe der im letzten Kapitel besprochenen Eismodelle simuliert man
die Ankunftszeiten und passt die Parameter der Pandelfunktion an3. Sie werden damit zu effektiven,
mittleren Gr̈oßen. Innerhalb der AMANDA-Kollaboration wird an Verfahren gearbeitet, auch in der
Analyse die detaillierten Informationen̈uber die Schichtstruktur des Eises zu verwenden, beispiels-
weise in Form großer Rekonstruktionstabellen. Diese Verfahren sind noch im Entwicklungsstadium.

In der experimentellen Situation m̈ussen noch drei weitere Aspekte berücksichtigt werden. Das ist
zum Einen die Winkelabḧangigkeit der Quanteneffizienz der optischen Module. Ein Photon, das

”
von

vorne“ auf die Photokathode trifft, hat eine größere Nachweiswahrscheinlichkeit, als eines, das von
der anderen Seite auf das optische Modul trifft. Man ersetzt den Abstand d durch eineneffektiven Ab-
standdeff, der eine Funktion des Winkelsη zwischen der Ankunftsrichtung und der Symmetrieachse
des Photomultipliers ist4. Der Winkel ist in Abbildung5.1eingezeichnet.

Zum Zweiten muss die endliche Zeitauflösung des Systems berücksichtigt werden, insbesondere die
des Photomultipliers. Man beschreibt alle Auflösungen mit einer einzigen Gauß-Funktion der Brei-
te σg = 15 ns. Die Verteilung der Zeitresiduen im Experiment erhält man durch eine Faltung der
Pandelfunktion mit der Zeitauflösungsfunktion.

Das Faltungsintegral hat keine offensichtliche analytische Lösung. In der Praxis wird ein anderer
Zugang verwendet, um Rechenzeit zu sparen. Man setzt die Ankunftszeitverteilung aus drei Teilen
zusammen. F̈ur negative Zeitresiduen verwendet man die Gauß-Funktion selbst. Für große positive
tres bleibt die Pandelfunktion unverändert. Im Intervall dazwischen,[0,

√
2π · σg], werden die beiden

äußeren Teile stetig differenzierbar durch ein Polynom verbunden ([A+03a]). Obwohl die zusammen-
gesetzte Funktion sich vom Resultat der Faltung deutlich unterscheidet, erhält man gute Rekonstruk-
tionsergebnisse für σg ∈ [10 ns, 20 ns].

Im Rahmen dieser Arbeit ist ein halb-analytischer, schneller Algorithmus zur Ausführung der Fal-
tung entwickelt worden, um von der Methode der gestückelten Pandelfunktion zu einer korrekten
Behandlung des Problemsüberzugehen.5 Die Idee des Algorithmus beruht darauf, den exponentiel-
len Anteil des Integranden der Faltung stückweise als konstant zu nähern und den Potenzanteil in

2Die Erweiterung der Fakultät für reelle Argumente.
3Man erḧalt für die konstanten Parameterτ = 557 ns,λ = 33.3 m undλabs = 98 m ([A+03a]).
4Man verwendet f̈ur den effektiven Abstand deff = 0.84 · d +

(
3.1− 3.9 · cos η + 4.6 cos2 η

)
m. Die Zahlenwerte ent-

stammen einer Anpassung an entsprechende Simulationen ([A+03a]).
5Mittlerweile ist eine analytische L̈osung der Faltung gefunden worden, deren Eigenschaften derzeit von der Kollabora-

tion untersucht werden (vgl. [Jap03]).
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5.2 Die Spurrekonstruktion: Grundlagen und analytische Algorithmen
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Abbildung 5.2:Vergleich der gefalteten mit der zusammengesetzten Pandelfunktion für verschiedene
effektive Distanzen. Die verwendete zeitliche Auflösung betr̈agtσg = 15 ns. Die eigentliche Pandel-
funktion ist ebenfalls gezeigt.
Für größer werdenden effektiven Abstand werden die Funktionen breiter – man beachte den konstant
gehaltenen Ausschnitt auf der Abszisse.
Für kleine Zeitresiduen liefert die zusammengesetzte Funktion systematisch verschobene Werte
beziehungsweise seltsame Strukturen. Für größe Residuen ist die Berücksichtigung der zeitlichen
Aufl ösung nicht mehr notwendig. Der Haupteffekt stammt dann von der Streuung im Eis.

jedem Sẗuck analytisch zu integrieren. Der Algorithmus wird in AnhangC im Detail dargestellt. In
Abbildung5.2sind die gefaltete und die zusammengesetzte Pandelfunktion für verschiedene effekti-
ve Absẗande gegen̈ubergestellt. Letztere ist im Bereich negativer Zeitresiduen zu hoch. Für größere
Absẗande entstehen in der zusammengesetzten Variante immer größere Artefakte.

Es zeigt sich, dass die Unterschiede im Ergebnis der Rekonstruktion mit gefalteten und zusammenge-
setzten Pandelfunktionen vernachlässigbar sind, was Richtungsbestimmung und Effizienz angeht. Für
die Ergebnisse dieser Arbeit sind daher aus technischen Gründen die zusammengesetzten Funktionen
verwendet worden.

Als letzten Aspekt muss man noch die Dunkelrauschraten der Photomultiplier berücksichtigen. Die
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Pandelfunktion beschreibt die Zeitverzögerung eines Photons, das von einer Myonspur zu einem op-
tischen Modul gelaufen ist. A priori ist bei einem Treffer aber nicht klar, ob er durch das Ereignis
ausgel̈ost worden ist.

Die Zeitresiduenverteilung für Rauschtreffer ist flach. Die korrekte Verteilung vontres ist eine gewich-
tete Summe der Pandelfunktion mit dieser flachen Rauschtrefferverteilung. Die Gewichte entspre-
chen gerade den Wahrscheinlichkeiten, dass ein Treffer von der Spur beziehungsweise vom Rauschen
stammt.

Sie zu bestimmen ist schwierig, insbesondere da man im ersten Schritt der Analyse versucht, Rausch-
treffer als solche zu erkennen und aus den Daten zu entfernen (siehe folgender Abschnitt5.2.3).
Ein großer Vorteil der Pandelfunktion liegt darin, dass keine Aussagen darüber gemacht werden, wie
wahrscheinlich ein Treffer ist.6 Es geht nur um die Zeitverzögerung, falls schon klar ist, dass ein
Treffer gemessen wurde.

Um den Einfluss von Rauschtreffern klein zu halten, setzt man die Pandelfunktion auf einen festen
(aber kleinen) Wert p0 überall da, wo die gefaltete oder zusammengesetzte Funktion unter p0 fällt. Die
direkte Interpretation von p0 als Rausch-Wahrscheinlichkeitgeht verloren, aber die genaue zeitliche
Position eines Treffers innerhalb dieses konstanten Bereiches hat keinen Einfluss auf die Rekonstruk-
tion.

5.2.3 Die Trefferbereinigung, das Hitcleaning

Bevor die Spurrekonstruktion beginnt, trifft man eine Auswahl aus den Trefferinformationen, die auf-
gezeichnet worden sind. Es sollen möglichst nur diejenigen Daten verwenden werden, die tatsächlich
zu dem Ereignis geḧoren. Dieser Prozess der Trefferbereinigung wird alsHitcleaning bezeichnet.
Er erfolgt nach der Kalibrierung. Jedes optische Modul kann mehrere Treffer detektiert haben. Die
folgenden vier Kriterien kommen zur Anwendung, um jeweils alle Signale eines Moduls aus den Da-
ten zu entfernen. Auf Grund der ersten beiden Kriterien wird ein optisches Modul meist für längere
Zeiträume aus dem Datenstrom entfernt. Das ist bei den beiden anderen Kriterien anders, da sie von
der Trefferinformation eines Ereignisses mit beeinflusst werden.

1. Alle optischen Module, die außerhalb des Hauptbereiches von AMANDA liegen, werden nicht
zur Rekonstruktion herangezogen. Sie liegen insbesondere auf den besonders langen Strings
11-13 und dem weiter oben eingefrorenen String 17 (vgl. Abschnitt4.1).

2. Da ein stabiles Rauschen auf einen stabilen Photonenvervielfacher rückschließen l̈asst, werden
Module mit abnormalen Rauschraten nicht verwendet. Daten austotenKanälen mit zu gerin-
gem Rauschen, aushyperaktivenKanälen, mit zu hohem Rauschen und ausinstabilenKanälen
mit stark wechselndem Rauschen bleiben unberücksichtigt. Der Anteil dieser optischen Module
liegt bei etwa5%-10%.

3. Kanäle mit einem ADC-Wert, der nicht zum TOT-Wert passt, werden für das entsprechende
Ereignis verworfen.

6Das wird in Abschnitt5.3wieder aufgegriffen.
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5.2 Die Spurrekonstruktion: Grundlagen und analytische Algorithmen

4. Hat man einen Spurkandidaten gefunden, können weitere, darauf aufbauende Rekonstruktionen
stattfinden, bei denen nur optische Module berücksichtigt werden, die in seiner Nähe liegen. Die
zugeḧorigen Treffer sind im Mittel weniger stark gestreut. Das ist technisch gesehen auch eine
Trefferbereinigung, erfolgt aber erst in einer fortgeschritteneren Phase der Analyse.

In den Modulen, die nicht auf Grund obiger Kriterien aus den Daten entfernt werden, wird jeder
einzelne Treffer nach den folgenden Gesichtspunkten beurteilt und gegebenenfalls verworfen. Alle
diese Entscheidungen werden für jedes Ereignis neu bestimmt.

1. Ein Treffer wird als isoliert bezeichnet, wenn in einem Umkreis von100 m innerhalb von
±500 ns kein weiterer Treffer verzeichnet wird. Man geht dann davon aus, dass es sich um
einen Rauschtreffer handelt.

2. Um den Triggerzeitpunkt wird ein Zeitfenster von[−2µs,+4.5µs] gelegt. Alle Treffer außer-
halb davon werden verworfen. Selbst falls sie zu dem Ereignis gehören sollten, sind sie durch
Streuung derart verzögert, dass sie kaum noch nutzbare Information enthalten.

3. Um vomÜbersprechen zwischen elektrisch ausgelesenen Kanälen eines Strings m̈oglichst we-
nig beeintr̈achtigt zu werden, vergleicht man die Pulslänge (TOT) eines Treffers mit dem zu-
geḧorigen ADC-Wert. Da ein Signal bei der̈Ubermittlungüber die kilometerlangen Kabel di-
spersiv verbreitert wird, sind hohe ADC-Werte mit zu kurzen Pulsen ein deutliches Zeichen für
Übersprechen. Entsprechende Treffer werden entfernt.

Der Prozess der Trefferbereinigung ist hier nur kurz dargestellt. Ausführlichere Diskussionen findet
man in [Rib01, Bös02].

5.2.4 Die Mustererkennung Direct Walk

Das analytische Verfahren, das man zur schnellen Spurfindung eingesetzt, ist derDirect Walk([Ste00]).
Es handelt sich dabei um einen Algorithmus, der in den Treffern nach bestimmten Mustern sucht, aus
denen dann eine Spur zusammengesetzt wird.

Das Verfahren durchläuft vier Schritte. Als erstes werdenSpurelementegesucht. Man betrachtet alle
Paare von Treffern, bei denen die zugehörigen optischen Module einen Mindestabstand von d= 50 m
haben. Der Zeitunterschied der beiden Treffer∆t muss der Bedingung genügen:

∆t <
d
cvak

+ 30 ns . (5.5)

Dann wird aus dem Trefferpaar ein Spurelement konstruiert, das durch den gleichen Parametersatz
beschrieben wird, wie eine ganze Spur. Als Aufpunkt fungiert der Mittelpunkt zwischen den beiden
Treffern in Raum und Zeit. Die Richtung ist durch die Verbindungslinie der Module festgelegt.

Im zweiten Schritt wird die Anzahl anassoziierten TreffernNAT bestimmt. Dazu errechnet man
für jeden weiteren Treffer das zugehörige Zeitresiduumtres nach Gleichung5.2 und den senkrech-
ten Abstand d⊥ zum Spurelement. Ein assoziierter Treffer muss den beiden folgenden Bedingungen
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

gen̈ugen:

− 30 ns < tres< 300 ns , (5.6)

d⊥ < 25m · (tres/ns+ 30)
1
4 . (5.7)

Für alle Treffer, die das erfüllen, bestimmt man denHebelLi. Dazu wird der Ort des zugehörigen Mo-
duls auf das Spurelement projiziert und der Abstand zu seinem Vertex bestimmt. Aus der Verteilung
der Hebel scḧatzt man denmittleren HebelσL ab

σL =

√
1

NAT

∑
i

(Li − 〈L〉)2 . (5.8)

Ein Spurelement wird alsSpurkandidatbezeichnet, wenn es die beiden Kriterien erfüllt:

NAT ≥ 10 , (5.9)

σL ≥ 20m . (5.10)

Findet sich mehr als einen Spurkandidat, dann wird in den nächsten beiden Schritten der vielverspre-
chendste ausgewählt. Zun̈achst betrachtet man ein weiteres QualitätskriteriumQSK

QSK = min{NAT,
0.3

m
· σL + 7} , (5.11)

mittels dessen die beiden Größen aus den Gleichungen5.9und5.10auf eine einzige vereinigt werden.

Die höchste Qualiẗat max{QSK} setzt die
”
Messlatte“ in einem Ereignis. Alle Kandidaten, deren

Spurqualiẗat unter70% des besten ist, werden verworfen:

QSK ≥ 0.7 ·max{QSK} . (5.12)

Unter den verbleibenden wird eineHäufungssuchedurchgef̈uhrt. F̈ur jeden Spurkandidaten zählt man,
wie viele der anderen Spurkandidaten in ihrer Richtung nicht mehr als15◦ abweichen. Derjenige mit
den meisten Nachbarn wird ausgewählt. Sein Vertex wird f̈ur den Aufpunkt einer Spur verwendet, die
Richtung erḧalt man aus dem Mittel aller Spuren in dem15◦-Kegel.

Die Ergebnisse desDirect Walkbleiben stabil, auch wenn keine Trefferbereinigung verwendet wird.
Man verwendet ihn als ersten, schnellen Schritt des Rekonstruktionsprozesses.

5.3 Die Spurrekonstruktion mit
Maximum-Likelihood-Verfahren

In der vollen Spurrekonstruktion verwendet man das Verfahren derMaximum Likelihood. Die prinzi-
pielle Idee dabei ist, die hypothetische Spur auszuwählen, f̈ur die es am wahrscheinlichsten war, das
gesehene Treffermuster in einem Ereignis zu messen (vgl. AnhangE 7).

7AnhangE.1 beginnt mit einer Einf̈uhrung in die grunds̈atzlichen Begriffe des Likelihood-Formalismus. Die darauf
folgenden Abschnitte sind jedoch als Vorbereitung der Betrachtungen in Kapitel6 konzipiert.
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5.3 Die Spurrekonstruktion mit Maximum-Likelihood-Verfahren

~M bezeichnet die Gesamtinformation eines Ereignisses. Für eine bestimmte Vorgehensweise wählt
man einen Teil~m davon aus. Der Parametersatz zur Beschreibung einer Spurhypothese wird abstra-
hiert als~a geschrieben. Gemeint sind damit im Fall der Myonspur die Parameter(~r1, t1, θ, φ) und
eventuell E1 (vgl. Abschnitt5.2.1).

Für jeden gemessenen Wert mi ben̈otigt man die zugeḧorige Wahrscheinlichkeitsdichtepi(mi;~a), die
von den Spurparametern~a abḧangt. Die Funktion

p(~m;~a) =
∏
i

pi(mi;~a) (5.13)

ist für festes~a die gemeinsame Wahrscheinlichkeitsdichte von~m, wenn Korrelationen unberücksich-
tigt bleiben. Deren Einfluss wird in Abschnitt5.4diskutiert.

Für gemessenes und damit festes~m wird ~a die Variable. In dieser Interpretation wird aus Glei-
chung5.13die Likelihood-FunktionL(~a; ~m). Mit Li(~a; mi) = pi(mi;~a) folgt

L(~a; ~m) =
∏
i

Li(~a; mi) . (5.14)

Die wahrscheinlichste Hypothese findet man an der Stelle, an der die Likelihood-Funktion maximal
wird. Aus technischen Gründen wird in der Regel der negative Logarithmus betrachet, dieLoglikeli-
hood-Funktion

l(~a; ~m) = − lnL(~a; ~m) = −
∑
i

lnLi(~a; mi) . (5.15)

Jedes Maximum vonL entspricht einem Minimum vonl.

Betrachtet man zwei disjunkte Teilmengen von~M, ~ma und ~mb, so kann man die gemeinsame Likeli-
hood-Funktion als Produkt der einzelnen gewinnen.

L(~a; ~ma, ~mb) = L(~a; ~ma) · L(~a; ~mb) . (5.16)

Diesen Ansatz kann man auch verfolgen, wenn~ma und ~mb überlappen. Insbesondere dann ist es
sinnvoll, die einzelnen Terme mit Gewichtenwa undwb zu versehen

L(~a; ~ma, ~mb) =
(
L(~a; ~ma)

)wa

·
(
L(~a; ~mb)

)wb

. (5.17)

Zum Auffinden des Extremums im Parameterraum gibt es mehrere Verfahren. Man kann eine ge-
rasterte Suche durchführen, was aber aus Gründen des Rechenzeitaufwandes nicht mit hinreichend
feiner Schrittweite m̈oglich ist. Alternativ kann man eine numerische Minimierung verwenden8. Den
ben̈otigten Startpunkt liefern analytische Algorithmen,üblicherweise derDirect Walk (siehe Ab-
schnitt5.2.4).

Es zeigt sich als besonders erfolgreich, die numerische Minimierung mehrfach mit leicht veränderten
Startwerten durchzuführen. In dieseriterativen Suchewerden die Winkelθ undφ nach dem ersten

8Das verwendete Verfahren ist derSimplex-Algorithmus ([PTVF97]).
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Durchlauf zuf̈allig variiert, und die so erhaltene Spur dient als Ausgangspunkt eines neuen Versu-
ches. Die Bezeichnungiterativ ist dabei etwas irreführend, da im Winkelanteil des Parameterraums
zufällig und nicht aufeinander aufbauend gesucht wird.9 Für den Aufpunkt der Spur ist der Begriff
zutreffender, da tatsächlich die Koordinaten der bisher besten Lösung verwendet werden. Allerdings
verschiebt man den Punkt vor dem Verändern der Winkel m̈oglichst nahe an das Detektorzentrum,
damit die neue

”
Startspur“ nicht weit außerhalb der Region getroffener optischer Module liegt.

Der Erfolg der iterativen Suche beruht auf der Form des Loglikelihood-Gebirges10. Das
”
Einzugsge-

biet“ des richtigen Minimums muss groß genug sein, dass bei mehrfacher zufälliger Wahl von Start-
winkeln der Minimierungsprozess in dieses Minimum führt. Der Verlauf der Loglikelihood-Funktion
wird in der Diskussion um die Qualitätsparameter noch einmal thematisiert (Abschnitt5.4).

Die Anzahl der Parameter in~a definiert die Dimensionalität des Raumes, in dem nach einem Mini-
mum gesucht wird. Mit steigender Dimension wächst die ben̈otigte Rechenzeit stark an. Daher ist es
sinnvoll, zun̈achst mit einer simpleren Hypothese, beispielsweise ohne Energieparameter, in mehre-
ren Iterationsschritten zu suchen. Die erhaltene Spur verwendet man dann als Startwert für eine oder
wenige Iterationen mit einer komplexeren Likelihood-Funktion.

Die verwendeten Ans̈atze verschiedener Likelihood-Funktionen werden im Folgenden diskutiert.

5.3.1 Die Verfahren mit relativen Wahrscheinlichkeiten

Die Pandelfunktion beschreibt die Verteilung der Ankunftszeiten unter der Annahme, dass ein Treffer
erfolgt ist. Entsprechend ist sie auf Eins normiert. Es werden nur verschiedene Trefferzeiten relativ
zueinander gewichtet. Wird nur die Pandelfunktion als Wahrscheinlichkeitsdichte eingesetzt, bezeich-
net man die Vorgehensweise als ein Verfahren mitrelativenWahrscheinlichkeiten.

Die enthaltenen Informationen sind gut in der Simulation beschreibbar, weil man sich auf eine einfa-
che Fragestellung beschränkt. Die Verfahren mitabsolutenWahrscheinlichkeiten untersuchen zusätz-
lich die Fragestellung, wie wahrscheinlich es ist, dass ein Treffer erfolgt oder nicht. Sie werden im
nächsten Abschnitt (5.3.2) diskutiert.

Das Standardverfahren

Das Standardverfahren verwendet alle Treffer, die nicht vomHitcleaningentfernt werden. Damit kann
jedes optische Modul mehrfach zu einem Ereignis beitragen. Allerdings müssen zwei Treffer in einem
Modul einen bestimmten zeitlichen Abstand haben, um getrennt detektiert zu werden, da sie durch
Dispersionseffekte auf den Leitungen nach oben verbreitert werden und sonst ineinander laufen. Der
Abstand liegt f̈ur elektrischübertragene Signale in der Größenordnung einiger100 ns und f̈ur optisch
übertragene bei etwa10 ns.

Als Likelihood-FunktionLstd. verwendet man die Pandelfunktion aus Gleichung5.3.

9Dennoch haben sich die Bezeichungeniterative Rekonstruktionbeziehungsweisen-fach iterative Rekonstruktioneta-
bliert und werden in dieser Arbeit verwendet. Typischerweise verwendet mann = 16.

10Dieses ist in der Tat relativ
”
zerklüftet“, so dass der AusdruckGebirgegerechtfertigt ist ([Hau01]).
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5.3 Die Spurrekonstruktion mit Maximum-Likelihood-Verfahren

Das Multiphotoelektron Verfahren (MPE)

Die genaueste Zeitinformation ist im ersten Treffer in einem optischen Modul enthalten, weil das
zugeḧorige Photon am wenigsten gestreut worden ist. Die entsprechenden Zeitresiduen werden nicht
direkt durch die Pandelfunktion beschrieben, da frühere Zeiten wahrscheinlicher sind. Für die adap-
tierte Pandelfunktionp1

N für das Erste vonN Photonen gilt

p1
N(tres) = N · p(tres) ·

(∫ ∞

tres

p(t) dt

)(N−1)

. (5.18)

Diese Funktion wird als Multiphotoelektron-Wahrscheinlichkeitsdichte bezeichnet. Sie setzt sich aus
drei Termen zusammen. Der FaktorN ist bedingt durch die Auswahl eines Photons aus insgesamtN .
Der mittlere Term ist die eigentliche Pandelfunktionp(tres) und beschreibt das ausgewählte Photon.
Der letzte Term spiegelt die Wahrscheinlichkeit wider, dass dieübrigen(N − 1) Photonen sp̈ater als
das Erste kommen.

Die Anzahl an PhotonenN bestimmt man f̈ur elektrisch ausgelesene Kanäle aus der Amplitudenmes-
sung. Die Ḧohe des Pulses ist proportional zuN . Treffer, die so sp̈at kommen, dass man sie getrennt
auflösen kann, werden entfernt. Sie werden nicht in Gleichung5.18ber̈ucksichtigt.

Für die optisch ausgelesenen Module wird prinzipiell das gleiche Verfahren verwendet. Allerdings
wäre es sinnvoller, nachfolgende Pulse zu zählen, umN zu erhalten. Wegen der geringen Dispersion
überlagern sich in diesen Modulen zwei Photonsignale nur dann, wenn sie fast zeitgleich eintreffen.
Die Adaption der MPE-Dichte auf optisch ausgelesene Kanäle ist bisher noch nicht systematisch
untersucht worden. Die Situation ist durch dasNachpulsverhaltender optischen Module etwas kom-
plizierter. Ein Treffer11 zieht mit relativ großer Wahrscheinlichkeit einen oder mehrere Folgetreffer
nach sich. Dadurch ist es schwieriger, die Anzahl von PhotonenN zu bestimmen, die von der Spur
kommen. F̈ur eine Diskussion des Nachpulsverhaltens siehe [Fra03, H+03].

Analog zu der Vorgehensweise bei der einfachen Pandelfunktion wird auch bei der MPE-Funktion
die Zeitaufl̈osung ber̈ucksichtigt.

5.3.2 Die Verfahren mit absoluten Wahrscheinlichkeiten

Die Anzahl an Photonen, die von einer Spur im Eis abgestrahlt werden, ist sehr groß im Vergleich zu
den Treffern, die in den optischen Modulen registriert werden. Wegen der komplexen Eiseigenschaf-
ten ist die Frage, wie viele Treffer man unter einer gegebenen Spurhypothese an einem optischen
Modul erwartet, deutlich schwieriger zu beantworten als die Frage nach den Ankunftszeitverzögerun-
gen unter der Bedingung, dass ein Treffer vorliegt.

Zudem werden die Minimierungsverfahren zeitaufwändiger, da die Energie als weiterer Parameter zur
Spurbeschreibung hinzukommt. Das ist zumindest für Spurenergien oberhalb einiger hundert GeV
notwendig, wenn die Lichtdeposition stark von der Energie abhängt (vgl. Abschnitt3.2).

11Die Bezeichnung
”
Treffer“ bezieht sich immer auf einen einzelnen Puls eines Photonenvervielfachers.
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Das Verfahren der Poisson-ges ättigten Amplituden

Das Verfahren derPoisson-ges̈attigten Amplitudenberuht auf der MPE-Pandelfunktionp1
N (vgl. Glei-

chung5.18). Man geht aber nicht von der gemessenen Zahl an Photoelektronen aus, sondern verwen-
det deren Erwartungswertµ. Die Anzahl an PhotoelektronenN wird durch eine Poissonverteilung
beschrieben. Man faltet sie mitp1

N , um auf die Poisson-gesättigte Amplitudepµ zu kommen. Es ist

pµ(tres) = c ·
∞∑
N=1

µNe−µ

N !
· p1

N(tres) =
µ

1− e−µ
· p(tres) · e−µP (tres) . (5.19)

Dabei bezeichnet

P (tres) =

∫ tres

−∞
p(t)dt (5.20)

die Verteilungsfunktion der Wahrscheinlichkeitsdichtep(t) undc = 1
1−e−µ die Normierungskonstante.

Die Herleitung des Zusammenhangs5.19steht in AnhangD.

Der Erwartungswert der Photoelektronenµ wird von mehreren Faktoren beeinflusst. Er hängt von der
Anzahl der Photonen im Eis, deren Absorptionswahrscheinlichkeit auf dem Weg von der Spur zum
optischen Modul und der Effizienz des Photomultipliers ab, die ihrerseits eine Funktion des Winkels
η ist.

Um µ zu bestimmen, bestimmt man die WahrscheinlichkeitP kTr, dass ein optisches Modul keinen
Treffer verzeichnet. Es gilt

P kTr = e−µ . (5.21)

Daraus folgt auch die Interpretation für die Normierungskonstantec. Sie entspricht dem Kehrwert der
Wahrscheinlichkeit, dass mindestens ein Photon nachgewiesen wird.

Es gibt noch einen zweiten Zugang zuP kTr. Dazu betrachtet man ein Photon, das von der Spur auf
den Weg zum optischen Modul geschickt wird. Für solch ein Photon kann man die Normierungkon-
stanteN(d) aus Gleichung5.4als Wahrscheinlichkeit interpretieren, nicht auf der Strecke absorbiert
zu werden. Bezeichnet man mitε(η) die winkelabḧangige Effizienz des Moduls, dann ist die Wahr-
scheinlichkeit, dass dieses Photonnicht zu einem Signal f̈uhrt, gleich

P kTr
1γ =

(
1−N(d) · ε(η)

)
. (5.22)

Für k injizierte Photonen ist die WahrscheinlichkeitP kTr
kγ , keines davon nachzuweisen, gleich

P kTr
kγ = (P kTr

1γ )k =
(
1−N(d) · ε(η)

)k
. (5.23)

Bezeichnet man den Erwartungswert an injizierten Photonen mitn = n(Eµ) und faltet Gleichung5.23
mit einer Poissonverteilung P(k;n), findet man f̈ur P kTr

P kTr =
∞∑
k=0

nke−n

k!

(
1−N(d) · ε(η)

)k
= e−n·N(d)·ε(η) . (5.24)
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Aus den Gleichungen5.21und5.24folgt

µ = n ·N(d) · ε(η) . (5.25)

In der Praxis fasst mann und ε in einem gemeinsamen Termε′(η,Eµ) zusammen. Zum Einen sind
die absoluten Effizienzen der optischen Module nicht bekannt, zum Anderen gibt es Korrelationen
zwischen der Spurenergie und der Verteilung der Einfallswinkelη. Man verwendet einen veränderten
und energieabḧangigen Ansatz f̈ur den effektiven Abstand und̈ubernimmt die optischen Parameter
τ , λ undλabs aus der Anpassung der Standardpandelfunktion (siehe Abschnitt5.2.2). Dann adaptiert
manµ = N(d) · ε′(η,Eµ) in der Simulation.

Das Verfahren der Trefferwahrscheinlichkeiten

Die TrefferwahrscheinlichkeitP Tr, dass ein optisches Modul getroffen wird, und die Wahrschein-
lichkeit P kTr, nicht getroffen zu werden, addieren sich zu Eins. Man kann die eine aus der anderen
gewinnen

P Tr = 1− P kTr . (5.26)

Für ein optisches Modul, das sich nahe an der Myonspur befindet, ist es unwahrscheinlich, kein Pho-
ton nachzuweisen, ebenso wie man in einem weit entfernten Model eher keinen Treffer erwartet. Im
Verfahren der Trefferwahrscheinlichkeitensetzt man eine Likelihood-FunktionLTW aus den Wahr-
scheinlichkeitenP Tr undP kTr für jedes Modul zusammen. Es ist

LTW =
NTr∏
i=1

P Tr
i ·

NOM∏
i=NTr+1

P kTr
i . (5.27)

Der erste Term bezieht sich auf alleNTr getroffenen Photomultiplier, der zweite auf diejenigen ohne
Treffer.NOM bezeichnet die Zahl aller optischen Module, die in die Funktion eingehen. Es ist wich-
tig, nur solche Beitr̈age zu verwenden, bei denen das entsprechende Modul stabil ist. Sonst ist die
zugeḧorige Trefferwahrscheinlichkeit nicht zu bestimmen.

Außerdem muss man die RauschwahrscheinlichkeitPrauschber̈ucksichtigen. Die vollsẗandige Wahr-
scheinlichkeitP kTr

v , keinen Treffer zu verzeichnen, ist dann

P kTr
v = P kTr · (1− Prausch) . (5.28)

Die Energie-Rekonstruktion

Wenn m̈oglich, wird die Rekonstruktion der Energie in zwei aufeinanderfolgenden Schritten durch-
geführt. Man bestimmt zuerst die rein geometrischen Parameter der Myonspur, um ihre Lage im Raum
festzulegen. Das geschieht unter Verwendung eines der Verfahren mitrelativenWahrscheinlichkeiten.
Im Anschluss daran führt man einen weiteren Rekonstruktionsschritt durch, in dem nur die Energie
als freier Parameter zugelassen ist. Dabei werden drei Vorgehensweisen verwendet.
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

1. Das Verfahren der Trefferwahrscheinlichkeiten ist der einfachste Ansatz zur Energierekonstruk-
tion.

2. Die gemessen Amplituden der Pulshöhen (ADC-Werte) lassen sich vollständig in eine Likeli-
hood-Funktion einf̈ugen ([Mio01]). Die Rekonstruktionsgenauigkeit ist besser, hängt aber sẗar-
ker von der Genauigkeit der Kalibrierung ab.

3. Es gibt mehrere energieabhängige Observable in einem Ereignis. Das sind unter anderem die
Mittelwerte und Streuung der Zeitresiduen, Pulshöhen und Pulsbreiten (TOT), zudem die je-
weiligen Anzahlen der Treffer insgesamt, der getroffenen optischen Module und die derjenigen
Photomultiplier, die nur genau einen Treffer verzeichnet haben. Mit Hilfe eines Neuronalen
Netzes, das obige Größen als Eingangsparameter verwendet, bestimmt man einen Schätzer f̈ur
die Energie des Myons ([Gee02]).

In Rekonstruktionsverfahren wie der Poisson-saturierten Amplitude, bei denen es starke Korrelatio-
nen zwischen der Energie und den gemessen Zeitresiduen gibt, muss man die sechs Spurparameter
der Lage und Energie gleichzeitig optimieren.

5.3.3 Der Bayesische Ansatz

Der Satz von Bayes macht eine Aussageüber bedingte Wahrscheinlichkeiten. Betrachtet man zwei
AussagenA undB und bezeichnet mitP (A|B) die bedingte Wahrscheinlichkeit, dassA wahr ist
unter der BedingungB, dann gilt

P (A|B) =
P (B|A)P (A)

P (B)
. (5.29)

Diesen Zusammenhang macht man sich in der Rekonstruktion zu Nutze, indem man a priori Infor-
mationen dar̈uber einfließen l̈asst, dass manche Spuren häufiger vorkommen als andere und damit
wahrscheinlicher sind ([Hil01]). Man identifiziertA mit den Spurparametern~a undB mit der Mes-
sung~m. Mit P (~a) wird die Wahrscheinlichkeitsverteilung von verschiedenen Spuren beschrieben. Da
in der Region des Detektors atmosphärische Myonen diejenigen aus atmosphärischen Neutrinos um
einen Faktor von∼ 105 überwiegen, sind abẅarts laufende Spuren a priori wahrscheinlicher. Den ge-
nauen Verlauf vonP (~a) erḧalt man aus einer Monte-Carlo-Simulation, deren Eingangsparameter auf
der Kenntnis des atmosphärischen Myonflusses aus anderen Experimenten beruht ([A+03c]). Dabei
ist P (~m) unabḧangig von den Spurparametern und wird in diesem Zusammenhang nur als Normie-
rungskonstante betrachtet. Da man sich nur für relative Likelihood-Werte interessiert, wirdP (~m) im
Folgenden nicht mehr mitgeführt. F̈ur die Bayesische Likelihood-FunktionLB folgt

LB(~a; ~m) = p(~m;~a) · P (~a) . (5.30)

Für p(~m;~a) verwendet man eine beliebige der bisher diskutierten Likelihood-Funktionen, daL(~a; m)
= p(m;~a) ist.
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5.4 Die Qualitätsvariablen zur Untergrund-Unterdrückung

Die Situation wird etwas verkompliziert, wenn man die Rekonstruktion auf verschiedenen Stufen
der Analyse verwenden m̈ochte. Sobald man durch die Applikation von Selektionskriterien die Spu-
ren von atmospḧarischen Myonen unterdrückt, ver̈andert sich die FunktionP (~a). Aufwärts laufende
Spuren werden dann a priori wahrscheinlicher. Dieser Effekt wird im Verlauf des Analyseprozesses
immer gr̈oßer. Es bleibt aber unproblematisch, da man prinzipiell jede Funktion für P (~a) verwenden
kann, solange das Resultat eine Trennung von Signal und Untergrund erlaubt. Die Bayesische Inter-
pretation der Vorgehensweise geht aber verloren, ebenso wie die direkte physikalische Interpretation.

Im Vergleich mit der Standardmethode werden mit der Vorgehensweise unter Verwendung vonLB

deutlich weniger atmosphärische Myonen als aufẅarts laufende Spuren rekonstruiert ([DeY01]).

5.4 Die Qualit ätsvariablen zur Untergrund-Unterdrückung

Die Likelihood-Funktionen des vorangehenden Abschnittes sind alle als Produkte konstruiert, bei
denen sich jeder Faktor auf jeweils ein optisches Modul bezieht. Die Korrelationen zwischen den
Signalen verschiedener Module sind unberücksichtigt geblieben. Will man ausschließlich mit dieser
Funktion das Signalmuster im Detektor vollständig beschreiben, m̈ussten sie mit einbezogen werden.
Die zugeḧorigen Likelihood-Funktionen sind sehr aufwändig. Man ẅahlt daher eine andere, zweistu-
fige Vorgehensweise.

Zuerst rekonstruiert man die Spuren mit den Methoden des letzten Abschnittes und verwirft diejeni-
gen mit zu kleinen Zenitwinkeln, das heißt abwärts laufende Myonen. Bei den verbleibenden Spuren
berechnet man die Werte vonQualitätsvariablen, mit Hilfe derer man im verbleibenden Datensatz
das Signal vom Untergrund abtrennen kann.

Die verschiedenen Qualitätsvariablen werden in diesem Abschnitt vorgestellt.

5.4.1 Parameter aus ungestreuten Treffern

Die Photonen, die im Eis die wenigsten Streuprozesse erfahren haben, enthalten am meisten Infor-
mationenüber den Verlauf der Spur. Man definiert einendirekten Trefferals ein Signal mit einem
Zeitresiduumtres nahe Null:

t1 < tres< t2 mit t1 = −15 ns , t2 = +75 ns . (5.31)

Daraus werden mehrere Qualitätsparameter konstruiert. Der Einfachste entspricht der Anzahl der
direkten TrefferNdir. Die direkte L̈angeLdir erḧalt man, indem man die Orte aller optischen Module
mit direkten Treffern auf die Spur projiziert. Der größte Abstand zweier Projektionspunkte bestimmt
Ldir. Diese L̈ange entspricht einemHebelarm. Je l̈anger der Hebel, umso genauer kann die Richtung
der Spur bestimmt werden. Damit ist Ldir mit der Winkelaufl̈osung des Ereignisses korreliert. Das gilt
auch f̈ur Kombinationen wie beispielsweise dem Produkt von direkter Länge und der Anzahl direkter
Treffer.
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Die direkte L̈ange ist eine hilfreiche Variable bei der Unterdrückung von streifenden und stoppenden
Myonen sowie von Kaskaden. Allerdings werden auch hochenergetischen Neutrinoereignissen, deren
Myonen katastrophalen Energieverlusten unterliegen, geringe direkte Längen zugewiesen. Letzteres
wird in Abschnitt6.4dargelegt.

5.4.2 Die Ebenm äßigkeit, die Smoothness

Unter der vereinfachenden Annahme, dass ein Myon entlang seiner Spur stets die gleiche Lichtmenge
deponiert, erwartet man eine ebenmäßige Verteilung der Treffer entlang der Spur. Man projiziert die
Position jedes getroffenen Moduls senkrecht auf die Spurrichtung. Man erhält NTr Koordinatenxj
entlang der Spur. DieTeillängenlj definiert man als den Abstand der Koordinatexj von der ersten
Koordinatex1. Im Fall einer absolut ebenm̈aßigen Verteilung der Treffer mit jeweils gleich großen
Absẗanden zu den Nachbarn gilt

lj
lNTr

=
j − 1

NTr − 1
. (5.32)

Die Abweichung von diesem unphysikalischen Modell ist dann

Sj =
j − 1

NTr − 1
− lj
lNTr

. (5.33)

Aus der extremalen Abweichung (mit maximalem Betrag)

S = sup{Sj} (5.34)

erḧalt man ein Maß f̈ur die Gleichverteilung der Treffer entlang der Spur. Gleichung5.34 ist die
Definitionsgleichung f̈ur dieEbenm̈aßigkeitoderSmoothness. Positive Werte nahe+1 deuten auf eine
Anhäufung der Treffer im vorderen Bereich der Spur, negative Werte bei−1 auf überdurchschnittlich
viele Module im hinteren Bereich hin.

Die Ebenm̈aßigkeit ist durch den Kolmogorov-Smirnov Test motiviert, bei dem die Integrale zwei-
er Verteilungen auf ihre Konsistenz hin geprüft werden. Entsprechend kann das Konzept erweitert
werden, beispielsweise indem man die TrefferwahrscheinlichkeitenP Tr einbindet. Der resultierende
Qualiẗatsparameter STr ist

STr = sup{STr
j } mit (5.35)

STr
j =

∑j
i=1 Λi∑NOM

i=1 Λi

−
∑j

i=1 P
Tr
i∑NOM

i=1 P Tr
i

. (5.36)

Dabei istΛi = 1 für jedes getroffene Modul undΛi = 0 für jedes ohne Treffer. Die Trefferwahr-
scheinlichkeit des Modulsi bestimmt man wie in Abschnitt5.3.2. In die Berechnung von STr fließen
auch Informationen von nicht getroffenen Modulen mit ein. Die Reihenfolge aller Module wird ent-
sprechend ihrer Projektion auf die Spur bestimmt.

Durch Anforderungen an die Ebenmäßigkeit eines Ereignisses lassen sich stoppende und koinzidente
Myonen sowie atmosphärische Myonen mit schauerartigen Energieverlusten unterdrücken.
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5.4 Die Qualitätsvariablen zur Untergrund-Unterdrückung

5.4.3 Parameter aus Winkeldifferenzen

Für verschiedene Rekonstruktionsverfahren, die unterschiedliche Likelihood-Funktionen verwenden,
liegt die optimale Spurhypothese nicht notwendigerweise an derselben Stelle im Parameterraum. Be-
zeichnet man die Einheitsvektoren der Richtungen zweier Rekonstruktionen alsp̂1 und p̂2, dann gilt
für den r̈aumlichen Winkel zwischen den SpurenΨ

Ψ = arccos(p̂1 · p̂2) . (5.37)

Sollen mehr als zwei Spurrichtungen verglichen werden, dann betrachtet man die mittlere Abwei-
chungΨ̄ von der mittleren Richtunḡp

Ψ̄ =
n∑
i=1

arccos(p̂i · p̄) mit p̄ =
1

n

n∑
i=1

p̂i . (5.38)

Die Verfahren verwenden eine unterschiedliche Teilmenge aus der Gesamtinformation des Ereignis-
ses. Es liegt allen die gleiche physikalische Realität zu Grunde. Weichen die Resultate der Rekon-
struktion stark voneinander ab, dann schließt man daraus, dass mindestens eines der Ergebnisse nicht
verläßlich und die Qualiẗat des Ereignisses somit gering ist.

Die Vergleichbarkeit von Rekonstruktionen ist statistisch nicht einfach zu beschreiben, da die ver-
schiedenen Verfahren stark korreliert sind. Man kann aber die Treffer in den optischen Modulen in
zwei Hälften unterteilen, indem man sie nach ihrer absoluten Zeit durchnummeriert und in ungera-
de und gerade Treffer aufteilt. Die beiden resultierenden Signalmuster im Detektor enthalten (fast)
gleich viele Zeitresiduen und man kann die beiden Teilspuren nach dem jeweils gleichen Verfahren
rekonstruieren. Der räumliche Winkel zwischen den beiden Spuren ist ein Maß für die Genauigkeit
der Richtungsrekonstruktion und ebenfalls als Qualitätsparameter verwendbar. Diese Vorgehensweise
wird in Abschnitt6.2nochmals aufgegriffen.

Schnitte auf Winkeldifferenzen sind inbesondere gegen Myonbündel und koinzidente atmosphärische
Myonen effizient. Bei zwei gleichzeitig eintreffenden Myonen finden die Likelihood-Rekonstruktion-
en eine Spur, die Treffer von beiden Quellen zu verbinden versuchen, während derDirect Walkeines
der Myonen ausẅahlt. Das f̈uhrt zu großen Unterschieden in der rekonstruierten Richtung.

5.4.4 Parameter aus dem Vergleich von Hypothesen

Der Likelihood-Funktionswert ist ein Maß dafür, wie wahrscheinlich es war, das gemessene Signal-
muster zu erhalten. Will man zwei verschiedene Hypothesen miteinander vergleichen, kann man aus
dem Quotienten der zugehörigen Likelihood-Werte schließen, welche Hypothese als wahrscheinlicher
anzusehen ist. Bei den negativen Logarithmen der Funktionswerte betrachtet man deren Differenz.

Für zwei HypothesenH1 undH2 mit zugeḧorigen Likelihood-FunktionswertenL1 undL2 erḧalt man
den Qualiẗatsparameter∆l

∆l = (− lnL1)− (− lnL2) . (5.39)
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

Positive Werte von∆l schreibenH2 die gr̈oßere a posteriori Wahrscheinlichkeit zu und umgekehrt
bevorzugt manH1 für negative∆l.

Eine Möglichkeit, einen solchen Parameter zu konstruieren, stammt aus dem Vergleich zweier physi-
kalisch unterschiedlicher Hypothesen. Man kann∆l beispielsweise erhalten, wennH1 mit der besten
Spurhypothese undH2 mit der besten Hypothese für ein schauerartiges Ereignis12 identifiziert wird.
Je gr̈oßer|∆l|, desto klarer kann man zwischen den beiden physikalischen Modellen unterscheiden.

Eine weitere Vorgehensweise betrifft den Vergleich von Likelihood-Werten bei gleicher physikali-
scher Hypothese aber in unterschiedlichen Bereichen des Parameterraums. Während des iterativen
Rekonstruktionsprozesses (siehe Abschnitt5.3) können verschiedene lokale Minima der Loglikeli-
hood-Funktion aufgefunden werden. Es werden aber nur die Spurparameter gespeichert, die zu dem
tiefsten gefundenen Minimum gehören. Zus̈atzlich beḧalt man die Funktionswerte am jeweils tief-
sten Minimum f̈ur aufẅarts und abẅarts laufende Spuren. Für Ereignisse, die als aufẅarts laufend
rekonstruiert werden, ist der Parameter

∆lθ = (− lnLθ≤90◦)− (− lnLθ>90◦) (5.40)

per definitionem positiv. Werte nahe Null bedeuten aber, dass es ein fast ebenso wahrscheinliches Mi-
nimum für eine abẅarts laufende Spur gibt. Große Werte von∆lθ lehnen abẅarts laufende L̈osungen
ab.

Für Gauß-verteilte Gr̈oßen entspricht der Quotient

Lred =
− lnL
nfrei

(5.41)

aus Loglikelihood-Funktionswert und der Zahl der Freiheitsgrade dem reduziertenχ2. Anstelle der
Likelihood-Funktionswerte kann man in der Bestimmung von∆l auch die reduzierten Werte verwen-
den, oder Lred selbst als Qualiẗatsparameter betrachten.

In Abbildung5.3 ist der Verlauf der Loglikelihood-Funktion gegen den Zenitwinkel für ein Ereignis
exemplarisch dargestellt. Man erkennt mehrere Minima. Der iterative Rekonstruktionsprozess hat die
optimale L̈osung nicht gefunden, sondern die durch eine Parabelanpassung gekennzeichnete Stelle.

Im Rahmen dieser Arbeit ist ein Verfahren entwickelt worden, mit dem die Form eines Minimums
untersucht werden kann. Man möchte aus seinen Eigenschaften schließen, ob tatsächlich das wahre
Minimum gefunden worden ist. Aus der Form kann man verschiedene Qualitätsparameter entwickeln.
Dieses Thema wird in Kapitel6 dargelegt.

Die Betrachtung der Likelihood-Verläufe vieler Ereignisse analog desjenigen in Abbildung5.3 mo-
tiviert Rekonstruktionen, die auf verschiedene Zenitwinkelbereiche eingeschränkt sind. Liegt jeweils
die vollsẗandige Information der Spurhypothese vor, kann man alle bisher diskutierten Qualitätsvaria-
blen für die eingeschränkten L̈osungen getrennt betrachten.

12Die zugeḧorige Likelihood-FunktionLSchauerist hier nicht beschrieben worden. Siehe [A+03c].
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Abbildung 5.3: Verlauf der Loglikelihood-Funktion eines Ereignisses der Signal-Simulation als
Funktion des Zenitwinkelsθ der Spurhypothese. An jedem Punkt sind dieübrigen Parameter in ei-
nem iterativen Prozess optimiert worden. Der Rekonstruktionsalgorithmus hat als beste Lösung die
Stelle gefunden, die durch die Parabelanpassung gekennzeichnet ist. Es wurde ein Nebenminimum
selektiert, was eher untypisch ist.

Periode Nummern der L̈aufe Beobachtungsdauer
1 193 . . . 281 5.46 · 106 s
2 282 . . . 474 7.29 · 106 s
3 475 . . . 584 4.27 · 106 s∑

193..584 1.70 · 107 s = 197.0 Tage

Tabelle 5.1:Liste der L̈aufe in den drei Datennahmeperioden des Jahres 2000

5.5 Die offizielle Selektion der AMANDA-Kollaboration für
die Punktquellensuche 2000

Die Daten des Jahres 2000 sind von der AMANDA-Kollaboration einer Suche nach Neutrino-Punkt-
quellen unterzogen worden ([HS03, A+04]). In diesem Abschnitt wird die Vorgehensweise der Ereig-
nisselektion dargelegt, die dabei zur Anwendung kommt.

Im Folgenden werden der verwendete Ausgangsdatensatz und die verschiedenen Stufen der Analyse
kurz beschrieben. Die Eigenschaften des erhaltenen Neutrinodatensatzes werden präsentiert und sy-
stematische Unsicherheiten diskutiert. Ausführlichere Diskussionen findet man in [Hau03c, Ste03].
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5 Von den Rohdaten zu den Neutrino-Ereignissen

5.5.1 Die verwendeten Daten

Die analysierten Daten sind in 238 Tagen zwischen Februar und November 2000 aufgezeichnet wor-
den. Die Gesamtanzahl an Ereignissen beläuft sich auf1.2 · 109. Das entspricht einem Datenvolumen
von etwa zwei Terabyte. Die Beobachtungsdauer der Datennahme entspricht nach Korrektur auf die
Totzeit13 (vgl. Abschnitt4.1)

TL = 197.0 Tage . (5.42)

Die Datennahme ist inLäufe14 aufgeteilt, die jeweils einen Tag dauern. Jeder Lauf wird in mehreren
Dateien gespeichert, die jede etwa zehn Minuten Aufzeichnung entsprechen.

Nach dem Entfernen von fehlerhaften Dateien werden die Daten der Jahres 2000 in drei Perioden
aufgeteilt, in denen unterschiedliche optische Module alsstabil klassifiziert sind. Welche das jeweils
sind, findet man in [Rib01]. Die Nummern der L̈aufe der drei Datennahmeperioden sind in Tabelle5.1
aufgelistet.

5.5.2 Die verschiedenen Stufen der Rekonstruktion

In Tabelle5.2sind die verschiedenen Schritte und Stufen der Analyse aufgelistet. Nach der Kalibrie-
rung und der Trefferbereinigung (Details ebenfalls in [Rib01]) wird zuerst der analytische Algorith-
musDirect Walkangewendet. Man verwirft abẅarts laufende Spuren, indem manθDW > 70◦ fordert.
Dieser Schnitt ist ausreichend weit vom Horizont entfernt, um eventuell fehlbestimmte Signalereig-
nisse zu behalten, die eigentlich aufwärts laufen.

Danach erfolgt eine 16-fach iterative Likelihood-Rekonstruktion mit der Standardpandelfunktion.
Auch hier fordert manθstd. > 70◦. Der resultierende Datensatz entspricht derStufe 1der Analyse.
Etwa ein Prozent der Daten passiert die Schnitte. Vom Signal-Monte-Carlo behält man81% der Er-
eignisse, die die Triggerbedingung erfüllen, wenn man von einem Energiespektrum der Form E−2

ausgeht. Diese Zahl ist damit mit Vorsicht zu interpretieren, da die Zenitwinkelabhängigkeit der Effi-
zienz unber̈ucksichtigt bleibt.

Der zweite Schritt beginnt mit einer Verschärfung der Bedingung an den Zenitwinkel des Standard-
verfahrensθstd. > 80◦. Danach wird eine Rekonstruktion unter der Annahme eines Schauers durch-
geführt. Die verbleibenden Daten konstituierenStufe 2.

In Schritt 3appliziert man die Trefferbereinigung gegen elektronische Artefakte (vgl. Abschnitt5.2.3),
was nur aus technischen Gründen nicht schon vor Stufe 1 geschehen ist. Mit der veränderten Aus-
wahl an optischen Modulen wird die Standardanalyse wiederholt, gefolgt von 16-fach iterativen Re-
konstruktionen mit der MPE-LikelihoodLMPE und dem Bayesischen AnsatzLBayes. Den Abschluss
bilden dieTopf-Algorithmen, in denen geometrisch motivierte Ebenmäßigkeitsobservablen berech-
net werden, insbesondere dieZylinderebenm̈aßigkeitSzyl

dir . Bei ihrer Berechnung beschränkt man sich
auf direkte Treffer innerhalb eines Zylinders um die rekonstruierte Spur mit einem Radius von50 m

13Sie lag im Zeitraum der Datennahme bei etwa17.8%.
14Englisch:Runsetwa f̈ur Durchläufe.
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5.5 Die offizielle Selektion der AMANDA-Kollaboration für die Punktquellensuche 2000

Rekonstruktion Schnitt Ndat εdat εν

0 Stufe 0: Trigger 1.2 · 109 1 –

Schritt 1
Direct Walk θDW > 70◦

16fach iterativLstd. θstd.> 70◦

1 Stufe 1 1.2 · 107 1 · 10−2 –

Schritt 2
θstd.> 80◦

Schauer-LikelihoodLSchauer

2 Stufe 2 4.8 · 106 4 · 10−3 1

Schritt 3
Trefferbereinigung gegen̈Ubersprechen
16-fach iterativLstd.

16-fach iterativLMPE

16-fach iterativLBayes

Topf
θstd.> 80◦

3a Stufe 3 3.4 · 106 2.8 · 10−3 98.8%
3b Stufe 3 mitθstd.> 90◦ 1.3 · 106 1.7 · 10−3 84.8%

Schritt 4
|Szyl| < 0.36

Berechnen der NN-Variable Q
Q > Q0(δ)
Ldiff > L0(δ)

4a Stufe 4 1555 2.1 · 10−6 26.7%
4b Stufe 4 mitθstd.> 90◦ 697 5.8 · 10−7 25.7%

Tabelle 5.2:Übersichtüber die Stufen der
”
offiziellen“ Analyse des Jahres 2000. Für jede Stufe ist

die Anzahl der verbleibenden Datenereignisse Ndat, die Datenunterdrückungεdat und die Signaleffizi-
enzεν für die Simulation atmosphärischer Neutrinos gezeigt. Die Datenunterdrückung wird auf das
Triggerniveau und die Signaleffizienz auf Stufe 2 bezogen, weil die atmosphärischen Neutrinos nur
oberhalb eines Zenitwinkels von80◦ simuliert werden. (Quelle [HS03, Hau03a]).

(vgl. [Bös02]). Stufe 3der Analyse erḧalt man nach einem Schnitt auf den Zenitwinkel der wieder-
holten Rekonstruktion mit dem Standardverfahrenθstd.> 80◦.

Schritt4 beginnt mit einem Schnitt
∣∣∣Szyl

dir

∣∣∣ < 0.36, um die Datenmenge zu reduzieren. Dann betrachtet

man zwei Variablen. Zum Einen die Differenz der Loglikelihood-Funktionswerte aus der Standard-
und der Bayesischen RekonstruktionLdiff . Zum Zweiten gewinnt man eine kombinierte Qualitäts-
variable QNN, bei der man sechs Eingangsgrößen in einem Neuronalen Netz zusammenführt. Man
verwendet

• die Zahl der direkten TrefferNdir,
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Abbildung 5.4:Wahl der deklinationsabhängigen Schnitte in Schritt 4 der Analyse. Gezeigt sindlinks
der Schnitt auf die reduzierte Loglikelihood-Differenz undrechts auf den Qualiẗatsparameter des
Neuronalen Netzwerkes.

• die direkte L̈angeLdir,

• den reduzierten Loglikelihood-Wert Lred der Standardrekonstruktion (Gleichung5.41),

• die Differenz der reduzierten Loglikelihood-Werte für Standard- und Schauerrekonstruktion,

• die mittlere SpurabweichunḡΨ (Gleichung5.38) ausDirect Walk, Standard- und MPE-Rekon-
struktion und

• die Zylinderebenm̈aßigkeit Szyl
dir .

Für Details siehe [Hau03c].

Die geforderten Schnitte für Lred und QNN sind Stufenfunktionen der Deklination. Sie sind in Abbil-
dung5.4 dargestellt. Der Stufencharakter ist durch diegebinnte Punktquellensuchemotiviert, die in
Teil III dargestellt wird.

5.5.3 Die Eigenschaften des Neutrino-Datensatzes

Die Vorgehensweise des letzten Abschnittes resultiert in einem Satz von 1555 Neutrino-Kandidaten.
Davon liegen 697 unterhalb des Horizontes und haben damit einen Zenitwinkel größer als neunzig
Grad. Eine Abbildung mit der Verteilung der Ereignisse auf der Himmelskarte findet man in Kapi-
tel 10. Die Zenitwinkelverteilung ist in Abbildung5.5zu sehen. Man erkennt den starken Anstieg an
Ereignissen in der N̈ahe des Horizontes. Es handelt sich dabei um den Untergrund aus fehlrekonstru-
ierten atmospḧarischen Myonen.

Um die Signaleffizienz zu bestimmen, muss zunächst ein Normalisierungsfaktor gefunden werden,
der die absoluten Anzahlen von Datenereignissen und simulierten Ereignissen in Relation setzt. Dazu
verscḧarft man die Schnitte schrittweise immer mehr und betrachtet das Verhältnis

V =
Anzahl an simulierten Ereignissen
Anzahl an gemessenen Ereignissen

(5.43)

96



5.5 Die offizielle Selektion der AMANDA-Kollaboration für die Punktquellensuche 2000

]°Deklination [
0 10 20 30 40 50 60 70 80

E
re

ig
n

is
se

0

20

40

60

80

100

120
Daten

-MCνatmos. 

Abbildung 5.5:Zenitwinkelverteilung des Neutrino-Datensatzes dargestellt als Funktion der Deklina-
tion δ = θ − 90◦ (vgl. AnhangB). Eine Anpassung in Form eines Polynoms sechsten Grades ist mit
dargestellt, ebenso wie die Neutrino-Simulation mit atmosphärischen Gewichten.

als Funktion der Stelle des Schnittes auf QNN. Oberhalb desjenigen Wertes von QNN, ab dem V(QNN)
flach wird, geht man davon aus, dass der Datensatz nur aus Neutrinos besteht. Aus dem Wert von
V(QNN) im flachen Bereich folgt ein Normierungsfaktor von F= 0.862± 0.041. Alle aus der Simu-
lation gewonnenen Zahlen m̈ussen mit F multipliziert werden, um auf die entsprechenden Zahlen in
den Daten zu kommen.

Ein großer Vorteil der Anpassung der Simulation an die Neutrinodaten liegt in der Bestimmung des
systematischen Fehlers. Während beispielsweise die Suche nach diffusen Flüssen extraterrestrischer
Neutrinos die Unsicherheiten in den Eiseigenschaften (15% für das Eismodell sowie25% für das
Locheis), f̈ur die Sensitiviẗat der optischen Module (15%), für die Myonpropagation (10%) und für
die Kalibrierung (10%) in einer Gesamtunsicherheit von37% ber̈ucksichtigen muss, entspricht der sy-
stematische Fehler bezüglich der Signalkenntnis im Fall der Punktquellensuche nur der Unsicherheit
von25%, mit der man den Fluss der atmosphärischen Neutrinos kennt.

Aus dem Vergleich von Daten und Simulation bestimmt man die Reinheit des Neutrinodatensatzes im
Bereich mitθstd.> 95◦ auf∼ 95% ([HS03]).

In Abbildung 5.6 ist die neutrino-effektive Fläche als Funktion der Energie für verschiedene De-
klinationen dargestellt. Der Abschirmungseffekt der Erde für hohe Neutrinoenergien ist deutlich zu
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Abbildung 5.6:Neutrino-effektive Fl̈ache der
”
offiziellen“ Selektion als Funktion der Neutrinoenergie

für verschiedene Deklinationen. Aus [HS03].

erkennen.
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6 Die Winkelaufl ösung von AMANDA

Wir sehen die Dinge nicht wie sie sind,
sondern wie wir sind.

(Talmud)

Im letzten Kapitel sind die Verfahren zur Rekonstruktion der Myonspuren dargestellt worden. Alle
Methoden, die auf ḧoheren Stufen angewendet werden, sind Likelihood-Verfahren. Derjenige Para-
metersatz wird ausgewählt, für den es am wahrscheinlichsten war, das gesehene Muster an Treffern
in den optischen Modulen zu erzeugen. Die zugehörige negative logarithmische Likelihood-Funktion
hat an dieser Stelle ein Minimum.

Aus der Umgebung des Minimums der Likelihood-Funktion kann man auf die Unsicherheit der Pa-
rameterbestimmung rückschließen. Die Hyperfl̈ache im Parameterraum, auf der sich die negative lo-
garithmische Likelihood-Funktion um1

2
vom Minimum unterscheidet, umschließt im Fall von Gauß-

Verteilungen das1σ-Konfindenzvolumen. Im eindimensionalen Fall ist die Wahrscheinlichkeit, dass
der wahre Wert sich darin befindet, gleich68.23%, in zwei Dimensionen39.35%. Diese Thematik
wird in AnhangE näher beschrieben.

Die Ungenauigkeit in der Parameterbestimmung entspricht der Auflösung, mit der ein Ereignis rekon-
struiert worden ist. Man interessiert sich weitaus mehr für die Richtung einer Spur als für die exakte
Stelle, an der sie den Detektor passiert hat. Eine Unsicherheit in transversaler Richtung selbst von
Hunderten von Metern hat nahezu keinerlei Auswirkungen bezüglich der Frage, wo im Universum
das Neutrino entstanden ist, ganz im Gegensatz zu den Fehlern in der Winkelbestimmung.

In diesem Kapitel wird ein Verfahren entwickelt, dessen Ziel die Bestimmung der Winkelauflösung
für jedes einzelne Ereignis ist. Dazu wird die Form des Likelihood-Minimums untersucht, wobei man
von einer gaußischen Näherung ausgeht.

In Abschnitt6.1 wird das eigentliche Verfahren beschrieben, mit dem Schätzer f̈ur die Unsicherhei-
ten in Zenit und Azimut jeder Spur gewonnen werden. Danach (Abschnitt6.2) wird die Güte der
Scḧatzung gezeigt, ebenso wie die Berechtigung der gaußischen Näherung.

Es folgt eine Betrachtung des Zusammenhanges der Unsicherheiten in den Spurparametern mit dem
Fehler im Raumwinkel und eine Diskussion der tatsächlichen Detektorauflösung in Abschnitt6.3.
Das Kapitel schließt mit einer Untersuchung, die zeigt, dass die gewonneneereignisindividuelle Win-
kelaufl̈osungauch als Qualiẗatsparameter eingesetzt werden kann (Abschnitt6.4).
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

6.1 Die Sch ätzung der Aufl ösung in zwei Winkeln pro
Ereignis

Der Ausgangspunkt zur Bestimmung der Winkelauflösung eines Ereignisses ist eine rekonstruierte
Spur, die man mit einem Likelihood-Verfahren gewonnen hat (vgl. Abschnitt5.3). Um dieses̈uber-
haupt durchf̈uhren zu k̈onnen, muss man in der Lage sein, die Likelihood-Funktion für einen bestimm-
ten Satz an Parametern zu evaluieren. Allerdings liegt die Funktion nicht in geschlossener Form vor,
sonst k̈onnte man ihr die Winkelauflösung direkt entnehmen.

Das Minimum der Loglikelihood-Funktion im fünfdimensionalen Parameterraum wird als bekannt
vorausgesetzt1. Die Auflösung bestimmt man aus der Form in seiner Umgebung. Im strikt gaußischen
Fall hat man es mit einem Paraboloiden zu tun. InnDimensionen wird sein Scheitel durch(n+1) und
die Krümmung durch1

2
· n · (n+ 1) Größen beschrieben2. Dargestellt wird das in der symmetrischen

n × n KovarianzmatrixC. (Vgl. AnhangE, GleichungE.10). Dadurch ist der Paraboloid eindeutig
festgelegt. Aus der Krümmung kann man direkt auf den Bereich schließen, an dessen Grenze der
Funktionswert sich um1

2
vom Wert am Scheitel unterscheidet.

Die Krümmung in f̈unf Dimensionen wird durch fünfzehn Parameter bestimmt. Man interessiert sich
aber nur f̈ur drei davon, die Fehler in den Winkeln und ihre Korrelation. Wie man das Problem auf
zwei Dimensionen reduziert und dabei die Korrelation der Winkelfehler mit den Unsicherheiten in der
Ortsbestimmung berücksichtigt, wird in Abschnitt6.1.1dargelegt. Danach wird gezeigt, in welchem
Koordinatensystem am besten gearbeitet wird (Abschnitt6.1.2), wie man den Paraboloiden analytisch
gewinnt (Abschnitt6.1.3) und wie die Ergebnisse dargestellt werden können (Abschnitt6.1.4).

6.1.1 Reduktion der Zahl der Dimensionen

Wir betrachten zun̈achst den vereinfachten Fall mit einer Winkel- und einer Ortskoordinate,θ und
x. Die zugeḧorige Likelihood-Funktion wird von einer zweidimensionalen Gauß-Funktionf(θ, x)
beschrieben. Gesucht istσθ unter Ber̈ucksichtigung vonσx und cov(θ, x). Die Situation ist in Abbil-
dung6.1dargestellt. Die Kantenlänge des umschriebenen Rechtecks inθ-Richtung ist gerade doppelt
so groß wie die gesuchte Unsicherheitσθ (siehe AnhangE).

Die Wahrscheinlichkeitsdichtefθ(θ) für den Winkel alleine kann man prinzipiell durch Integration
von f(θ, x) über allex erlangen. Dieser Weg steht aber aus Gründen begrenzter Rechenzeit nicht
offen, da man die Likelihood-Funktion nur an einzelnen Stellen evaluieren kann.

Man hat aber Kenntnis von weiteren Eigenschaften vonfθ(θ), so dass es einen realisierbaren Zugang
gibt. Die Funktion ist Gauß-förmig, das folgt aus den Annahmen durch direkte Rechnung. Der Mittel-
wertθ0 entspricht demjenigen der gemeinsamen Dichtef(θ, x). Zudem ist jeder Schnitt entlang einer
Geraden durch eine zweidimensionale Gauß-Verteilung bis auf eine Normierung selbst Gauß-verteilt
ist (AnhangE).

1bis auf Ungenauigkeiten des numerischen Minimierungsverfahrens.
2Davon sindn Parameter Aufl̈osungen und12 · n · (n− 1) Größen sind Korrelationen.
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Abbildung 6.1: Darstellung einer Konfidenzellipse in zwei Dimensionen. Auf der Ordinate ist eine
Winkelgrößeθ, auf der Abszisse eine Ortsgrößex aufgetragen. Das umschriebene Rechteck hat die
Kantenl̈angen2 · σθ und2 · σx. Sucht man f̈ur festesθ jeweils dasx mit extremaler Likelihood, dann
resultiert die eingezeichnete Linie.

Wir betrachten den Schnitt entlang der durchgezogenen Linie in Abbildung6.1. Er verl̈auft durch die
Berührungspunkte der Kovarianzellipse mit dem umschließenden Rechteck sowie durch den Mittel-
punkt des Systems. Projeziert man die Funktionf(θ, x) entlang dieses Schnittes senkrecht auf die
θ-Achse, dann erḧalt man eine Gauß-Funktion mit der gesuchten Breiteσθ. Eine eventuelle Normie-
rung kann man unberücksichtig lassen, da sie für die logarithmische Likelihood-Funktion nur eine
Verschiebung nach oben oder unten bedeutet. Die Krümmung bleibt davon unberührt.

Technisch erḧalt man den Zugang auf diese Funktion durch den folgenden Zusammenhang. Die Linie
beschreibt das Minimum der Funktion− ln f(θ, x) für festesθ

− ∂

∂x
ln f(θ, x)

!
= 0 . (6.1)

Am Mittelpunkt und den Ber̈uhrungspunkten der Ellipse mit dem Rechteck sieht man das sofort
ein. F̈ur alle anderen Punkte folgt es ausÄhnlichkeitsbetrachtung oder auch aus der Linearität der
Ableitung.

Zusammengefasst ist die Vorgehensweise wie folgt: man wählt einen Satz an Stützstellenθi um den
Mittelpunkt θ0. Für jeden Punkt minimiert man− ln f(θi, x) als Funktion vonx numerisch. Die er-
haltene Funktion ist eine Parabel, in deren Krümmung die Information̈uber die gesuchte Winke-
lauflösung inklusive der Korrelation mit der Ortsauflösung enthalten ist.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

Die Verallgemeinerung auf weitere Winkel- und Ortskoordinaten geschieht in analogem Vorgehen.
Alle Winkel werden jeweils fixiert und̈uber die wird Orte minimiert. Es resultiert analog zu der Linie
in Abbildung6.1 eine Hyperebene im Raum aller Parameter, da alle wesentlichen Zusammenhänge
linear in den Koordinaten sind. Der Paraboloidüber dieser Ebene enthält die gesuchten Auflösungs-
informationen. Man muss allerdings die richtige Wahl an Koordinaten treffen. Das soll im folgenden
Abschnitt diskutiert werden.

6.1.2 Die richtigen Koordinaten

Die Verwendung der Gauß-Verteilungen im vorangegangenen Abschnitt fußt auf der impliziten An-
nahme, dass die zu Grunde liegenden Koordinaten kartesisch sind. Das trifft aber für die Winkel Zenit
und Azimut im AMANDA-Koordinatensystem nicht zu. Linien konstanten Azimuts sind Großkreise
auf der Kugel. Sie entsprechen Längenkreisen auf der Erde. Bei konstantem Zenit erhält man Brei-
tenkreise, die – mit Ausnahme desÄquators – keine Großkreise sind.

Lokal stehen L̈angen- und Breitengrade immer senkrecht aufeinander. Das Koordinatensystem ist aber
krummlinig, wenn man die Umgebung eines Punktes betrachtet. Je näher er den Polen kommt, desto
sẗarker weicht das System von rechtwinkligen Koordinaten ab. AmÄquator kommt es der Recht-
winkligkeit am n̈achsten, eben weil der̈Aquator ein Großkreis ist. Aber wegen der Krümmung der
Kugeloberfl̈ache finden sich auch hier Abweichungen von der Rechtwinkligkeit.

Betrachtet man ein Koordinatensystem, dessen Ursprung auf demÄquator liegt, beispielsweise mit
θ = 90◦ undφ = 180◦, dann ist der Raumwinkelabstand3 zu einem weiteren Punkt, der sich in nur
einer Koordinate unterscheidet, gerade gleich der Differenz in dieser Koordinate. Sind beide Koor-
dinaten verschieden, dann ist der korrekte Zusammenhang zwischen dem räumlichem WinkelΨ und
den Koordinaten(θi, φi) durch Gleichung3.21gegeben. In der kartesischen Näherung erḧalt man den
Abstand durch den Satz von Pythagoras

ΨPyt =
√

(θ1 − θ2)2 + (φ1 − φ2)2 . (6.2)

Ist der Unterschied in Zenit und Azimut beispielsweise jeweils gleich5◦, dann ist der relative Unter-
schied der beiden Berechnungen (für dieses Koordinatensystem!) etwas größer als ein halbes Promill.

Die typische Winkelaufl̈osung des AMANDA-Detektors bewegt sich im Bereich von1◦ bis 5◦ für
die Spuren, an denen man interessiert ist. Der Bereich von Winkeln, der für die Wahl an Sẗutzstellen
verwendet werden soll, orientiert sich an diesen Größen. Man ben̈otigt ein Koordinatensystem, das
bis zu einem Raumwinkelabstand von mindestens fünf Grad von der rekonstruierten Spurrichtung im
Wesentlichen kartesisch ist.

Diese Forderung wird von obigem System hinreichend gut erfüllt. Entfernt man sich vom̈Aquator,
werden die Abweichungen deutlich größer. Beispielsweise ist der räumliche Winkel zwischen (θ1 =
150◦, φ1 = 180◦) und (θ2 = 155◦, φ2 = 185◦) korrekt berechnetψ = 5.5◦, wohingegen die kartesische
Näherung7.1◦ betr̈agt. Das entspricht einem relativen Fehler von28.5%.

3Der BegriffRaumwinkelabstandwird in dieser Arbeit synonym zumräumlichen Winkelverwendet. Siehe51.
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6.1 Die Schätzung der Auf lösung in zwei Winkeln pro Ereignis

Abbildung 6.2 illustriert den Sachverhalt. F̈ur verschiedene Zenitwinkel sind
”
richtige“ Kreise, das

heißt Punkte mit festem Raumwinkelabstand nach Gleichung3.21, und
”
falsche“ Kreise mit festem

ΨPyt dargestellt. Die Deformation nimmt zum Pol hin deutlich zu.
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Abbildung 6.2: Für steigenden Zenitwinkel von links nach rechts (120◦, 150◦ und170◦) werden die
Effekte veranschaulicht, die aus krummlinigen Koordinaten erwachsen. Aufgetragen ist der Spur-
Azimut auf der Abszisse und Spurzenit auf der Ordinate, beide in Grad. Gezeigt sind jeweils drei
Kreise festen Raumwinkelabstandes um die Spur (offene Symbole) und drei Kreise mit festemΨPyt

(Kreuze). Man erkennt, dass der Effekt nicht vernachlässigt werden kann. Er wird bedeutsamer, je
näher man zum Pol kommt.

Es ist also unbedingt erforderlich, in ein passendes Koordinatensystem zu rotieren. Man verwendet
ein System, bei dem die Spur die x-Achse darstellt, so dass das Myon in Richtung positiver x-Werte
fliegt. Damit definiert die Spur in neuen Koordinatenθ = 90◦ und φ = 180◦. Die verbleibende
Freiheit wird dadurch festgelegt, dass die Zenitgroßkreise in AMANDA-Koordinaten undSpurkoor-
dinatenaufeinanderliegen. Die Koordinate des neuenÄquators bezeichnet man alsSpur-Azimut. Die
verschiedenen verwendeten Koordinatensysteme werden in AnhangB diskutiert.

6.1.3 Analytische Parabelanpassung im Likelihood-Raum

In den Spurkoordinaten bestimmt man die Auflösungen. Dazu wird die negative Loglikelihood-
Funktion l auf 25 Sẗutzstellen evaluiert. Sie liegen auf drei konzentrischen Kreisen von jeweils 8
Punkten und der Spurrichtung selbst. Die Kreise in Abbildung6.2veranschaulichen die Stützstellen,
allerdings sind dort doppelt so viele Punkte dargestellt, um die Deformationen besser erkennbar zu
machen. Wichtig ist, dass für jeden Punkt(θs, φs) auch(−θs, φs), (θs,−φs) und(−θs,−φs) als Sẗutz-
stellen vorkommen4. Diese Symmetrie wird bei den nötigen Rechnungen im Weiteren ausgenutzt.

4Das Superskript s steht dafür, dassSpurkoordinatenverwendet werden.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

Die folgenden Bezeichungen werden für die Winkel deri-ten Stelle und den zugehörigen Loglikeli-
hood-Funktionswert verwendet:

~xi =

(
θi
φi

)
(6.3)

li = l(θi, φi) . (6.4)

Gesucht ist der Paraboloidp(~x), der am besten zu den Stützpunkten passt. Dazu wählen wir die
Darstellung als Polynom, bei der die sechs Parameter mit der Konstantenα, dem Vektor~β und der
Matrix Γ = C−1 beschrieben werden (vgl. AnhangE.2)

p(~x;α, ~β,Γ) = α+ 〈~β|~x〉+ 1

2
〈~x|Γ~x〉 . (6.5)

und verwenden die Methode der kleinsten Quadrate ([Bra99]). Die Summe der quadratischen Abwei-
chungenχ2 ist

χ2 =
n∑
i=1

(p(~xi;α, ~β,Γ)− li)2 =
n∑
i=1

(α+ 〈~β|~xi〉+
1

2
〈~xi|Γ · ~xi〉 − li)2 , (6.6)

und man fordert, dass für die besten Parameter alle partiellen Ableitungen vonχ2 verschwinden.

∂χ2

∂α
=

∂χ2

∂(~β)m
=

∂χ2

∂(Γ)mp

!
= 0 (6.7)

Man erḧalt eine Reihe vonlinearenGleichungen. Die Linearität mag zun̈achst verwundern, da der
Paraboloid ein Polynom zweiten Grades ist. Man interessiert sich jedoch für die Parameter, das heißt
für die Koeffizienten des Polynoms. In diesen ist es linear.

Die Gleichungen sind in AnhangE.3 aufgef̈uhrt. Aus ihnen erḧalt man ein lineares Gleichungsy-
stem in sechs Dimensionen. Berücksichtigt man die Symmetrie in der Stützstellenwahl, dann erhält
man drei der sechs Parameter direkt und kann das verbleibende dreidimensionale Gleichungssystem
schnell l̈osen, beispielsweise mit dem Kramer-Verfahren. Das ist in den GleichungenE.22bis E.31
explizit dargestellt.

6.1.4 Die Darstellung der Ergebnisse

Im vorangehenden Abschnitt hat man sechs Parameter in der Paraboloidanpassung gewonnen. Die
Position des Scheitels ist eine zusätzliche Bestimmung der Richtung einer Spur, der Scheitelwert ent-
spricht der negativen Loglikelihood-Funktion an ihrem Minimum. Die drei Krümmungsparametern
enthalten die gesuchte Winkelauflösung. Es gibt dabei mehrere interessante Darstellungen. Die erste
entspricht den Fehlern in den Spurkoordinaten. Sie erhält man direkt aus der obigen Anpassung. Die
Wahl der Koordinaten hat dafür gesorgt, dass die Fehler in Zenit und Spurzenit identisch sind. Die
Unsicherheit in azimutaler Richtungσφ ist aber keine besonders hilfreiche Größe, weil ein fester Wert
für unterschiedliche Zenitwinkel verschiedene Bedeutung hat. Es gilt näherungsweise

σφ = σs
φ ·

1

sin θ
. (6.8)
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6.2 Die Güte der Schätzung

Das Zeichnen einer Himmelskarte wird einfacher, wenn die beiden Halbmesser der Konfidenzellipse
bekannt sind, und um welchen Winkel die Ellipse verkippt ist. Man geht zu ihrer Hauptachsendarstel-
lung über, indem man sie diagonalisiert. Die zugehörige inverse Kovarianzmatrix lautet

C−1
D =

(
1
σ2
1

0

0 1
σ2
2

)
. (6.9)

Ohne Beschr̈ankung der Allgemeinheit ẅahlt manσ1 ≥ σ2. Als dritten Parameter verwendet man
den Drehwinkelα, den man zur Diagonalisierung5 verwendet. Eine Ellipse, deren größere Halbachse
in Zenitrichtung liegt, muss man um den Winkelα drehen, um zur eigentlichen Konfidenzellipse zu
gelangen.

Aus den L̈angen der Halbachsen kann man zwei weitere Parameter gewinnen. Der Quotient der bei-
den liefert die Exzentriziẗat der Ellipseε, das Produkt ist proportional zur Fläche. Ein Kreis mit der
gleichen Fl̈ache ḧatte den Radius des geometrischen Mittels der beiden. Diese Größe wird hier als
Flächenaufl̈osungσa bezeichnet. Sie wird in Abschnitt6.3genauer untersucht. Es ist

ε =
σ1

σ2

, (6.11)

σa =
√
σ1 · σ2 . (6.12)

6.2 Die Güte der Sch ätzung

6.2.1 Beispiele für Parabelanpassungen

In Abbildung 6.3 sind vier Beispiele f̈ur eine Paraboloidanpassung nach dem geschilderten Verfah-
ren gezeigt. Die Funktionswerte sind in rot und durchgezogen und die Paraboloidwerte in blau und
gestrichelt dargestellt. Die Projektionen der Konturen sind ebenfalls eingezeichnet.

Der weitaus ḧaufigste Fall ist oben links zu sehen. Die Funktion ist hinreichend glatt und wird gut
von dem Paraboloid beschrieben. Die Konturen liegenübereinander. Im Fall oben rechts zeigt die
Loglikelihood-Funktion ein Verhalten mit Sprüngen. Die Anpassung ist nicht ganz so gut, aber die
Konturlinien sind sehr̈ahnlich.

Unten links ist ein Fall pr̈asentiert, in dem die ursprüngliche Rekonstruktion kein echtes Minimum
gefunden hat. Der Paraboloid beschreibt eine Schräge. Unten rechts ist die numerische Minimierung
auf einem Sattelpunkt stehen geblieben. In solchen Fällen ist mindestens einer der Halbachsenpara-
meter negativ. Die Konfidenzellipse wird mathematisch zur Hyperbel. Die entscheidende Information
aus beiden unteren Bildern ist, dass man nicht das richtige Minimum gefunden hat.

5Man diagonalisiert mit der symmetrischen MatrixU und parametrisiert diesëuber den zugeḧorigen Rotationswinkelα.

C−1
D = UC−1U−1 mit U =

(
cosα sinα
− sinα cosα

)
. (6.10)
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Abbildung 6.3:Beispiele f̈ur Paraboloidanpassung an das Minimum der Loglikelihood-Funktion in
vier Fällen. Gezeigt ist die Funktion mit durchgezogenen, roten und die Anpassung mit gestrichelten,
blauen Linien an den geẅahlten Sẗutzstellen in Zenit und Spur-Azimut. Die Konturen sind jeweils in
die Ebene projiziert. Auf den Achsen sind die Abweichungen von der rekonstruierten Spur aufgetra-
gen.

6.2.2 Vergleich mit der Simulation

In Abbildung6.4 ist ein Vergleich der Aufl̈osungscḧatzer in Zenitσθ und Spur-Azimutσs
ϕ zwischen

Daten und Untergrundsimulation gezeigt. Die verwendeten Ereignisse stammen vonStufe 3der Ana-
lyse auf der noch keine Qualitätsschnitte angewandt worden sind (vgl. Abschnitt5.5). Es handelt sich
damit in der Hauptsache um fehlrekonstruierte atmosphärische Myonen. Dennoch werden die beiden
Größen gut im Monte-Carlo beschrieben.
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Abbildung 6.4:Vergleich der Aufl̈osungscḧatzer in Daten und Untergrundsimulation.Links : Der
Scḧatzerσθ. Rechts: Der Scḧatzerσs

ϕ. Der Vergleich ist aufStufe 3der Analyse gemacht. Die Kurven
sind flächennormiert.

Die Eigenschaften der Schätzer werden im Folgenden zunächst anhand der Signal-Simulation unter-
sucht. Um zu evaluieren, ob man durch das Verfahren tatsächlich Zugriff auf die Aufl̈osung erḧalt,
vergleicht man die Differenz aus wahrem und rekonstruiertem Zenitwinkelθw − θr mit dem Scḧatzer
σθ. Dazu wird die Verteilung desPulls6 Pθ

Pθ =
θw − θr

σθ
(6.13)

untersucht. Wennσθ keine Scḧatzung sondern exakt wäre, dann m̈usste Pθ normal-verteilt sein.

In Abbildung 6.5 ist P für Zenit und Azimut auf Stufe 3 der Analyse gezeigt. Den Bildern liegt
das atmospḧarische Neutrino-Monte-Carlo zu Grunde (vgl. Abschnitt4.4). An beide Graphen ist im

6pull: englisch f̈ur ziehen.

θP
-5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5

u
fi

g
ke

it
en

a
re

l. 
H

0
20
40
60
80

100
120
140
160  0.01± =  0.94 σ

 0.01± =  0.03 µ

φ
P

-5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5

u
fi

g
ke

it
en

a
re

l. 
H

0

20

40

60

80

100

120
 0.02± =  1.04 σ
 0.02± = -0.01 µ

Abbildung 6.5: Pull-Verteilung in Zenit (links) und Spur-Azimut (rechts) für atmospḧarisches
Neutrino-Monte-Carlo auf Stufe 3 der Analyse.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

zentralen Bereich[−2.5; +2.5] eine Gauß-Funktion angepasst. Im Rahmen der Anpassung stimmt
die Breite jeweils in etwa mit Eins̈uberein, wobei der Zenitfehler leichtüberscḧatzt und der Spur-
Azimutfehler leicht unterscḧatzt wird.

Die Verteilungen haben breitere Ausläufer, als man von einer reinen Gauß-Form erwarten würde. Das
liegt daran, dass das Loglikelihood-Gebirge von der reinen Paraboloid-Form abweicht. Wie in Kapi-
tel 5 diskutiert, gibt es mehrere Minima als Funktion der Winkel (vgl. Abbildung5.3). Der Verlauf
nahe der Tiefpunkte ist zwar parabelförmig, aber weiter davon entfernt

”
biegt“ die Funktion auf und

wird flacher, bevor sie zum nächsten Minimum hin wieder abfällt.

Für den Pull folgt daraus, dass es mehr Werte mit großem Betrag gibt, als eine exakte Gauß-Verteilung
erwarten ließe. Dazu kommen noch die Ereignisse, bei denen die Rekonstruktion nicht das Minimum
geẅahlt hat, in dessen N̈ahe die wahre Spur liegt. In diesem Fall ist die Schätzung des Messfehlers
von vornherein zu klein.

Bewertung der Pull-Verteilungen

Um die Verwendung einer Gauß-Kurve im zentralen Bereich zu rechtfertigen, werden in Abbil-
dung6.6 verschiedene Anpassungen an den Pull im Zenit miteinander verglichen. Im Gegensatz zu
Abbildung 6.5 liegt diesen Bildern die Signal-Simulation mit einer E−2

ν -Abhängigkeit zu Grunde,
weil die statistischen Fehler dann deutlich geringer sind (vgl. Abschnitt4.4).

In Diagramm6.6a) ist eine Gauß-Funktionen im zentralen Bereich zu sehen. Das entspricht der Vor-
gehensweise in Abbildung6.5. In Diagramm6.6b) ist die Gauß-Funktionen̈uber die gesamte Breite
der Verteilung angepasst. Die erwarteten nicht Gauß-förmigen Ausl̈aufer verbreitern die Funktion, so
dass man aus ihrer Standardabweichung nicht gut auf die statistisch bedingten Fehlrekonstruktionen
schließen kann.

In Diagramm6.6c) ist eine Anpassung zu sehen, die eine Summe zweier Gauß-Kurven ist. Solch eine
Funktion wird ḧaufig in der AMANDA-Kollaboration verwendet, um die Auflösung des Detektors zu
beschreiben. Die Anpassung ist sehr gut, aber als Qualitätskriterium der Aufl̈osungsscḧatzer kaum zu
interpretieren.

Im verbleibenden Diagramm6.6 d) ist eineStudent-t-Verteilung gezeigt (vgl. AbschnittE.1). Sie
entspricht der richtigen theoretischen Form, wenn man sowohl die Spurrichtung als auch den Schätzer
des Fehlers aus der Messung gewinnt. Diese Verteilung hat als einzigen Parameter die Anzahl der
Freiheitsgradef . Für f → ∞ geht sie in eine Gauß-Kurvëuber. Die betrachteten Ereignisse haben
mindestens 24 Treffer (vor der Trefferbereinigung) und fünf Spurparameter. Somit ist die Anzahl
der Freiheitsgrade groß genug, dass sich die Student-t- und die Gauß-Verteilung kaum unterscheiden
sollten. Die Zahl der Freiheitsgrade variiert von Ereignis zu Ereignis, bei einer Anpassung findet eine
Mittelung statt.

Auch die Student-t-Verteilung beschreibt die Form des Pulls sehr gut. Allerdings ist die Zahl der
Freiheitsgrade, durch die man die beste Anpassung erhält, mit f ≈ 2.8 deutlich zu klein. Auch das
findet seine Erkl̈arung in der Abweichung der Loglikelihood-Funktion von der Paraboloid-Form.
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Abbildung 6.6: Verschiedene Anpassungen an diePull-Verteilung im Zenit f̈ur die Neutrino-
Simulation mit einer E−2

ν -Verteilung. Abbildung a) und b) zeigen einfache Gauß-Kurven, während
in c) die Summe zweier Gauß-Verteilungen dargestellt ist. Neben den jeweiligen Breiten ist in c) auch
das Verḧaltnis der Gewichte der beiden Gauß-Komponentenh1/h2 angegeben. Abbildung d) zeigt
eine Student-t-Anpassung.

Im Folgenden wird mitMittelwert und Breite des Pulls stets auf die entsprechenden Größen einer
Gauß-Anpassung an das Intervall[−2.5; +2.5] Bezug genommen.

Die Energieabh ängigkeit der Pull-Verteilungen

Bei einem Vergleich der Pull-Verteilungen in den Abbildungen6.5 und6.6 a) fällt auf, dass f̈ur das
härtere Spektrum die Breite größer ist. Die Ursache dieses Effektes ist in Abbildung6.7 dargestellt.
Gezeigt sind die Pull-Eigenschaften in Abhängigkeit der Energie Ecµ, die das Myon an dem Punkt
seiner Bahn mit dem geringsten Abstand zur Detektormitte hat. Im Energiebereich bis10 TeV, für
den AMANDA optimiert ist, sind die Scḧatzer sehr gut, ẅahrend sie oberhalb einiger zehn TeV
schlechter werden.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

Das liegt zum Einen daran, dass das Likelihood-Modell der Standardrekonstruktion die Energie des
Myons nicht ber̈ucksichtigt. Daher stimmt für große Energien die theoretische Beschreibung nicht
mehr ganz und die Abweichungen der rekonstruierten von der wahren Spur sind im Mittel größer als
man durch die Form des Tales erwartet.

Zum Anderen k̈onnen hochenergetische Ereignisse wegen ihrer großen Lichtdeposition im Eis die
Datennahme auch auslösen, wenn sie weit entfernt am Detektor vorbeifliegen. Den Rekonstruktions-
algorithmen stehen nur Treffer zur Verfügung, deren zugehörige Photonen relativ weit durch das Eis
geflogen und entsprechend gestreut sind. Die Fehler der Richtungsrekonstruktion lassen sich wieder-
um nicht richtig abscḧatzen.

Ein Ansatz, um dem Phänomen der verbreiterten Pulls zu begegnen, ist eine energieabhängige Korrek-
tur. Entsprechende Versuche schlagen aber aus zwei Gründen fehl. Einerseits ist die Energiemessung
mit AMANDA sehr schwierig und daher ungenau (vgl. Kapitel3). Andererseits wird man Korrek-
turen am sẗarksten bei denjenigen Ereignissen anbringen, die von schlechter Qualität sind. Jegliche
Schnitte auf Qualiẗatsvariablen, dienachder Korrektur gemacht werden, verwerfen großenteils dieje-
nigen Ereignisse, die die stärksten Korrekturen erfahren. Jegliche Qualitätsschnitte m̈ussen demnach
vor einer m̈oglichen Korrektur durchgeführt werden.

Die Energiespektren der nachgewiesenen Myonen

Um ermessen zu k̈onnen, inwiefern die zu große Breite des Pulls bei hohen Energien berücksichtigt
werden muss, ist in Abbildung6.8 die Energieverteilung der Ereignisse in AMANDA dargestellt.
Sowohl f̈ur horizontal verlaufende Spuren mit80◦ < θstd. < 100◦ als auch f̈ur vertikale mitθstd. >
150◦ sind jeweils drei Energieverteilungen gezeigt: diejenige der Myonenergie am Entstehungsort auf
Stufe 3 und diejenige der Myonenergie am detektornächsten Punkt sowohl auf Stufe 3 als auch auch
Stufe 4 der Analyse. Es sind die Verteilungen für atmospḧarische Neutrinos und solche mit einem
E−2
ν -Spektrum einander gegenüber gestellt.

Die Form der Spektren ist durch mehrere Effekte bedingt. Je höher seine Energie, desto größer die
Wahrscheinlichkeit, dass ein Neutrino die Erde nicht durchdringen kann (vgl. Kapitel3). Zudem kann
es durch Neutrale-Strom-Wechselwirkungen in der Erde Energie verlieren. Dadurch ist der größte
Unterschied zwischen horizontalen und aufwärts laufenden Ereignissen erklärt.

Die Verteilung der Neutrinoenergien für diejenigen Ereignisse, die in AMANDA registriert werden,
entspricht dem Produkt des Neutrinospektrums in Detektornähe mit der neutrino-effektiven Fläche
(vgl. Abschnitt3.4) als Funktion der Energie. Die Neutrinoenergien sind in Abbildung6.8nicht dar-
gestellt.

Das Myon erḧalt bei seiner Entstehung einen Teil der Neutrinoenergie (vgl. Kapitel1), hat also weni-
ger Energie als das Neutrino. Während seines Fluges zum Detektor hin verliert es konstant Energie. Je
größer seine Ausgangsenergie, desto weiter entfernt kann es erzeugt werden und trotzdem die Daten-
nahme auslösen. Durch die Verluste ẅahrend der Propagation ist die Energie in Detektornähe geringer
als am Entstehungsort.
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Abbildung 6.7:Systematische Abḧangigkeit der Eigenschaften derPull-Verteilungen von der Myon-
energie Ecµ am detektorn̈achsten Punkt auf Stufe 3 der Analyse (für Zenit links und Azimut rechts).
Es sind jeweils Breite und Mittelwert gezeigt. Die durchgezogenen Linien zeigen die Sollwerte an,
während die schattierten Linien die Durchschnittswerte für die atmospḧarischeν-Simulation angeben.
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Abbildung 6.8: Vergleich der Energieverteilung der Myonen vor und nach Qualitätsschnitten. Die
Signal-Simulation ist in der linken Spalte jeweils für ein E−2

ν - und in der rechten Spalte für ein atmo-
spḧarisches Neutrinospektrum gezeigt. Die obere Reihe bezieht sich auf als horizontal rekonstruierte
Spuren mit80◦ < θstd. < 100◦, während die untere Reihe auf aufwärts laufenden mitθstd. > 150◦

beruht. Es sind jeweils die Myonenergie am Vertex Eµ auf Stufe 3 und die Myonenergie Ec
µ am detek-

tornächsten Punkt auf den Stufen 3 und 4 gezeigt. Rechts sind absolute Ereigniszahlen in 2000, links
relative Ḧaufigkeiten zu sehen.
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Abbildung 6.9:Abstand der Myonspur zur Detektor-Achse in der Signal-Simulation (E−2
ν ) vor und

nach den Qualiẗatsschnitten. Gezeigt sind die verschiedene Energiebereiche bis jeweils104 GeV,
105 GeV,106 GeV und ohne Begrenzung auf den Stufen 3 und 4 der Analyse. Die Detektorgrenze ist
als gestrichelte Linie angedeutet.

Durch die Qualiẗatsschnitte entsteht schließlich das resultierende Spektrum. Insbesondere da ein Neu-
ronales Netz eingesetzt wird, ist es schwierig, die Neutrinoeffizienz als Funktion der Energie zu er-
klären. Um sie zumindest zum Teil zu beschreiben, ist in Abbildung6.9der Abstand der Myonspuren
zur Symmetrieachse des Detektorzylinders (z-Achse) aufgeschlüsselt nach der Myonenergie darge-
stellt. Vor den Schnitten haben24% aller Spuren einen wahren Abstand von mehr als100 m von der
z-Achse. Davon haben wiederum27% eine Energie von mehr als Ec

µ > 105 GeV. Auf der letzten Stu-
fe der Analyse verbleiben nur sehr wenige Ereignisse, die nicht durch das instrumentierte Volumen
des Detektors laufen (etwa6%). Davon sind fast keine im oberen Energiebereich zu finden (weniger
als3%).

Ein Vergleich der Energiespektren in Abbildung6.8mit der Energieabḧangigkeit der Pull-Verteilun-
gen in Abbildung6.7zeigt, dass die Aufl̈osung nur f̈ur den geringsten Teil der Ereignisse auf Stufe 4
unterscḧatzt wird. F̈ur atmospḧarische Energien passiert es gar nicht und für das E−2-Spektrum sind
zenitwinkelabḧangig zwischen4% und25% der Ereignisse betroffen.

Der Pull in Abh ängigkeit der Myonflugrichtung

Abschließende Klarheiẗuber die G̈ute der Scḧatzung verschafft die Untersuchung der systemati-
schen Abḧangigkeiten der Pull-Eigenschaften nach allen Qualitätsschnitten. Sie sind für die Signal-
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Abbildung 6.10: Systematisches Verhalten derPull-Verteilung in Zenit und Azimut in der Signal-
Simulation f̈ur ein E−2

ν -Spektrum auf Stufe 4 der Analyse. Gezeigt sind Breite und Mittelwert als
Funktion der rekonstruierten Zenit- und Azimutwinkel.
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Abbildung 6.11:Pull-Verteilung in Zenit (links) und Spur-Azimut (rechts) für atmospḧarisches
Neutrino-Monte-Carlo auf Stufe 4 der Analyse.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

Simulation mit einem E−2
ν -Spektrum in Abbildung6.10als Funktion der rekonstruierten Zenit- und

Azimutwinkel dargestellt.

Wie schon vorher – bei der atmosphärischen Simulation auf Stufe 3 – werden die Fehler in Zeni-
trichtung etwas zu groß und die Fehler in Spur-Azimutrichtung etwas zu gering abgeschätzt. Die
Abweichungen von den Sollwerten sind aber unerheblich. Eine systematische Abhängigkeit der Pull-
Eigenschaften von der rekonstruierten Richtung ist nicht nachzuweisen. Allerdings liegt der Mittel-
wert des Pulls in Zenitrichtung durchgängig im Bereich negativer Werte7. Das korrespondiert mit der
systematischen leichten Fehlrekonstruktion, die in Abschnitt4.3diskutiert wird. Dieser Fehler fließt
als systematischer Fehler auf den Ort einer Punktquelle ein.

Ferner schl̈agt sich die Energieabhängigkeit der Breite des Pulls in der leichten Zenitwinkelabhängig-
keit vonPφ nieder, da die mittlere Energie in horizontaler Richtung größer ist.

Die Pull-Verteilungen der Signal-Simulation für ein atmospḧarisches Spektrum auf Stufe 4 der Ana-
lyse sind fast Gauß-förmig (vgl. Abbildung6.11). Ihre Breiten liegen deutlich unterhalb von Eins.
Eine m̈ogliche Korrektur m̈usste die Scḧatzer also eher verkleinern. In Anbetracht der Resultate aus
der Simulation mit einem E−2

ν -Spektrum wird dies aber unterlassen. Die Schätzer sind konservativ.

6.2.3 Vergleich mit rekonstruierten Teilspuren

In den aufgezeichneten Daten des Experimentes steht im Gegensatz zur Simulation die
”
Wahrheit“

nicht zur Verf̈ugung. Um dennoch die Qualität der Aufl̈osungsscḧatzung auch in den Daten̈uber-
prüfen zu k̈onnen, zerlegt man jedes Ereignis in zwei Hälften. Dazu werden alle Treffer nach ihren
absoluten Zeiten sortiert und durchnummeriert. Alle Treffer mit ungeraden Nummern bilden das Tei-
lereignis 1 und diëubrigen das Teilereignis 2. Damit hat man zwei unabhängige Messungen der
gleichen zu Grunde liegenden Spur.

Beide Teilereignisse durchlaufen die Rekonstruktionsalgorithmen und die Fehlerbestimmung. Man
erḧalt jeweils zwei Winkel und Fehlerschätzerθi, φi, σiθ undσiφ mit i ∈ {1, 2}. Die Gr̈oße Dθ

Dθ = θ1 − θ2 . (6.14)

hat einen FehlerσD
θ von

σD
θ =

√
(σ1

θ)
2 + (σ2

θ)
2 . (6.15)

Die Pull-Verteilung

Pθ =
Dθ

σD
θ

=
θ1 − θ2√

(σ1
θ)

2 + (σ2
θ)

2
(6.16)

7Die positive Abweichung des Mittelwertes im Bereich oberhalb von170◦ rührt daher, dass es größere Zenitwinkel als
180◦ nicht geben kann. Abweichungen der Rekonstruktion von der wahren Richtung bei Spuren in diesem Bereich
haben daher immer zu kleine Zenitwinkel.
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 θP
-5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5

u
fi

g
ke

it
a

H

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

1.4

 0.02± = -0.06 µ
 0.01± =  0.97 σ

 
φ

P
-5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5

u
fi

g
ke

it
a

H

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

1.4

 0.02± = -0.03 µ
 0.02± =  1.04 σ

Abbildung 6.12:Pull-Verteilung in Zenit und Spur-Azimut mit Teilspuren atmosphärischer, d.h.
abẅarts laufender Myonen.

sollte im Fall guter Scḧatzer eine Gauß-Verteilung mit Mittelwert Null und Breite Eins sein. Für Pφ
muss die Differenz der Azimutwinkel noch mitsin θ multipliziert werden, um n̈aherungsweise den
Unterschied zum Spur-Azimut auszugleichen. Es ist

Pφ =
sin θ · (φ1 − φ2)√

(σ1
φ)

2 + (σ2
φ)

2
. (6.17)

In Abbildung6.12ist P für Zenit und Azimut gezeigt. Die zu Grunde liegenden Daten sind abwärts
laufende Myonen, die weder Richtungs- noch Qualitätsschnitten unterworfen worden sind. DieÜber-
einstimmung mit der Gauß-Form entspricht den Erwartungen.

Damit sind die Gr̈oßenσθ undσφ als Scḧatzer f̈ur die Auflösung einsetzbar.

6.3 Die Aufl ösung im r äumlichen Winkel

Im Folgenden wird aus der Fehlerellipse ein Parameter für den Fehler im r̈aumlichen Winkel kon-
struiert (Abschnit6.3.1). Seine Verteilung auf der letzten Stufe der Analyse wird diskutiert (Ab-
schnit6.3.2) und die mittlere Aufl̈osung von AMANDA als Funktion von Flugrichtung und Energie
des Myons dargestellt (Abschnit6.3.3).

6.3.1 Die Konstruktion eines Sch ätzers für den Fehler im
Raumwinkelabstand

Die Fehlerellipse beschreibt eine Fläche, innerhalb derer mit einer Wahrscheinlichkeit von39.4%
die wahre Spurrichtung zu finden ist. Fragt man nach dem räumlichen Winkel zwischen wahrer und
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

rekonstruierter Spur, dann entspricht das dem Abstand vom Ellipsenmittelpunkt zu dem Punkt, der
die wahre Spur beschreibt.

Der Raumwinkelabstand kann nicht negativ sein. Sein Erwartungswert kann vom Ausläufer seiner
Verteilungüberproportional stark beeinflusst werden, daher verwendet man den Median als charakte-
risierende Gr̈oße. Der Median ist die Stelle der Verteilung, bei der das Integral50% erreicht.

Gesucht ist ein Scḧatzer f̈ur den Median M des Raumwinkels. Er wird aus den Halbachsen der Ellipse
σ1 undσ2 konstruiert.

Für den Raumwinkelfehler ist die Orientierung der Ellipse irrelevant. Die Gauß-Verteilung lautet im
Koordinatensystem, das parallel zu den Halbachsen liegt,

f(x1, x2) =
1

2πσ1σ2

e
− 1

2

((
x1
σ1

)2
+

(
x2
σ2

)2
)

. (6.18)

Um den Median zu erhalten, mussf(x1, x2) von (0, 0) aus in Kreisen nach außen integriert werden,
bis0.5 erreicht ist. Dieses Integral wird am besten in Polarkoordinaten ausgeführt:

0.5
!
=

∫ M

0

∫ 2π

0

f (r cosφ, r sinφ) r dr dφ . (6.19)

Sind die beiden Halbachsen gleich lang,σ = σ1 = σ2, dann wird aus der Ellipse ein Kreis und man
kann Gleichung6.19analytisch l̈osen. Es ist

0.5 = 1− e−
M2

2·σ2 . (6.20)

und somit
M =

√
2 ln(2) ·

√
σ1 · σ2 = 1.177 ·

√
σ1 · σ2 . (6.21)

Im Fall verschieden großer Halbachsen bleibt nur die numerische Integration. Ihr Resultat ist in Abbil-
dung6.13(links) dargestellt. Dort ist als Funktion der Exzentrizität ε deräquivalente Radius gezeigt,
bis zu dem integriert werden muss, damit Gleichung6.19erfüllt ist. Die Ellipsenfl̈ache ist konstant
gehalten mitσa = 1◦. Für andereσa muss der̈aquivalente Radius linear skaliert werden8.

Der äquivalente Radius ist invariant unter Vertauschung der beiden Halbachsenσ1 und σ2. An das
Ergebnis der numerischen Integration ist daher eine Funktion der Form c· (ε+ 1

ε
) angepasst worden.

Im Bereichε ∈ [1; 3], innerhalb dessen fast alle Ereignisse liegen, liefert die Anpassung eine gute
Beschreibung der numerischen Rechnung.

Mit der exzentriziẗatskorrigierten Fl̈achenauf l̈osung

σεa = 0.57 · (ε+
1

ε
) · σa (6.22)

8Der Zusammenhang ist linear, weil für feste Exzentriziẗat eine Ver̈anderung vonσa einer Skalierung der Koordinaten-
achsen entspricht.
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Abbildung 6.13:Exzentriziẗatskorrektur und Eigenschaften des Schätzersσa. Links: Äquivalenter
Radius (entsprechend Gleichung6.19) als Funktion der Exzentrizität.Rechts:Median der Raumwin-
kelverteilung jeweils f̈ur Ensembles von Ereignissen mit gleicher exzentrizitätskorrigierter Fl̈achen-
auflösungσεa dargestellt als Funktion vonσεa. Die lineare Anpassung entspricht der erwarteten Ur-
sprungsgerade mit Steigung 1. Der Vergleich ist auf Stufe 3 der Analyse mit atmosphärisch gewich-
teten Ereignissen gemacht.

ist ein Scḧatzer f̈ur den Fehler im Raumwinkel gewonnen. Per definitionem erwartet man, dass in
der Ḧalfte aller F̈alle der wahre Raumwinkelabstand kleiner und in der anderen Hälfte gr̈oßer als der
Scḧatzer ist. Damit entsprichtσεa dem Median der Verteilung des räumlichen Winkels.

Um das zu pr̈ufen, unterteilt man alle Ereignisse der Signal-Simulation in Ensembles mit gleicher
(korrigierter) Fl̈achenaufl̈osung. Der Median des räumlichen Winkels sollte genau der jeweiligen
Flächenaufl̈osung entsprechen. In Abbildung6.13(rechts) ist dieser Zusammenhang auf Stufe 3 der
Analyse gezeigt. Eine Geradenanpassung liefert die erwartete Ursprungsgerade mit Steigung 1.

Vor den Qualiẗatsschnitten entspricht die exzentrizitätskorrigierte Fl̈achenaufl̈osung damit dem Me-
dian des Raumwinkelabstandes zwischen wahrer und rekonstruierter Spur.

6.3.2 Die Verteilung des Fl ächenaufl ösungssch ätzers

In Abbildung6.14sind die Verteilungen vonσa undε in Daten und Simulation auf der abschließen-
den Stufe 4 der Analyse gezeigt. Um Verunreinigungen durch atmosphärische Myonen weitgehend
zu unterdr̈ucken, sind nur Ereignisse mit Zenitwinkeln größer als110◦ verwendet worden (siehe Ab-
bildung5.5).

Die Übereinstimmung zwischen dem Datensatz und der atmosphärischen Neutrinosimulation ist sehr
gut9. Somit hat man einen Zugang gewonnen, mit dem man die Auflösung des Detektorsin den Daten
und nicht nur in der Simulation – wie bisher – untersuchen kann. Die Ergebnisse einer entsprechenden
Studie werden im folgenden Abschnitt6.3.3gezeigt.

9Das Monte-Carlo ist mit dem Faktor0.86 skaliert (vgl. Abschnitt5.5).
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Abbildung 6.14:Vergleich vonσa und ε zwischen Daten und Neutrino-Simulation auf Stufe 4 der
Analyse. Um Verunreinigungen mit atmosphärischen Myonen zu unterdrücken, istθstd > 110◦ gefor-
dert. An die Datenpunkte sind jeweils Landau-Funktionen angepasst.

Sowohl die Fl̈achenaufl̈osung als auch die Exzentrizität sind mit Hilfe von Landau-Verteilungen –
oder korrekterweise Moyal-Verteilungen10 – parametrisiert worden. Diese sind von der Form

M(x;m, s) =
1√
2π
· e−

1
2(λ+e−λ) mit λ =

x−m
s

. (6.23)

Dabei stehtm für die Stelle, an der die Kurve ihr Maximum hat, unds parametrisiert die Breite und
den Ausl̈aufer der Verteilung. Die in Abbildung6.14gezeigten Kurven haben als Parameter

mσ = 1.81◦ sσ = 0.36◦

mε = 1.22 sε = 0.11 .
(6.24)

Diese Verteilungen k̈onnen verwendet werden, um Ereignissätze zu generieren, ohne die gesamte
Simulationskette zu durchlaufen. Wenn man sich nur für Richtung und Winkelfehler interessiert, kann
man diese Gr̈oßen aus den Anpassungen auslosen.

Die Parametrisierung der Fehler-Ellipsen durch ihre Fläche und Exzentrizität hat dabei einen ent-
scheidenden Vorteil gegenüber der Verwendung der Halbachsen. Währendσ1 undσ2 stark korreliert
sind, kann manσa und ε in guter N̈aherung als unabhängig voneinander betrachten. Das ist in Ab-
bildung 6.15verdeutlicht, in der die jeweiligen Größen und Korrelationskoeffizienten in den Daten
einander gegen̈ubergestellt sind. Die Korrelation aller vier Parameter mit dem Winkelα zwischen der
größeren Halbachse und der Zenitrichtung ist ebenfalls vernachlässigbar (nicht gezeigt).

10Die Landau-Verteilung ist nur in integraler Form darstellbar. Die Moyal-Verteilung ist eine analytisch geschlossene
Näherung. In der vorliegenden Arbeit werden beide Namen synonym für Funktionen entsprechend Gleichung6.23
verwendet. Die Moyal-Verteilung kann gut zur Beschreibung von Observablen verwendet werden, die nur positive
Werte annehmen und deren Verteilung Ausläufer haben k̈onnen.
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Abbildung 6.15:Vergleich der Korrelationen vonσ1 und σ2 (links) beziehungsweiseσa und ε
(rechts). Während die Halbachsen stark miteinander zusammenhängen, ist die Gr̈oße und die Form
der Fehlerellipse weitgehend unabhängig, wie die Korrelationskoeffizientenρ belegen.

6.3.3 Die Abh ängigkeit der Winkelaufl ösung von Richtung und
Energie der Spur

Die mittlere Winkelaufl̈osung des AMANDA-Neutrinoteleskopes wird von der Kollaborationübli-
cherweiseüber den WinkelΨ zwischen wahrer und rekonstruierter Spur bestimmt. Der Median
der entsprechenden Verteilung ist ein Maß für die Genauigkeit der Richtungsrekonstruktion. In der
Neutrino-Simulation mit atmosphärischem Energiespektrum wird er aufΨ ≈ 2.1◦ und mit E−2

ν -
Verhalten aufΨ ≈ 2.2◦ bestimmt. In den Daten ist diese Größe nicht zug̈anglich.

Die Verteilung der exzentrizitätskorrigierten Fl̈achenaufl̈osung wird in der Landau-Anpassung durch
zwei Parameter charakterisiert. Um ebenfalls nur eine Größe als Aufl̈osung anzugeben, wird der Me-
dian der jeweiligen Funktion verwendet. Er liegt in den Daten beiσεa ≈ 3.0◦ und in der Simulation
beiσεa ≈ 2.8◦ für atmospḧarische und beiσεa ≈ 2.5◦ für E−2

ν -Gewichte.

Der Median des Scḧatzers liegẗuber dem Median des wahren Raumwinkelabstandes. Das rührt da-
her, dass durch die Qualitätsschnitte Ereignisse mit einer besseren Richtungsrekonstruktion selektiert
werden, als allein aus der Form des Loglikelihood-Minimums zu schließen ist.

Die Abhängigkeit der Winkelaufl̈osung vom Zenit- und vom Azimutwinkel ist in Abbildung6.16zu
sehen. Die drei WerteΨ undσεa in der atmospḧarischen Simulation undσεa in den Daten sind einander
gegen̈ubergestellt.

In der N̈ahe des Horizontes ist die Auflösung in den Daten ein wenig schlechter als in der Neutrino-
Simulation (vgl. Abbildung6.16links). Das kommt von den horizontal rekonstruierten atmosphäri-
schen Myonen, die nicht von den Qualitätsanforderungen aus dem Datensatz entfernt worden sind.
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Abbildung 6.16:Abhängigkeit der Detektorauflösung von der Richtung der Spur in Daten und Simu-
lation auf Stufe 4 der Analyse.Links: gegen den Zenitwinkel.Rechts:gegen den Azimutwinkel für
Spuren mitθstd.> 110◦.

Sie haben typischerweise etwas schlechtere Auflösungen als die
”
echten“ Neutrinoereignisse, wenn-

gleich sie bessere Auflösungsscḧatzer als durchschnittliche Untergrundereignisse haben. Aus diesem
Beitrag r̈uhrt auch der Unterschied in den eingangs des Abschnitts genannten durchschnittlichen Wer-
ten vonσεa in Daten und Simulation.

Weiter weg vom Horizont werden die Daten sehr gut vom Monte-Carlo beschrieben. Auch passen die
Verläufe der drei Kurven als Funktion des Zenitwinkels sehr gut zusammen. Es werden diejenigen
Ereignisse am genauesten rekonstruiert, welche von schräg unten kommen und damit die längste
Flugstrecke durch den zylindrischen Detektor haben.

Um von der Kontamination durch atmosphärische Myonen unabhängig zu sein, sind in Abbildung6.16
(rechts) nur Ereignisse mit Zenitwinkeln oberhalb von110◦ verwendet. Die resultierenden Kurven
sind im Wesentlichen flach. Die statistischen Fehler bei der Bestimmung des Medians sind nur schwer
zug̈anglich. Zusammen mit der leichten Diskrepanz zwischen den Daten und der Simulation kann
man auf keine Abḧangigkeit der Aufl̈osung vom Azimutwinkel r̈uckschließen. Mit einer verbesserten
Simulation der Eiseigenschaften und erhöhter Statistik, sowohl in Daten, als auch im Monte-Carlo,
sollte es in der Zukunft m̈oglich sein, die Abweichungen der Detektorform vom Zylinder zu beob-
achten.

Der Verlauf der Aufl̈osung als Funktion der Myonenergie in Detektornähe ist in Abbildung6.17
(links) zu sehen. Es sind nur die Größen aus der Simulation aufgetragen, da die wahre Myonenergie
in den Daten nicht zug̈anglich ist.

Im Bereich atmospḧarischer Neutrinoenergien bis ca.10 TeV verlaufen sowohl die wahre Winke-
lauflösung, als auch der Schätzer flach und parallel zueinander. Oberhalb davon laufen sie jedoch
in verschiedene Richtungen. Währendσεa immer kleiner wird, nimmt der tatsächliche Fehler in der
Rekonstruktion zu, woraus die Verbreiterung der Pulls für höhere Energien resultiert (vgl. Abbil-
dung6.7).
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Abbildung 6.17: Links: Abhängigkeit der Detektorauflösung von der Myonenergie.Rechts:
Abhängigkeit der Detektorauflösung vom Zenitwinkel der Spur für die Neutrino-Simulation mit ei-
nem E−2

ν -Spektrum.

Der Einfluss auf die Winkelauflösung f̈ur Punktquellenenergien – mit E−2
ν -Abhängigkeit – ist in Ab-

bildung 6.17 (rechts) als Funktion des Zenitwinkels dargestellt. Der prinzipielle Verlauf entspricht
demjenigen f̈ur atmospḧarische Energien (Abbildung6.16links). Je n̈aher die Richtung am Horizont
liegt, desto mehr spielen hohe Energien eine Rolle und die beiden Kurven nähern sich einander an.

6.3.4 Fazit

In den vorangehenden Abschnitten werden mehrere Auflösungsscḧatzer in Zenit, Azimut und im
Raumwinkel diskutiert. Dabei werden ihre Eigenschaften vor und nach den Qualitätsschnitten und als
Funktion der Energie diskutiert. Es ergibt sich das folgende Bild:

Im Bereich atmospḧarischer Energien passen die Schätzer vor den Schnitten im Mittel gut zu den wah-
ren Abweichungen (Abbildungen6.5 und6.13rechts). Danach werden die Fehler leichtüberscḧatzt
(Abbildungen6.11und 6.16). Das r̈uhrt daher, dass in die Qualitätsschnitte zus̈atzliche Informatio-
nen einfließen, was zu einer Selektion von Ereignissen mit besserer Auflösung f̈uhrt, als gem̈aß der
Krümmung des Likelihood-Tales zu erwarten ist.

Für höhere Energien wird die Richtungsrekonstruktion schlechter, während die Scḧatzer kleiner wer-
den (Abbildungen6.17 links und6.7). Für Punktquellenspektren mit einer E−2

ν -Abhängigkeit f̈uhrt
das dazu, dass die Fehler im Mittel gerade richtig abgeschätzt werden (Abbildung6.10).

Damit sind die Aufl̈osungsscḧatzer in der Analyse einsetzbar.

Im folgenden Abschnitt6.4wird ihre Sẗarke als Qualiẗatsparameter untersucht. In TeilIII sind die er-
eignisindividuellen Winkelaufl̈osungen zentrale Grundlage der neuen Suchmethode nach kosmischen
Neutrino-Punktquellen.
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6 Die Winkelauf lösung von AMANDA

Nichtsdestotrotz sollte in weiterführenden Analysen auf ein Rekonstruktionverfahren gewechselt wer-
den, das die Energieabhängigkeiten mit ber̈ucksichtigt. Damit sollten nicht nur hochenergetische Er-
eignisse besser rekonstruiert, sondern auch die Auflösungsscḧatzer genauer werden können.

Ferner ẅare es ẅunschenswert, m̈oglichst viele der Informationen, die derzeit nur in den Qualitätspa-
rametern verwendet werden, in die Likelihood-Funktion mit einfließen zu lassen, damit sie bei der
Bestimmung der Winkelauflösung gleich mit ber̈ucksichtigt werden.

6.4 Die Eigenschaften der Aufl ösung als
Qualit ätsparameter

A priori erwartet man eine starke Korrelation zwischen Fehlrekonstruktion und schlechter Auflösung.
Im Folgenden soll quantitativ geklärt werden, inwiefern die Auflösungscḧatzer als Qualiẗatsparameter
verwendbar sind. Das geschieht im direkten Vergleich mit der direkten Länge Ldir, die ebenfalls stark
mit der Winkelaufl̈osung korreliert ist (vgl. Abschnitt5.4).

Die Größe, die als Schnittparameter untersucht wird, ist die Flächenaufl̈osung ohne Exzentrizitätskor-
rektur. Man verwendetσa und nichtσ1,2 oderσθ,φ, damit man nur einen Parameter verwenden muss.
Die ε-Korrektur wird unterlassen, da die Form der Fehlerellipse später explizit in die Punktquellensu-
che mit einfließt11. Das wird in Kapitel8 erklärt.

11Auch die Gr̈oße der Fehlerellipse wird auf natürliche Weise in die Punktquellensuche eingebaut.
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Abbildung 6.18: Verteilung von Ldir undσa in Signal und Daten auf Stufe 3 der Analyse. Die Daten
bestehen gr̈oßtenteils aus Untergrund. Alle Einträge im ersten Bin des linken Graphen sind mit dem
Faktor0.5 skaliert worden, damit die restliche Verteilung besser zu erkennen ist.
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6.4 Die Eigenschaften der Auflösung als Qualitätsparameter

In Abbildung6.18sind die Verteilungen von Ldir undσa für Signal und Daten vor den Qualitätsschnit-
ten gezeigt. Auf dieser Stufe der Analyse bestehen die Daten fast ausschließlich aus Untergrundereig-
nissen. Die hohen Einträge im ersten Bin des Ldir-Graphen stammen von Ereignissen, mit einem oder
keinem direkten Treffer. Die entsprechenden Werte wurden alle um Faktor zwei verkleinert, damit
der Rest der Verteilung besser sichtbar ist. Woher die feineren Strukturen der Verteilungen stammen,
ist nicht bekannt.

Die Signaleffizienz ist in Abbildung6.19als Funktion der Myonenergie gezeigt. Für jeweils drei Wer-
te, bei denen man typischerweise schneiden könnte, ist der Anteil der Ereignisse aufgetragen, die den
Schnitt passieren. F̈ur hochenergetische Ereignisse ist Ldir kein guter Qualiẗatsparameter. Allerdings
muss man beachten, dass die Signaleffizienz vonσa in diesem Bereich mit deshalb so gut ist, weil die
Aufl ösung unterscḧatzt wird.

Wie gut die beiden Gr̈oßen zwischen Signal und Untergrund diskriminieren können, zeigt Abbil-
dung6.20. Für eine Reihe an Schnittwerten ist jeweils die Signaleffizienz gegen den Anteil an Da-
tenereignissen eingezeichnet, die nach dem Schnitt verbleiben. Die Punkte, die den Schnitten aus
Abbildung6.19entsprechen, sind hervorgehoben.

Je n̈aher ein Punkt in diesen Diagrammen an(0, 1) liegt, desto besser, weil(0, 1) 100%-iger Signaleffi-
zienz bei vollsẗandiger Untergrundunterdrückung entspricht. F̈ur den Fall atmospḧarischer Neutrinos
gelingt mit Ldir die bessere Trennung zwischen Signal und Untergrund; das gilt zumindest für wei-
che Schnitte. Im Bereich von etwa60% Signaleffizienz kann mitσa besser separiert werden. Bei der
Neutrino-Simulation mit einem E−2

ν -Spektrum istσa durchweg die bessere Qualitätsgr̈oße.

Bei dem Ergebnis dieser Untersuchung muss betont werden, dass es von denübrigen Selektionskri-
terien abḧangt, die man anwendet. Die verschiedenen Qualitätsparameter sind teilweise stark mitein-
ander korreliert. Verlangt man beispielsweise ein Minimum an direkten Treffern (vgl. Abschnitt5.4),
dann sind alle Ereignisse mit verschwindender direkter Länge nicht mehr dabei. Die Linien aus blau-
en Kreuzen l̈auft dann bis zum Punkt(1, 1). Ob sie oberhalb oder unterhalb der Linie vonσa verläuft,
muss im Einzelnen untersucht werden.

Zudem muss der Untergrund insgesamt um etwa sieben Größenordnungen reduziert werden. In dem
schrittweisen Prozess, in dem das geschieht, sind immer wieder andere Untergrundarten dominant,
die von jeweils anderen Qualitätsparametern am besten separiert werden können. Nichtsdestotrotz
wird die Fl̈achenaufl̈osungσa – und die anderen Winkelfehlerschätzer f̈ur die weitere Analyse sehr
nützlich sein.
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Abbildung 6.20: Signaleffizienz gegen Untergrundunterdrückung von Ldir und σa als Qua-
lit ätsparameter für atmospḧarische Neutrinos (links) und Punktquellenneutrinos mit E−2

ν -Verlauf
(rechts). Die hervorgehobenen Punkte entsprechen den Schnitten aus Abbildung6.19 mit Ldir =
{50 m, 100 m, 150 m} undσa = {3◦, 4◦, 5◦}.
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Teil III

Die Suche nach Neutrino-Punktquellen
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7 Grunds ätzliches zur Suche nach
Neutrino-Punktquellen

Wenn die Begriffe sich verwirren,
ist die Welt in Unordnung.

(Konfuzius)

Im dritten Teil dieser Arbeit geht es um die Verfahren, die bei der Suche nach Neutrino-Punktquellen
zur Anwendung kommen. Das Ziel dieser Verfahren ist die Beantwortung der Frage, ob es im Univer-
sum Objekte gibt, die einen Fluss an hochenergetischen Neutrinos erzeugen. Dabei beschränkt man
sich in der Suche nachPunktquellenauf ortsfeste Objekte, deren Ausdehnung klein gegenüber ihrem
Abstand zur Erde ist.1

Findet man Punktquellen, dann möchte man ihre Eigenschaften vermessen. Wo ist die Quelle? Wie
groß ist der Neutrinofluss? Wie sind seine Energie- und seine Zeitabhängigkeit?

Findet man keine Punktquelle, dann möchte man eine obere Grenze auf den Fluss angeben.

Bei der Suche gibt es zwei fundamental unterschiedliche Fragestellungen:

1. Befindet sich an einem festgelegten Ort des Himmels eine Neutrino-Punktquelle?

2. Befindet sich in einem bestimmten Bereich des Himmels eine Punktquelle zunächst unbekann-
ten Ortes?

Der erste Fall entspricht der Situation, wenn man ein bestimmtes Kandidatenobjekt – beispielsweise
einen Aktiven Galaktischen Kern – daraufhin untersuchen möchte, ob es eine Neutrino-Punktquelle
ist.

Im zweiten Fall wird die Suche auf Objekte erweitert, die mit herkömmlicher Astronomie noch nicht
entdeckt worden sind. Sei es, weil sie keine Photonen aussenden, weil ausgesandte Photonen auf
dem Weg zur Erde absorbiert werden oder weil in dem entsprechenden Himmelsbereich noch nicht
eingehend genug gesucht worden ist.

Die Suche in einem Gebiet ist eine Erweiterung der Suche an einem Punkt, die eine entsprechen-
de Erweiterung der statistischen Methoden nach sich zieht. Im Folgenden geht es zunächst nur um
die erste Fragestellung. In Kapitel9 werden die Probleme und Lösungsm̈oglichkeiten der zweiten
Fragestellung aufgezeigt.

1Keines der untersuchten Objekte hat eine Ausdehung, die einige Bogenminutenüberschreitet. Im Rahmen der Winke-
lauflösung des AMANDA-Neutrinoteleskopes sind das in der Tat Punkte.
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7.1 Definition der Signalhypothese

Da bisher noch keine hochenergetischen kosmischen Neutrino-Punktquellen gefunden wurden2, wird
die Suche auf eine einfache Klasse an Modellen eingeschränkt. Das wird im folgenden Abschnitt7.1
beschrieben. In Abschnitt7.2wird die prinzipielle Suchstrategie erläutert, die allen Suchverfahren zu
Grunde liegt. Nach der Beschreibung, wieKonfidenzplotskonstruiert werden (Abschnitt7.3), wird
diskutiert, wie man die Qualität verschiedener Suchen miteinander vergleichen kann (Abschnitt7.4).
In diesem Zusammenhang wird auch der Qualitätsparameter gewonnen, mit Hilfe dessen eine Suche
optimiert werden kann. Es folgt eine Darlegung des bisherigen Suchverfahrens (Abschnitt7.5) und
die Begr̈undung, warum man zu einem neuen Verfahren wechseln sollte (Abschnitt7.6).

7.1 Definition der Signalhypothese

Im einfachsten Szenario gibt es am Himmel eine einzige Neutrinoquelle an einer bekannten Stelle.
Der zugeḧorige Ortsparameter wird mit~x0 = (α0, δ0) bezeichnet. Dabei stehtα0 für dieRektaszensi-
on undδ0 für dieDeklinationder Quelle. Es sind die beiden Koordinaten eines Koordinatensystems,
dessen Ursprung im Erdmittelpunkt liegt, dessen Richtungen aber gegenüber dem galaktischen Hin-
tergrund fest sind. Eine genaue Definition der verwendeten Koordinatensysteme und der Transforma-
tionen zwischen ihnen findet sich im AnhangB. Der Begriff Ort eines Ereignissesbezieht sich im
Folgenden auf die Richtung, aus der das zugehörige Neutrino gekommen ist, also auf den Ort auf der
Himmelskarte.

Es gibt theoretische Argumente (vgl. Kapitel2), nach denen die Energieabhängigkeit des Neutrino-
flusses einem Potenzgesetz der Form

Φd(E) =
dΦ

dE
(E) = Φd(E0)

(
E
E0

)−α
mit α = 2 (7.1)

folgt. In der Simulation des Signals und somit in der Analyse wird nur dieses Modell verwendet. Die
Sẗarke des Flusses wird mitΦν bezeichnet. Sie entspricht dem Integral des differentiellen Flusses
oberhalb einer Grenze von EGrenze= 10 GeV.3

Die Zeitabḧangigkeit der Quellenstärke wird hier nicht untersucht. Ein gefundener Fluss oder auch
eine Grenze darauf bezieht sich daher immer auf einen Mittelwertüber den Beobachtungszeitraum.

Ein wesentlicher Aspekt der Hypothese ist, dass es nur genau eine Punktquelle gibt. Physikalisch
wird diese Aussage kaum zutreffen, denn wenn es eine gibt, dann gibt es sicherlich noch weitere.
Nichtsdestotrotz ist diese Annahme gerechtfertigt, da man erwarten kann, dass es nur wenige Quel-
len gibt, die auf Grund ihrer individuellen Stärke, ihrer Entfernung und ihrer eventuell gerichteten
Abstrahlcharakteristik die Nachweisschwelleüberschreiten. F̈ur die Suche an einem festen Ort ist die
Wahrscheinlichkeit, dass sich eine zweite (Stör-) Quelle in direkter Nachbarschaft befindet, besonders

2Die Neutrinos von SN-1987A und unserer Sonne sind aus Sicht von Neutrinoteleskopen niederenergetisch.
3Die GrößenΦν undΦd(E0) unterscheiden sich um den FaktorE

2
0

EGrenze
. Üblicherweise ẅahlt man E0 = 1 GeV. Daraus

resultiert die etwas seltsame Situation, dass der integrale Fluss oberhalb von10 GeV, aber der zugehörige differentielle
Fluss an einer Stelle unterhalb dieser Grenzenergie angegeben wird.
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7 Grundsätzliches zur Suche nach Neutrino-Punktquellen

klein, bei einer Suche in einem Gebiet des Himmels wächst die Wahrscheinlichkeit mit steigender
Größe des Gebietes.

Ein Verfahren zur Entdeckung muss so konstruiert sein, dass jede weitere Neutrino-Punktquelle als
Beitrag zum Untergrund eingeht. Damit ist das Problem konservativ behandelt.

7.2 Die prinzipielle Suchstrategie

Da a priori nicht zwischen einem Neutrino, das in der Erdatmosphäre erzeugt wurde, und einem Neu-
trino, das von weither stammt, unterschieden werden kann, muss man aus einem größeren Datensatz
an Ereignissen herausfinden, ob an einer bestimmten Stelle des Himmels eine Punktquelle ist oder
nicht. Die Signatur ist eine lokalëUberḧohungüber dem Untergrund.

Aus dem Gesamtdatensatz werden diejenigen Ereignisse selektiert, die alle Qualitätsschnitte passie-
ren. Dabei ẅahlt man die Schnittkriterien derart, dass man möglichst gut Punktquellen untersuchen
kann. Woran die G̈ute gemessen werden kann, wird weiter unten diskutiert (siehe Abschnitt7.4).

Der reduzierte Datensatz wird dann weiter abstrahiert, da man von jedem Ereignis nur noch einen
Teil der Informationen verwendet, die während des Rekonstruktionsprozesses gewonnen werden. Die
wesentliche Gr̈oße ist der Ort eines Ereignisses am Himmel. Es liegt jedoch auf der Hand, dass auch
die in Kapitel6 eingef̈uhrte ereignisindividuelle Auflösung wichtige Informationen enthält. Rekon-
struierte Energie und Ankunftszeit des Neutrinos würde man als n̈achstes betrachten, wenn man sich
intensiver f̈ur die entsprechenden Spektren beziehungsweise das zeitliche Verhalten der Quellen in-
teressiert. Letztere werden in dieser Arbeit aber nicht verwendet.

Der Datensatz setzt sich aus den Signal- und den Untergrundereignissen zusammen. Ein detailliertes
Versẗandnis beider Ensembles ist essenziell, um eine Punktquelle korrekt und effizient nachweisen
oder ausschließen zu können.

Das Verhalten des Untergrundes entnimmt man den Daten selbst. Unter der Annahme, dass sich das
Ereignisensemble zum größten Teil aus atmosphärischen Neutrinos – und damit aus Untergrunder-
eignissen – zusammensetzt, kann man Stärke und Winkelabḧangigkeit des Untergrundverlaufes aus
den Daten abschätzen und parametrisieren. Dabei ist die Rotation des Detektors um seine Längsachse
von großem Vorteil. Durch den Poissoncharakter der einzelnen Prozesse und der dadurch garantierten
statistischen Unabhängigkeit von Einzelereignissen fallen alle Azimutabhängigkeiten der Detektoref-
fizienz durch Mittelung heraus. Der Untergrund ist unabhängig von der Rektaszension und muss nur
noch als Funktion der Deklination beschrieben werden.

Interessiert man sich für einen bestimmten Quell-Kandidaten, dann entnimmt man den Untergrund
aus dem zugeḧorigen Band gleicher Deklination aber abseits der Hypothesenrektaszension. Bei der
Untersuchung vieler Quellorte und letztendlich des gesamten Himmels ist es aus praktischen Gründen
nicht immer machbar, den jeweiligen Bereich bei der Beschreibung des Untergrundes auszunehmen.
Man entnimmt den Untergrundverlauf aus dem gesamten Datensatz. Ein eventuelles Signal wird da-
bei implizit über das zugeḧorige Deklinationsband verschmiert und der Untergrund leicht zu hoch
abgescḧatzt. Die daraus resultierenden Ergebnisse messen einer Quelle etwas zu niedrige Flüsse zu.
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7.2 Die prinzipielle Suchstrategie

Für eine Entdeckung entspricht das einer konservativen Behandlung des Problems. Damit ist auch die
Forderung aus dem letzten Abschnitt erfüllt, dass jede weitere Neutrino-Punktquelle als Beitrag zum
Untergrund eingehen soll.

Obere Grenzen sind aber ebenfalls zu niedrig, was als systematischer Fehler behandelt werden muss.
Die Größe des Fehlers hängt von der Sẗarke eines störenden4 Quelle ab. Ist sie schwach, dann ist
der Fehler vernachlässigbar. Ist sie stark, dann würde der Fehler groß werden, aber dann ist sie an-
dererseits nachweisbar und der entsprechende Himmelsbereich kann – und muss – aus den Daten
ausgenommen werden, wenn es um die Bestimmung des Untergrundes geht.

Aus der Rotationssymmetrie erwächst noch ein weiterer Vorteil. Man will zwar den Untergrund aus
den Daten parametrisieren, muss aber eine Vorgehensweise wählen, bei der man für ein wahres Signal
blind ist. Sonst besteht die Gefahr, dass bei der Optimierung der Analyse eine statistische Fluktuation
künstlich versẗarkt, und somit eine Punktquelle erzeugt wird, die nicht da ist.

Man erreicht die geforderte statistische Blindheit durch einen Randomisierungsprozess, indem man
jedem Ereignis einer Stichprobe eine zufällige Rektaszension zuweist.5 Dadurch erḧalt man einen
Datensatz, der sich vom tatsächlichen in keiner derjenigen Eigenschaften unterscheidet, die für die
Untergrundparametrisierung verwendet werden. Erst für den allerletzten Schritt der Analyse, die ei-
gentliche Messung, wird die statistische Blindheit aufgehoben und jedem Ereignis wieder der gemes-
sene Wert der Rektaszension zugewiesen.

Bei der Beschreibung des Signals muss man sich auf die Simulation verlassen, um die Reaktion des
Detektors zu verstehen und interpretieren zu können. Die zentrale Größe ist die effektive Neutrino-
fläche als Funktion der Einfallsrichtung – gemitteltüber die Neutrinoenergie mit dem oben diskutier-
ten E−2-Verhalten.

Die kosmischen Neutrinoquellen werden als punktförmig angenommen. Die rekonstruierte Myonver-
teilung aus dem Signal hat im Gegensatz dazu eine endliche Breite. Das liegt zum Teil am Winkel
zwischen Neutrino- und Myonflugrichtung. Dieser Effekt ist relativ klein (siehe Gleichung1.64). Er
wird im Folgenden alsnatürliche Breitebezeichnet. Die eigentliche Verbreiterung des Signals erfolgt
durch die Ungenauigkeit bei der Richtungsrekonstruktion des Myons.

Die Form des Signalensembles als Funktion des Ortes ist eine Faltung der natürlichen Breite mit der
winkelabḧangigen Detektoreffizienz. Diese Funktion muss dann ihrerseits mit der Detektorauflösung
gefaltet werden. In der Praxis nimmt man die effektive Neutrinofläche als konstanẗuber die intrinsi-
sche Breite an und multipliziert die Effizienz mit der Faltung der beiden Verschmierungen.

Die absolute Normierung der effektiven Neutrinofläche erḧalt man wiederum unter Zuhilfenahme der
Daten. Mit sehr restringenten Schnitten wird ein Ensemble separiert, das praktisch frei von fehlrekon-
struierten atmospḧarischen Myonen ist und damit (fast) ausschließlich aus atmosphärischen Neutrinos

4Von einer sẗorenden Quelle zu sprechen, ist zum gegenwärtigen Zeitpunkt vielleicht nicht ganz angemessen.
5Dieser Mechanismus funktioniert in der Nähe des Nordpols nicht mehr. Eine zufällige Verschiebung entlang der Rek-

taszension hat einen umso geringeren Effekt, je näher man dem Pol kommt. In dieser Arbeit werden keine Hypothe-
sepunkte n̈aher als5◦ am Nordpol untersucht.
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7 Grundsätzliches zur Suche nach Neutrino-Punktquellen

besteht. Aus dem Vergleich mit der entsprechenden Simulation erhält man den gesuchten Normie-
rungsfaktor. Die Unsicherheiten werden dann nur durch die Ungenauigkeit bestimmt, mit der der
atmospḧarische Neutrinofluss bekannt ist (±25%). Siehe auch Abschnitt5.5.

7.3 Statistische Observable und Konfidenzplots

Für einen festgelegten Ort der Signalhypothese ist der einzige freie Parameter der NeutrinoflussΦν .
Die Anzahl der Signalereignisse in einer Messperiode der Dauer TL bei neutrino-effektiver Fl̈ache
Aν

eff folgt einer Poisson-Verteilung mit dem Erwartungswertµsg. Multipliziert man die Definitions-
gleichung von Aνeff (Gleichung3.22) mit der Messdauer, dann folgt

µsg = Φν
sg · Aν

eff · TL . (7.2)

Zur Messung der beiden Größenµsg undΦν
sg geht man jeweils folgendermaßen vor.

Zunächst wird aus den Daten eine statistische Observable, also eine zufallsverteilte Größe, extrahiert.
Man kann sich hier beispielsweise eine Ereignisanzahl vorstellen. Für jeden m̈oglichen Wert des
Signalparameters (Φν

sg oderµsg) muss die Observable unterschiedlich verteilt sein. Ansonsten kann
man aus dem Messwert der Observablen nicht auf den Parameter rückschließen.

Für jede Hypothese macht man einen statistischen Test, der entscheiden soll, ob durch die Beobach-
tung die Hypothese abgelehnt wird oder nicht. Dazu betrachtet man die Verteilung der Observablen
für den gegebenen Hypothesenparameter und wählt daraus ein Intervall I aus. Eine Beobachtungx /∈ I
interpretiert man als Ablehnung der Hypothese.

Um das Intervall festzulegen, wird zuerst einKonfidenzniveau CL6 geẅahlt, beispielsweise CL=
90%. Das entspricht der Wahrscheinlichkeit, dass die Observable in I liegt, wenn die Hypothese
stimmt. Entsprechend lehnt man die Hypothese mit der Wahrscheinlichkeit(1 − CL) ab, obwohl
der Signalparameter richtig ist. Dieser Fehler heißtFehler erster Art. Er ist schlimmer als derFehler
zweiter Art, bei dem die Hypothese nicht abgelehnt wird, obwohl sie falsch ist. Das Konfidenzniveau
beschreibt also (indirekt) die Wahrscheinlichkeit, einen Fehler erster Art zu begehen.

Es gibt noch eine weitere Freiheit bei der Wahl des Intervalles, nämlich wie seine genaue Positionie-
rung festgelegt wird. Aus dem Bisherigen folgt nur, dass das Integral der Observablenverteilungüber
I gleich dem Konfidenzniveau ist. Zur Festlegung der Grenzen entscheidet man sich für ein Verfahren,
dass die verschiedenen Werte der Observablen in eine bestimmte Reihenfolge bringt. Entsprechend
dieser Ordnung nimmt man Werte in das Interval I auf, bis es groß genug ist, um der Integralbedin-
gung zu gen̈ugen. Dieser Vorgang wird alsOrdering7 bezeichnet.

In älteren Vorgehensweisen wählt man einseitige oder um den Erwartungswert zentrierte Intervalle.
Im ersten Fall entspricht die Ordnung direkt dem Wert der Variablen, im zweiten Fall ist sie durch
den Abstand vom Erwartungswert gegeben.

6Für Confidence Level
7Ordering: Englisch f̈ur Reihenfolge
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7.3 Statistische Observable und Konfidenzplots

Als Standardverfahren hat sich das Ordnungsverfahrenüber Likelihood-Verḧaltnisse durchgesetzt
([FC98]8). Dabei wird f̈ur jeden Observablenwertx der Hypothesenparameterµbest bestimmt, f̈ur
den es am wahrscheinlichsten ist,x tats̈achlich zu messen. Die zugehörige Wahrscheinlichkeit – ei-
gentlich Likelihood – bezeichnet man alsP (x, µbest). Entsprechend bestimmt man die Likelihood
P (x, µ0) dafür,x mit der zu untersuchenden Hypotheseµ0 zu erhalten. Der Quotient der beiden stellt
das erẅahnte Likelihood-Verḧaltnis R dar. Diese Größe verwendet man als Ordungsparameter und
fügt Observablen mit größerem R dem Interval I früher zu.

Um viele Hypothesentests gleichzeitig durchführen zu k̈onnen, konstruiert man einenKonfidenzplot.
In einem zweidimensionalen Graphen trägt man den HypothesenparameterΦν

sg oderµsg auf der Ordi-
nate und die Observablex auf der Abzisse auf. F̈ur jeden Wert vonµ wird entsprechend der eben
diskutierten Vorgehensweise ein Intervall inx-Richtung bestimmt und in dem Graphen markiert.
Es entsteht ein zusammenhängender Bereich, der alsKonfidenzg̈urtel bezeichnet wird. F̈ur jeden
Messwertx kann man ein zugehörigesKonfidenzintervallauf der Achse der Parameter ablesen, in-
dem man den markierten Bereich betrachtet. Liegt ein gemessener Wertx0 innerhalb des Intervalles in
x-Richtung f̈ur eine bestimmte Hypothese, dann liegt der entsprechende Hypothesenparameter inner-
halb des Konfidenzintervalles, das zu dem Messwertx0 geḧort. Für den wahren Parameter ist das mit
der Wahrscheinlichkeit des Konfidenzniveaus der Fall. Per constructionem liegt der wahre Wert eben-
falls mit dieser Wahrscheinlichkeit im Konfidenzintervall. Die Konstruktion eines Konfidenzgürtels
ist in Abbildung7.1a) bis d) illustriert.

Das wesentliche Kriterium an einen Konfidenzplot, um entscheiden zu können, ob man statistisch
korrekte Aussagen entnehmen kann, ist dieCoverage9. Man sagt, ein Konfidenzplot habeCoverage,
wenn f̈ur jeden Wert des Hypothesenparameters die integrierte Wahrscheinlichkeit im zugehörigen
Messwertintervall de facto größer oder gleich dem Konfidenzniveau ist. Falls das Integral echt größer
ist, was im Falle diskreter Observabler wie etwa Anzahlen unvermeidlich ist, dann spricht man von
Overcoverage. Ist die Bedingung nicht erfüllt, dann verwendet man die BezeichnungUndercoverage,
um auszudr̈ucken, dass man den statistischen Aussagen keinen Glauben schenken darf.

ObwohlOvercoveragezu konservativen Ergebnissen führt, ist es dennoch eine unerwünschte Eigen-
schaft. Ist eine gr̈oßere Wahrscheinlichkeit im Intervall I erwünscht, dann muss man das Konfidenz-
niveau erḧohen.

Undercoveragemuss dagegen unter allen Umständen vermieden werden. Bei der direkten Konstruk-
tion von Konfidenzplots tritt dieser Fall nicht ein. Gefährlicher ist es, wenn man in einer statistischen
Analyse Entscheidungen versteckt trifft, die eigentlich mittels eines Konfidenzplots entschieden wer-
den sollten.

Das klassische Beispiel aus dem oben erwähnten Papier ist unter dem StichwortFlipflopping10 be-
kannt. Man betrachtet zwei m̈ogliche Klassen von Ausgängen einer Beobachtung. Für große Werte
einer Observablen, gibt man zentrale Konfidenzgrenzen an. Das entspricht einer Entdeckung. Ist der
Wert klein, gibt man nur eine obere Grenze an. Für beide F̈alle werden Konfidenzplots erstellt, die
beide jeweils Coverage haben. Der Wert der Observablen entscheidet aber darüber, in welchem der

8Dieses Papier von Feldman und Cousins ist sehr empfehlenswert.
9Coverage: Englisch f̈ur Bedeckung

10Flipflopping: Englisch etwa f̈ur Hin- und Herspringen
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Abbildung 7.1: Die Konstruktion von Konfidenzplots: Abbildungen a) bis c) zeigen die Verteilung
einer Observablen für Signalparameterµ = 3, µ = 1 undµ = 0. In diesem Beispiel sind es Gauß-
Verteilungen der Breite1 und mit dem Mittelwert des zugehörigen Signalparameters. Diese Situation
entspricht einer unverzerrten Messung mit festem Fehler.
Es wird jeweils ein Intervall ausgewählt, dessen Integral dem Konfidenzniveau von90% entspricht.
Die entsprechenden Intervalle werden imKonfidenzplotin Abbildung d) wie skizziert eingetragen. Es
entsteht der hervorgehobene Bereich, derKonfidenzg̈urtel. Eine nachfolgende Messung der Observa-
blen – hier beispielsweise bei3 – führt zu einemKonfidenzintervallin y-Richtung, innerhalb dessen
mit der Wahrscheinlichkeit des Konfidenzniveaus der wahre Signalparameter liegt.
In Abbildung e) sind die Konfidenzplots für die Konfidenzniveaus von90% und entsprechend5σ
übereinandergelegt. Die oberen und unteren Grenzen der jeweiligen Graphen sind entsprechend mit
OG und UG beschriftet. Will man erst ab einer Signifikanz entsprechend5σ von einer Entdeckung
sprechen, kann man den90%-Konfidenzplot um die schraffierte Fläche erweitern. Es wird kontrol-
liert Overcoverage eingeführt. Bei einer Messung der Observable in dem Bereich, innerhalb dessen
UG5σ = 0, werden nur obere Grenzen angegeben. Für größere Messwerte erhält man zweiseitige
Grenzen.
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7.4 Die Qualität eines Verfahrens zur Punktquellensuche

Graphen das Konfidenzintervall abgelesen wird. Man verwendet eigentlich nur einen Konfidenzplot,
der unterhalb eines Schwellenwertes dem einen und oberhalb davon dem anderen ursprünglichen
Konfidenzplot entspricht. Der resultierende Graph hat Undercoverage.

Die Zielsetzung, die zu dieser Vorgehensweise führt, ist korrekt. Man m̈ochte in der Tat f̈ur große
Beobachtungswerte zentrale Grenzen und für kleine Werte nur obere Grenzen für den Signalparameter
erhalten.

Auch dieses Problem wird durch die Verwendung von Likelihood-Verhältnissen gel̈ost. Es stellt sich
ein fließender̈Ubergang zwischen einseitigen oberen Grenzen und zweiseitigen Konfidenzintervallen
ein (vgl. Abbildung7.1d). Allerdings muss man gewahr bleiben, dass selbst wenn man eine von Null
verschiedene untere Grenze erhält, noch keine Entdeckung vorliegen muss. Das Konfidenzintervall
schließt den wahren Wert nur mit einer Wahrscheinlichkeit entsprechend des Konfidenzniveaus ein.

Eine m̈ogliche L̈osung besteht darin, künstlich Overcoverage einzuführen. Wenn man beispielsweise
ein Konfidenzniveau von90% für seine Ergebnisse gewählt hat, aber erst ab einer5σ entsprechenden
Wahrscheinlichkeit von einer Entdeckung sprechen möchte, dann konstruiert man zunächst beide
zugeḧorigen Konfidenzplots. F̈ur Messwerte, deren untere Grenze im5σ-Graph von Null verschieden
ist, wählt man zweiseitige90% Intervalle. F̈ur alle anderen Werte, gibt man einseitige obere Grenzen
für 90% an. Das ist in Abbildung7.1e) skizziert.

Wegen des linearen Zusammenhangs von Neutrinofluss und Erwartungswert der Signalereignisse
(Gleichung7.2) macht es grundlegend keinen Unterschied, ob man Konfidenzplots mitΦν

sg oderµsg

auf der y-Achse konstruiert. Allerdings können systematische Unsicherheiten in der effektiven Fläche
nur eingef̈ugt werden, wenn der Fluss als Signalparameter verwendet wird. Entsprechende Methoden
werden in [C+03b, Hil03] diskutiert.

7.4 Die Qualit ät eines Verfahrens zur Punktquellensuche

In diesem Abschnitt werden drei Maße vorgestellt, anhand derer eine Methode zur Punktquellensuche
bewertet werden kann: die erwartete Signifikanz, die Genauigkeit der Parameterbestimmung und die
Sensitiviẗat. Erstere kann man noch verfeinern und diegarantierteSignifikanz angeben.

Signifikanz. Die Signifikanz beschreibt die Wahrscheinlichkeit, den beobachteten Messwert durch
eine Fluktuation des Untergrundes zu erhalten. Ausgedrückt wird diese Wahrscheinlichkeit in
Standardabweichungen einer Gauß-Verteilung. Man integriert die Untergrundverteilung ober-
halb des Messwertes und findet die Wahrscheinlichkeit P. In einer Gaußverteilung mit Erwar-
tungswert Null und Breiteσ sucht man die Stellex, für die das Integral oberhalb vonx ebenfalls
den Wert P hat. Die Signifikanz ist dann definiert als

ζ =
x

σ
. (7.3)

Im Falle eines Gauß-verteilten Untergrundesf(x;µ, σ) mit Mitterwertµ und Breiteσ

f(x;µ, σ) =
1√
2πσ
· e−

(x−µ)2

2σ2 (7.4)
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7 Grundsätzliches zur Suche nach Neutrino-Punktquellen

kann die Signifikanz einer Messung vonx0 durch die Funktionswerte an den Stellenx0 undµ
berechnet werden, auch ohne dassσ explizit bekannt ist:

ζ =

√
−2 · ln f(x0;µ, σ)

f(µ;µ, σ)
. (7.5)

Erwartete Signifikanz. Für bekannte oder angenommene Signal- und Untergrundflüsse kann man
den Erwartungswert der Signifikanz bestimmen.

Garantierte Signifikanz. Bestimmt man die Signifikanz in vielen simulierten Experimenten, dann
liegen die erhaltenen Werte teilweise oberhalb und teilweise unterhalb des Erwartungswertes.
Aus der entsprechenden Verteilung bestimmt man diegarantierteSignifikanz f̈ur ein geẅahltes
Konfidenzniveau CL derart, dass nur mit einer Wahrscheinlichkeit von(1−CL) eine geringere
Signifikanz gemessen wird. Allerdings ist der Begriffgarantiertnicht wörtlich zu nehmen.

Genauigkeit der Flussmessung. Gemessen werden soll der Fluss einer Quelle. Der relative und
absolute Fehler dieser Flussbestimmung sind der direkte Ausdruck der Qualität dieser Messung.

Genauigkeit der Ortsmessung. Im Fall, dass eine Quelle gefunden wird, möchte man auch wis-
sen, wo sie ist. Die Unsicherheit in der Bestimmung des Ortes gibt ebenfalls Auskunftüber die
Güte eines Verfahrens.

Sensitivit ät. Falls man keine Quelle findet, m̈ochte man eine obere Grenze auf den Fluss einer
möglichen nicht nachgewiesenen Quelle angeben. Der Erwartungswert dieses Flusslimits unter
der Annahme, dass kein Signal präsent ist, heißtSensitiviẗat.

Je gr̈oßer die erwartete Signifikanz und je kleiner die Messfehler und die Sensitivität, desto besser.

Alle betrachteten Gr̈oßen sind Erwartungswerte, in deren Bildung die tatsächliche Verteilung der
Observablen einfließt. Diese ist aber a priori unbekannt. Fast alle dieser Bewertungsgrößen kann man
nur als Funktion des wahren (und unbekannten) Signalflusses angeben. Nur bei der Sensitivität ist die
Situation etwas anders, da hier die Annahme zu Grunde liegt, dass kein Signal vorhanden ist.

Die Sensitiviẗat hat sich als allgemeines Kriterium zur Optimierung von Suchen durchgesetzt, selbst
wenn eine Quelle einer vorgegebenen Stärke damit nicht ganz optimal untersucht werden kann.

7.5 Das ”alte“ Verfahren: die gebinnte Suche

Die gebinnte Sucheist ein reines Z̈ahlexperiment. Man ẅahlt einen Ausschnitt am Himmel, einBin11,
das um den Hypothesenpunkt~x0 gelegt wird.Überlichweise verwendet man entweder rechteckige

11für EnglischEimer, Beḧalter, Kasten
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oder kreisf̈ormige Bins. Die statistische Observable ist die Anzahl an Ereignissenn, deren rekon-
struierte Herkunftsrichtung innerhalb des Bins liegt. Sie folgt einer Poissonverteilung, wobei der Er-
wartungswertµ sich als Summe aus dem Untergrund- (µbin

bg ) und dem Signalerwartungswert (µbin
sg )

zusammensetzt ([Neu99]).

P(n;µ = µbin
sg + µbin

bg ) = e−µ
µn

n!
(7.6)

Aus den Daten im gleichen Zenitband schätzt man – wie im letzten Abschnitt diskutiert – den Unter-
grund ab, in diesem Fall den Erwartungswert an Untergrundereignissen (µbin

bg ).

Den Signalparameter erhält man aus dem Signalflussüber Gleichung7.2. Allerdings muss ber̈uck-
sichtigt werden, dass ein Teil der Signalereignisse außerhalb des Bins liegen kann. Diesen Effekt
beschreibt man mit derBineffizienzεbin. Das ist der Prozentsatz an Signalereignissen, der innerhalb
eines Bins erwartet wird. Es gilt

µbin
sg = Φν

sg · Aν
eff · TL · εbin . (7.7)

Damit kann man Konfidenzplots konstruieren, wie in Abschnitt7.3beschrieben.

7.6 Die Notwendigkeit eines neuen Verfahrens

Die Information der ereignisindividuellen Winkelauflösung (siehe Kapitel6) ist für die Punktquellen-
suche wertvoll. Betrachten wir zwei Ereignisse, die beide von dem hypothetischen Ort~x0 der Quelle
den gleichen Abstand von4◦, jedoch unterschiedliche Auflösungen von2◦ respektive5◦ haben. Das
zweite, schlechter aufgelöste Ereignis unterstützt die Hypothese besser als das erste, von dem man
nicht erwarten ẅurde, dass seine wahre Richtung~x0 ist. Hätten umgekehrt beide Ereignisse einen ver-
schwindend geringen Abstand vom Ort der Quelle, dann würde das besser aufgelöste Ereignis mehr
für die Hypothese sprechen.

Bei der gebinnten Suche gibt es für ein Ereignis nur zwei M̈oglichkeiten. Entweder befindet es sich
innerhalb des Suchausschnittes oder nicht. Will man die Winkelauflösungsinformation verwenden,
dann steht man vor einem Problem.Ähnlich schwierig gestaltet sich die Integration weiterer Informa-
tionen, die bei der Entdeckung hilfreich sein könnten. Der Unterschied in den Energiespektren von
Signal und Untergrund lässt sich nicht verwenden, ebensowenig wie die zeitlichen Verläufe, die bei
der Untersuchung transienter Phänomene wichtig werden.

Das alles verlangt nach einer neuen Methode, die Ereignisse auf Grund zusätzlicher Information, also
zus̈atzlich zu ihrer Richtung, unterschiedlich behandelt.

Darüber hinaus kann man noch zwei weitere Aspekte verbessern. Für den Fall, dass man eine Quelle
entdeckt, m̈ochte man Ort und Fluss messen. Die typische Bingröße von etwa6◦ Radius machen eine
Ortsbestimmung recht ungenau. Man erhält keinerlei Information dar̈uber, wo innerhalb eines Bins
eine entdeckte Quelle liegt. Bisherige Suchen ([Bir02]) legen vier Netze aus Bins̈uber den Himmel,
was zu einer Ortsungenauigkeit in der Größenordnung des Binradius führt.
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7 Grundsätzliches zur Suche nach Neutrino-Punktquellen

Bei der Bestimmung des Flusses beeinträchtigt die Bineffizienzεbin die Genauigkeit. Der Zusammen-
hang zwischen Erwartungswert der beobachteten Signalereignisse und Signalfluss ist in Gleichung7.7
gegeben. Der Einfluss der Bineffizienz soll im Folgenden veranschaulicht werden.

Der statistische Fehler eines Zählexperimentes entspricht der Wurzel des Erwartungswertes. Im Grenz-
fall verschwindenden Untergrundes wird der Messfehler des Signalflusses um den Faktor1√

εbin
ver-

größert.

Hält man die Bingr̈oße fest und variiert die Detektorauflösung, dann ist der Untergrund ebenfalls fest
und die Bineffizienz ver̈andert sich. Die Signifikanz Signal√

Untergrund ist proportional zuεbin.

Diese Betrachtungen sind im Detail nicht korrekt. Zum Einen ist der Fall verschwindenden Untergrun-
des unrealistisch und zum Anderen hängt die optimale Bingr̈oße von der Detektorauflösung ab. F̈ur
eine detailkorrekte Betrachtung, wie die Genauigkeit der Flussmessung von der Bineffizienz abhängt,
muss man die komplette Analyse durchführen und Konfidenzplotkonstruktionen verwenden.

Es liegt aber auf der Hand, dass man ein Verfahren haben möchte, das alle aufgenommenen Signaler-
eignisse einer Quelle berücksichtigt.

Trotz der genannten Nachteile sei betont, dass die gebinnte Suche nicht ohne Berechtigung ist. Sie
ist relativ simpel und dadurch robust. Die Statistik ist analytisch untersuchbar, was ebenfalls von
Vorteil ist. Damit wird die gebinnte Suche für alle nach ihr folgenden Konzepte als Vergleich und
Konsistenzpr̈ufung dienen.
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8 Die ungebinnte
Maximum-Likelihood-Methode

Mit etwas Geschick kann man aus den Steinen,
die einem in den Weg gelegt werden, eine Treppe
bauen.

(Erich Kaestner)

Motiviert durch die Forderungen, die im letzten Abschnitt des vorangehenden Kapitels gestellt wor-
den sind, soll im Folgenden ein neues Verfahren zur Neutrino-Punktquellensuche entwickelt werden.
Der zentrale Gesichtspunkt ist die Einbindung der ereignisindividuellen Winkelauflösung. Weitere
Ziele sind verbesserte Messgenauigkeiten für die Fluss- und die Ortsbestimmung im Fall einer Ent-
deckung.

Einer der naheliegendsten Gedanken zur Erweiterung der gebinnten Suche besteht darin, jedem Er-
eignis ein Gewicht zu geben. Obwohl in dieser Arbeit ein anderer Weg eingeschlagen wird, soll dieser
Ansatz n̈aher beleuchtet werden. Das geschieht zur Einführung prinzipieller Ideen und als Motivation
der Entwicklung einer Maximum-Likelihood-Methode.

In Kapitel6 wird die Winkelaufl̈osung f̈ur ein Ereignis aus einer zweidimensionalen Gauß-Verteilung
gewonnen. Sie beschreibt für jeden Ort des Himmels, wie wahrscheinlich es ist, dass das Ereignis
tats̈achlich von dort gekommen ist. Um diese Größe als Gewicht zu verwenden, kann man für einen
hypothetischen Punktquellenort alle entsprechenden Wahrscheinlichkeiten aufaddieren. Der Ort mit
der ḧochsten Summe ist dann auch der wahrscheinlichste Ort für eine Punktquelle.

Mit diesem Zugang l̈ost man sich von der Beschränkung, eine endliche Zahl an Suchgitternüber
den Himmel zu legen. Stattdessen wird um jeden gemessenen Ereignispunkt die zugehörige Gauß-
Verteilung gelegt und an jeder Stelle aufsummiert. Es entsteht eine stetige Funktion der Himmelsko-
ordinaten.

In der Praxis wird eine solche Funktion nur an einer endlichen Zahl an Stützstellen evaluiert. Man
verwendet implizit wieder ein Suchgitter, jedoch mit dem Unterschied, dass die Verwendung von
mehr Suchpunkten nur einer Verfeinerung der Evaluation obiger Funktion dient. Die Stetigkeit der
Funktion ist Ausdruck der Korrelation benachbarter Funktionspunkte, welche durch die Gauß-förmi-
ge Verschmierung durch die Detektorauflösung herr̈uhrt1.

Das erste Problem der Vorgehensweise mit Gewichten liegt darin, dass Wahrscheinlichkeitenaddiert
werden. Logisch entspricht das einemOder. Man will aber alle Ereignisse gemeinsam beschreiben.
Das entspricht einem logischenUnd. Die Wahrscheinlichkeiten sollten demnachmultipliziertwerden.

1Dieser Aspekt wird in Kapitel9 im Detail aufgegriffen.
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8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode

Nichtsdestotrotz ist zun̈achst jede Methode gerechtfertigt, sofern sie Punktquellen finden kann. In
der Addition der Gauß-Kurven ist aber ein Denkfehler versteckt. Um ihn zu erkennen, kann man das
folgende Gedankenexperiment anstrengen.

Wir betrachten einen Datensatz an Ereignissen, die alle die gleiche Auflösung haben sollen. Histo-
grammiert man die gemessenen Orte der Ereignisse, dann erhält man eine Verteilung, in der die
Signal- auf die Untergrundverteilung aufgesetzt ist. Im Grenzfall unendlicher langer Messdauer wird
die Messung beliebig genau. Signal sowie Untergrund sind mit der Detektorauflösung verschmiert.
Das unverschmierte Signal einer Punktquelle ist eine Delta-Funktion, damit entspricht die beobach-
tete Breite der lokalen̈Uberḧohungüber dem Untergrund gerade der Detektorauflösung. Wird der
Datensatz mit der Additionsmethode untersucht, dann füllt man ebenfalls ein Histogramm. Für jedes
Ereignis werden die zugehörigen Gewichte an den entsprechenden Stellen aufaddiert, jeder Ereigni-
sort aus obigem Histogramm wird also zusätzlich ein zweites Mal verschmiert. Als Resultat erhält
man die wahre Verteilung –zweimalmit der Detektoraufl̈osung gefaltet. Die intuitive Annahme, dass
die Verwendung der Auflösung als Gewicht die ursprüngliche Verschmierung durch den Detektor
aufhebt, ist also falsch. L̈asst man verschiedene – ereignisindividuelle – Auflösungen zu, wird die
Situation nicht besser. Im Gegenteil, es wird sehr schwierig, aus dem Verlauf der addierten Funktion
auf den Messfehler rückzuschließen, mit dem die Bestimmung des Ortes einer Punktquelle behaftet
ist. Die Gewichtungsmethode stößt endg̈ultig an ihre Grenzen.

Gelöst werden alle diese Probleme mit einer korrekten Maximum-Likelihood-Methode. Die grund-
legende Vorgehensweise wird in Abschnitt8.1anhand eines vereinfachten Sachverhaltes eingeführt.
Welche Observablen man gewinnt, findet sich in Abschnitt8.2. Dann wird der Formalismus auf das
AMANDA-Teleskop angepasst: die Eigenschaften der Auflösungen und der Verlauf des Untergrun-
des m̈ussen parametrisiert werden (Abschnitt8.3). Die statistischen Schätzer, die im realen Fall Ver-
wendung finden, werden in Abschnitt8.4 diskutiert. Die explizite Konstruktion des Konfidenzplots
wird ebenso wie die resultierende Sensitivität und das Entdeckungspotenzial des Verfahrens in Ab-
schnitt8.5gezeigt.

Das Kapitel schließt mit einer Diskussion der systematischen Fehler des Verfahrens (Abschnitt8.6)
und Ans̈atzen, welche Optimierungen noch denkbar sind (Abschnitt8.7).

8.1 Die Punktquellensuche in einer Dimension

Der Ansatz wird zun̈achst im Eindimensionalen betrachtet. In einem festen OrtsintervallI = [0, w]
detektiert man Ereignisse, die entweder von einem Untergrund- oder von einem Signalprozess stam-
men. Die Form der Untergrundverteilung heißt bg(x) und sei aus einer Messung in einem Vergleich-
sintervall bekannt. Die Verteilung der Signalereignisse ist Gauß-förmig um eine Punktquelle an der
Stellex0 verteilt mit der naẗurlichen Breiteσ0. Letztere ist f̈ur eine Neutrino-Punktquelle beliebig
schmal. Es macht aber Sinn, den Winkelunterschied zwischen Neutrino- und Myonrichtung mittels
des Parametersσ0 zu beschreiben.
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8.1 Die Punktquellensuche in einer Dimension

Eine Messung besteht ausN Ereignissen. F̈ur jedes EreignisEi erḧalt man einen Scḧatzer f̈ur den
Ort (xi) und einen Scḧatzer f̈ur die Detektoraufl̈osung (σi) und damit die Ortsunsicherheit dieses
Ereignisses. Die zugehörige Auflösungsfunktion ist ebenfalls eine Gauß-Funktionr(x; 0, σi).

Die beobachteten Signal- und Untergrundverteilungen entstehen aus den jeweils wahren durch Falten
mit der Auflösungsfunktionr. Beim Signal entspricht das einer Addition der Varianzen. In der im
VergleichsintervallgemessenenUntergrundverteilung ist die Faltung schon enthalten. Der beobach-
tete Untergrund ist im einfachsten Fall flach. Signal und Untergrund werden dann folgendermaßen
beschrieben:

sg

(
x;x0, σ̃i =

√
σ2

0 + σ2
i

)
=

1√
2πσ̃i

e
− (x−x0)2

2σ̃i
2 , (8.1)

bg(x) =
1

w
. (8.2)

Der Untergrund ist vom Ort der Quelle unabhängig. Eine abḧangige Komponente ẅurde zum Signal
geḧoren. Im vorliegenden Beispielfall liegt auch keine Abhängigkeit vom gemessenen Ort des Ereig-
nisses vor. Bei sp̈ater folgenden Erweiterungen wird der Untergrund eine Ortsabhängigkeit erhalten,
die direkt aus den Daten bestimmt wird. Die Unabhängigkeit von der gemessenen Auflösungσi bleibt
dagegen bestehen, da bg dengemessenenUntergrund beschreibt, in dem die Auflösungen schon ent-
halten sind. Die Form des Signales wird sowohl vom Quellort als auch von der Ereignisauflösung
bestimmt2.

Zur Beschreibung des Datensatzes benötigt man noch eine weitere Information. Wie viele der Er-
eignisse stammen von der Quelle und wieviele stammen aus dem Untergrund. DerSignalanteils ist
definiert als Quotient der Anzahl der Signalereignissensg und der Zahl aller EreignisseN

s =
nsg

N
. (8.3)

In der Gr̈oßes ist die Sẗarke einer Quelle enthalten.

Die Konstruktion einer Likelihood-Funktion in Abhängigkeit der Parameters undx0 geschieht fol-
gendermaßen. Unter der Voraussetzung, dass die Parameter bekannt sind, betrachtet man zunächst
die Wahrscheinlichkeitsdichte für die Ortsvariablex. Für eine geẅahlte Auflösungσ und bekannte
Signaleigenschaften wird sie beschrieben durch

f(x; s, x0) = s · sg(x;x0, σ̃) + (1− s) · bg(x) . (8.4)

Man erḧalt die Likelihood-FunktionLi , die zu einem einzelnen EreignisEi = (xi, σi) geḧort, indem
man die Wahrscheinlichkeitsdichtef uminterpretiert. Durch die Messung ist die Größexi – eben-
so wieσi – festgelegt. Die jetzt unbekannten Parameters undx0 werden die neuen Variablen. Die
Likelihood-Funktion gibt dann an, wie wahrscheinlich es für einen Parametersatz ist, das Ergebnisx
in einer Messung zu erhalten. Sie lautet

Li(s, x0;xi, σi) = s · sg(xi;x0, σ̃i) + (1− s) · bg(xi) . (8.5)

2Wenn von derSignalverteilungdie Rede ist, dann bezeichnet Gleichung8.1 genau genommen für jeden Wert vonσi

ein Ensemble von Ereignissen mit jeweils gleicher Auflösung.
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8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode

Die FunktionLi(s) ist an der Stelles = 1 gleich der Signal-Likelihood sg und beis = 0 nimmt sie
den Wert der Untergrund-Likelihood bg an.

Aus einem einzelnen Ereignis kann man nichtsüber eine Punktquelle lernen. AlleN beobachteten
Ereignisse werden gleichzeitig berücksichtigt, indem man die einzelnenLi als Produkt zur Gesamt-
Likelihood-FunktionL zusammensetzt:

L(s, x0) =
N∏
i=1

Li(s, x0;xi, σi) . (8.6)

Um Likelihood-Scḧatzer f̈ur s und x0 zu erhalten, sucht man das Maximum der FunktionL. Die
zugeḧorigen Parameterwerte sind diejenigen, für die es am wahrscheinlichsten wäre, den gemessenen
Datensatz tats̈achlich zu erhalten.

In der Darstellung wird auf die negative logarithmische Likelihood-Funktionl gewechselt. Zum Einen
wird dann aus dem Logarithmus eines Produktes die Summe der Logarithmen der Einzelterme. Es ist

l = − lnL = − ln
N∏
i=1

Li = −
N∑
i=1

lnLi . (8.7)

Zum Anderen kann man aus der Krümmung vonl am Minimum Scḧatzer auf die Messfehler vons
undx0 gewinnen. Die Vorgehensweise ist dabei analog zu dem in Kapitel6 beschriebenen Verfahren
zur Bestimmung der Messfehler in der Richtungsrekonstruktion.

Bevor im folgenden Abschnitt die statistischen Observablen der Methode vorgestellt werden, sei an-
gemerkt, dass einige der Forderungen an eine neue Methode erfüllt sind (siehe Abschnitt7.6). Die
ereignisindividuelle Winkelaufl̈osung ist auf natürliche Art und Weise in das Verfahren integriert.
Weitere Observablen wie Energie und Ankunftszeit eines Ereignisses können direkt eingebunden wer-
den, indem die Signal- und die Untergrund-Likelihood mit den zugehörigen Verteilungen multipliziert
werden. Das Problem der Bineffizienz existiert nicht.

8.2 Die Observablen der Methode

Die statistischen Schätzer3 für den Signalanteil̂s und den Ort der Quellêx0 sind Observablen der
Methode. Zudem kann man den Erwartungswert des Signalesµsg abscḧatzen, indem man die Ge-
samtanzahl an EreignissenN mit ŝ multipliziert. Es ist

µ̂sg = N · ŝ . (8.8)

Über einen Zusammenhang analog zu Gleichung7.2kann man auch einen Schätzer f̈ur den FlusŝΦν
sg

erhalten. Das macht aber erst für die in Abschnitt8.3besprochene Erweiterung auf den realistischen
Fall Sinn, wenn die effektive Fläche Bedeutung hat, und wird an der entsprechenden Stelle diskutiert.

3Statistische Scḧatzer werden mit Ḧutenüber dem entsprechenden Parameter gekennzeichnet.
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Abbildung 8.1:Veranschaulichung der Likelihood als Funktion des Signalanteils. Für festen Hypo-
thesenparameterx0 sind die Einzel-Likelihood-Funktionen für zwei EreignisseL1 undL2 gezeigt.
Sie sind Geraden, die an der Stelles = 0 den Wert der Untergrund-Likelihood bgi und an der Stelle
s = 1 denjenigen der Signal-Likelihood sgi annehmen. Im Ereignis 1 ist sg1 > bg1, somit hatL1 eine
positive Steigung und eine Nullstelle links der Null. Entsprechend ist sg2 < bg2, die Steigung der
Geraden negativ, und die Nullstelle rechts der Eins.
Die beiden Ereignisse sind in ihrer Position zur Signalhypothesex0 im kleinen Bild skizziert. Je n̈aher
ein Ereignis anx0 liegt, desto gr̈oßer ist die Signal-Likelihood sg.
Das ProduktL = L1·L2 hat Nullstellen beismin undsmax und ein Maximum dazwischen (die Kurve ist
um Faktor 10 vergr̈oßert dargestellt). Die Funktion− lnL hat Pole beismin undsmax und ein Minimum
dazwischen.

Für jeden Hypothesenparameterx0 erḧalt man immer einen eindeutigen Schätzer f̈ur den Signalan-
teil ŝ. Die Likelihood-FunktionLi(s) für ein einzelnes Ereignis ist eine Gerade ins für festesx0

(siehe Gleichung8.5). Somit istL(s) als Produkt allerLi(s) ein Polynom des GradesN mit eben-
sovielen reellen Nullstellen, von denen keine im Intervall[0, 1] liegt. Es gibt ein gr̈oßeres Intervall
I = [smin, smax], das[0, 1] einschließt und f̈ur das gilt

L(smin) = L(smax) = 0 . (8.9)

Innerhalb von I hatL(s) genau ein Maximum. Die zugehörige Stelle ist̂s. Entsprechend hatl(s) dort
ein Minimum4. Die Situation ist in Abbildung8.1veranschaulicht.

Mit der Definitionsgleichung8.3des Parameterss vor Augen m̈ogen negative Werte vons zun̈achst
verwundern. Auch schlägt deren physikalische Interpretation fehl, wenngleich Objekte wie der Mond,

4Die mathematischen Eigenschaften der FunktionenL(s) undl(s) werden in AnhangF im Detail betrachtet. Dort wird
auch dargelegt, wie man ihre Ableitungen bildet und effizient die Stelleŝ findet.
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Abbildung 8.2:Veranschaulichung negativer Signalanteiles. In jedem Ortsbin ist zufällig eine Ereig-
nisanzahl aus einer Poisson-Verteilung mit Erwartungswert10 gezogen. Die beste Anpassung mit ei-
ner gewichteten Summe aus einer Gauß-Funktion und einer Konstanten (entsprechend Gleichung8.4)
ist gezeigt. Im Beispiellinks ist s = 0.044, währendrechtss = −0.031 am besten passt.

die die kosmische Strahlung abschirmen, auch den atmosphärischen Neutrinofluss aus dieser Rich-
tung verringern.

Allerdings erwartet man in Abwesenheit der Quelle Fluktuationen des Untergrundes weg vom wahren
Wert s = 0. Die Forderung nach einem unverzerrten Schätzer f̈ur s führt dazu, dass Schwankungen
des Untergrundes sowohl nach oben als auch nach unten erlaubt sein und betrachtet werden müssen.
Es entf̈allt dann die Notwendigkeit einer Interpretation durch jedwelche Punktobjekte.

Anschaulich kann man sich negative Signalanteile folgendermaßen vorstellen. In Abbildung8.2sind
zwei Histogramme gemessener Ortexi dargestellt. Gesucht wird nach demjenigens, für das die
gewichtete Summe von flachem Untergrund und lokaler Signalerhebung dem Histogramm am besten
angepasst ist. In diesem Bild sind Schwankungen nach oben und unten sofort einsichtig.

Aus den bisherigen Größen kann eine weitere Zufallsvariable abgeleitet werden. Mit welcher Signifi-
kanz ist ein von Null verschiedener Fluss gemessen? Die Signifikanz ist die Wahrscheinlichkeit, mit
welcher man ein Messergebnis als Fluktuation des Untergrundes erhält ausgedr̈uckt durch gaußische
Standardabweichungen. Gesucht ist also

ζ =
ŝ

σŝ
. (8.10)

Unter der Annahme zu Grunde liegender Gauß-Verteilungen und dassl damit Parabelform hat, gibt
es mehrere Zug̈ange zur Scḧatzung der Signifikanz.

Eine Möglichkeit verwendet die Eigenschaften der Likelihood-Funktionl an der Stelle ihres Mini-
mums5. Unter obigen Annahmen gilt

1

σ2
ŝ

= l′′(ŝ) (8.11)

5Das entspricht einer Taylorentwicklung vonl(s) bis zur zweiten Ordung um̂s. Prinzipiell kann man um jeden beliebigen
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und somit f̈ur die Signifikanz
ζ̂k = ŝ ·

√
l′′(ŝ) . (8.12)

Der zweite Weg zum Signifikanzschätzer verwendet eine Parabelp(s), deren Scheitel im Minimum
der Funktionl liegt und deren Nulldurchgang mit demjenigen vonl übereinstimmt. F̈ur die Parabel
gilt somit

p(0) = l(0) (8.13)

p(s) =
1

2

1

σ2
ŝ

(s− ŝ)2 + l(ŝ) . (8.14)

Daraus erẅachst ein weiterer Signifikanzschätzerζ̂s über die folgenden̈Uberlegungen:

2 · (l(0)− l(ŝ)) =
ŝ2

σ2
ŝ

und (8.15)

ζ̂s = sign(ŝ)

√
2 · ln L(ŝ)

L(0)
. (8.16)

Das Vorzeichen von̂ζs entnimmt man dem Vorzeichen von̂s.6

Im zweiten Scḧatzer verbirgt sich ein statistischer Test, der die Hypothese mit der besten Anpassung
und die Hypothese mit der Abwesenheit eines Signales miteinander vergleicht.

Wie im Folgenden zu sehen ist, sorgt die zusätzliche Transformation des Likelihood-Verhältnisses
dafür, dasŝζs im Wesentlichen Gauß-förmig ist. Die Verteilungen werden in der Diskussion um Kon-
fidenzplots nach der Erweiterung auf die im Experiment vorliegende Situation gezeigt.

8.3 Die Adaptation der Idee auf das
AMANDA-Neutrinoteleskop

Die Anpassung der Vorgehensweise auf den realen Fall beinhaltet die folgenden Punkte:

• Die Anzahl der Ortsdimensionen muss auf zwei erweitert werden.

• Die Krümmung des Ortsraumes muss berücksichtigt werden. Im Fall von AMANDA entspricht
der Ortraum einer (halben) Kugeloberfläche.

Diese Aspekte werden getrennt für Untergrund und Signal diskutiert. Für Letzteres muss zudem

• der Zusammenhang zwischen der Anzahl von Signalereignissenµsg und dem FlussΦν
sg gekl̈art

werden.

Punkt der Funktion, beispielsweises = 0, entwickeln und analog verfahren, um zu einem weiteren Signifikanzschätzer
zu kommen.

6Dieses Resultat entspricht demjenigen in Gleichung7.5, das im Rahmen der Qualitätsbestimmung einer Punktquellen-
suche entwickelt wird.
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Die Adaptation ist dabei stets auf einen bestimmten Datensatz ausgerichtet, das bedeutet auf eine
Menge an (Neutrino-)Ereignissen, die feste Qualitätsanforderungen erfüllen. Im Folgenden wird das
anhand des

”
offiziellen“ Neutrinodatensatzes des Jahres 2000 der Kollaboration durchgeführt. Die

Eigenschaften dieser Selektion sind in Abschnitt5.5dargelegt.

8.3.1 Die Signalfunktion sg im Fall von AMANDA

Eine Spurhypothese~x0 setzt sich aus einer Rektaszensionα0 und einer Deklinationδ0 zusammen.
Die Signal-Likelihood-Funktion wird als Gauß-Funktion betrachtet, deren Kovarianzmatrix sich aus
der naẗurlichen und der gemessenen Breite zusammensetzt.

Mittels der naẗurlichen Breite wird der Winkel∠(ν, µ) zwischen der Neutrino- und der Myonflugrich-
tung beschrieben. Da in der Standardsimulation der Kollaboration aus technischen Gründen∠(ν, µ)
nicht ber̈ucksichtigt werden kann, schätzt man eine obere Grenze ab.

Der Winkel betr̈agt bei einer Neutrinoenergie von1 TeV etwa0.7◦ und wird für größere Energi-
en kleiner (vgl. Gleichung1.64). Die typischen Energien der Neutrinos aus Punktquellen werden
größtenteils oberhalb von1 TeV erwartet7. Es wird eine konservative obere Grenze von∠(ν, µ) < 1◦

geẅahlt.

Die Faltung der natürlichen und der gemessenen Breite für das Signal ist in zwei Dimensionen analog
zum einfachen Fall. Die Kovarianzmatrizen werden addiert. Allerdings muss der folgende Aspekt
beachtet werden.

Wie in Kapitel6 diskutiert, m̈ussen alle Fehlergrößen in einem lokalen Koordinatensystem interpre-
tiert werden. Dort sind die Koordinaten näherungsweise kartesisch. Für eine bestimmte Spurhypo-
these~x0 liegt der Ursprung dieses Koordinatensystems genau an der Stelle~x0. Die Ordinate wird
immer so geẅahlt, dass sie in Richtung des Nordpols zeigt, also entlang steigender Deklination (vgl.
AnhangB über Koordinatensysteme). Bei der Bestimmung des ereignisindividuellen Fehlers wird
ebenfalls ein lokales Koordinatensystem ausgezeichnet und zwar dasjenige der Spur. Auch hier zeigt
die Ordinate in Richtung Nordpol, d. h. in Richtung steigenden Zenitwinkels. Die beiden Ordina-
tenrichtungen sind im Allgemeinen verschieden. Will man die Konfidenzellipse eines Ereignisses in
den lokalen Koordinaten einer Hypothese darstellen, dann muss der Winkel zwischen den beiden
Ordinaten ber̈ucksichtigt werden. Die Kovarianzmatrix der gemessenen Breiten wird gedreht.

Der Signal-Likelihood-Wert sg eines beobachteten Ereignisses entspricht dem Funktionswert an der
Stelle des Ereignisses nach der Transformation in die lokalen Koordinaten der Hypothese.

8.3.2 Weitere Eigenschaften des Signales im realen Fall

Der Erwartungswert der Signalerereignisseµsg ist proportional zu demjenigen des SignalflussesΦν
sg

und der Messdauer TL (siehe Gleichung7.2). Die Proportionaliẗatskonstante ist die effektive Fläche

7Siehe dazu Abbildung6.8. Dort sind allerdings Myonenergien gezeigt, die Neutrinoenergien liegen jeweils höher.
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Abbildung 8.3:Anzahl der erwarteten Signalereignisse einer Punktquelle als Funktion ihrer Deklina-
tion bezogen auf den Neutrinofluss, der in Gleichung8.17angegeben ist.

Aν
eff(δ). Wegen ihrer Deklinationsabhängigkeit ist f̈ur einen festen Referenzfluss8:

Φν
ref = 10.0 · 10−8 1

cm2 s
(8.17)

auch die Anzahl an Signalereignissen deklinationsabhängig.

In Abbildung8.3 ist die erwartete Anzahl an Neutrinoereignissen einer Punktquelle als Funktion der
Deklination der Quelle abgebildet, wie sie in der gebinnten Suche ermittelt werden. Dabei sind die
Erwartungswerte f̈ur den Fall mit und ohne Bineffizienz einander gegenübergestellt. Der durchschnitt-
liche Anteil an Signalereignissen, der in der gebinnten Suche behalten wird, liegt bei etwa80%.

Die Werte f̈ur µsg und µbin
sg werden durch eine gesonderte Simulation gewonnen, bei der die Neu-

trinoereignisse f̈ur jeweils feste Deklination generiert werden. Die statistischen Fehler sind dabei
vernachl̈assigbar. Durch den Stufencharakter der Schnittfunktionen (vgl. Abbildung5.4), erḧalt man
auch in der Signaleffizienz keine glatte Kurve. Um auch für Deklinationen zwischen den simulierten
Stützstellen Erwartungswerte für die Ereigniszahlen zu erhalten, sind zwei Vorgehensweisen denk-
bar. In der vorliegenden Arbeit wird für alle Untersuchungen der Daten des Jahres 2000 eine lineare
Interpolation verwendet – so wie sie in der Abbildung eingezeichnet ist.

Zus̈atzlich ist anµsg ein Polynom dritten Grades angepasst9. Ein solcher Schritt ist dann berechtigt,
wenn die Schnittfunktionen kontinuierlich sind, also insbesondere für zuk̈unftige Analysen. Diese

8Dieser Fluss entspricht dem Integral oberhalb einer Energiegrenze von EGrenze= 10 GeV. Siehe auch Abschnitt7.1.
9Die in Abbildung8.3gezeigt Anpassung lautet:µsg(δ) = 17.0 + 0.48 · δ − 0.013 · δ2 + 8.27 · 10−5 · δ3.
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Anpassung wird entsprechend nur für die Abscḧatzung der Leistungsfähigkeit kommender Untersu-
chungen eingesetzt.

8.3.3 Die Untergrundfunktion bg im Fall von AMANDA

Der Verlauf des Untergrundes bg= f(α, δ) wird aus den Daten bestimmt. Man geht von folgenden
Annahmen aus:

1. Alle Ereignisse sind voneinander unabhängig.

2. Es gibt keine Korrelationen zwischen Deklination und Rektaszension. Man kann den Unter-
grund als Produkt einer deklinations- und einer rektaszensionsabhängigen Funktion schreiben.

3. Der Untergrund ist flach gegen die Rektaszension. Das schließt man aus der Unabhängigkeit der
Ereignisse und der Rotation des Detektors um seine Längsachse bedingt durch die Erddrehung.

4. Die Abhängigkeit von der Deklinationg(δ) entnimmt man den Daten.

Mit diesen Annahmen kann die Untergrundform aus der gemessenen Deklinationsabhängigkeitg(δ)
gewonnen werden10. Eventuell vorhandenëUberḧohungen durch Punktquellen gehen bei dieser Vor-
gehensweise in die Beschreibung des Untergrundes mit ein. Wegen der Verschmierungüber die ge-
samte Rektaszension ist der resultierende Effekt gering.

Die Deklinationsabḧangigkeitg(δ) ist in Abbildung8.4zun̈achst als Histogramm dargestellt. Die Ver-
wendung dieses Histogramms selbst stellt eine Möglichkeit dar, die Funktiong(δ) zu gewinnen. In der
Abbildung ist zus̈atzlich eine Anpassung an den Verlauf der Daten in Form eines Polynoms sechster
Ordnung11 eingezeichnet. Man ẅahlt ein Polynom, da der tatsächliche funktionale Verlauf unbekannt
ist. Wegen der Unstetigkeit der Schnittfunktionen ist auch hier diese Vorgehensweise nicht ideal. Im
Gegensatz zur Diskussion des vorangehenden Abschnittes ist die Annahme dennoch näherungsweise
gerechtfertigt, zum Einen, weil die statistischen Fehler der einzelnen Bineinträge nicht vernachlässigt
werden k̈onnen, und zum Anderen, weil die Ereignisse nicht alle exakt in der Mitte eines Bins liegen.

Die Verwendung einer solchen Anpassung ist für zuk̈unftige Analysen mit stetigen Schnittfunktio-
nen das Mittel der Wahl, da die aus den beiden genannten Effekten resultierenden systematischen
Unsicherheiten in der Untergrundbeschreibung verringert werden.

Es existiert ein dritter Vorteil der Anpassung. Wie oben diskutiert fließt das Signal einer eventuel-
len Punktquelle in die Untergrundbeschreibung mit ein und resultiert in einer schwachen lokalen
Überḧohung ing(δ). Bei der Anpassung einer Fitfunktion werden solcheÜberḧohungen im Mittel
eher abgeschẅacht und der eigentliche Untergrund besser beschrieben.

In dieser Arbeit wird die Anpassung nur für die Abscḧatzung des systematischen Fehlers (vgl. Ab-
schnitt8.6) und die Sensitiviẗat zuk̈unftiger Analysen verwendet, obgleich nur bei20◦, 25◦ und55◦

Abweichungen zwischen Histogramm und Polynom bestehen.

10Die mathematischen Aspekte dieses Vorgangs – wie beispielsweise die Normierung der Funktionf – werden in An-
hangF.5 im Detail er̈ortert.

11Die Anpassung lautetP6(δ) = 102.3− 13.3 δ1 +0.81 δ2− 0.0204 δ3 +2.37 · 10−4δ4− 1.20 · 10−6δ5 +1.66 · 10−9δ6.
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Abbildung 8.4:Die Deklinationsverteilung des Neutrinodatensatzes analog zu Abbildung5.5. Eine
Anpassung in Form eines Polynoms sechsten Grades ist dargestellt, ebenso wie die Neutrinosimula-
tion mit atmospḧarischen Gewichten.

Ereignisse, die zu nahe am Nordpol sind, werden in der Analyse nicht verwendet, weil die Unter-
grundbeschreibung nicht genau genug ist. Der Abstand kann mit∆δ = 2.5◦ aber kleiner geẅahlt
werden als die5◦, mit denen man aus Gründen der statistischen Blindheit mit dem Signalhypothe-
senparameter vom Nordpol entfernt bleibt (vgl. Abschnitt7.2). Durch diese Vorgehensweise bleibt
ein eventuell divergentes Verhalten von bg(α, δ) gegen den Nordpol ohne Folgen. Dieser technische
Aspekt ist ebenfalls im Anhang näher ausgeführt (vgl. AbschnittF.5).

Der Vergleich globaler und lokaler Ans ätze für die Untergrund-Likelihood

Für eine zu untersuchende Signalhypothese~x0 tragen Ereignisse, die sehr weit entfernt liegen, keiner-
lei Informationen dar̈uber, ob sich an der betreffenden Stelle eine Punktquelle befindet. Entsprechend
ist die Signal-Likelihood f̈ur diese Ereignisse de facto gleich Null. Für die Untersuchung eines Punk-
tes k̈onnte man sich auf eine lokale Umgebung beschränken. Allerdings ergeben sich auch keine
expliziten Nachteile, wenn jeweils alle Ereignisse berücksichtigt werden.

Bei derglobalenVorgehensweise, bei der immer alle Ereignisse berücksichtigt werden, ist der Wert
der Untergrund-Likelihood eines Ereignisses immer der gleiche. Die Untergrundfunktion istüber
den gesamten sensitiven Bereich des Detektors auf Eins normiert. Bei derlokalenMethode wird die
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gleiche Form des Untergrundes verwendet, allerdings muss die Funktion auf der lokalen Karte jeweils
neu normiert werden. Die Werte von bg unterscheiden sich in den beiden Fällen um den Quotient der
beiden Normierungskonstanten. Da die Normierung von Karte zu Karte unterschiedlich ist, wechselt
auch die Untergrund-Likelihood eines Ereignisses von Hypothese zu Hypothese.

Die lokale Methode erfordert somit einen ungleich höheren Rechenaufwand. Zudem wechselt für jede
Karte die Teilmenge an Ereignissen, die in der Likelihood-Funktion berücksichtigt werden. Damit ist
es im Allgemeinen nicht m̈oglich, benachbarte Hypothesenpunkte miteinander zu vergleichen, da
sichL(ŝ, ~x0) als Funktion von~x0 immer dann unstetig verändert, wenn ein Ereignis wegfällt oder
hinzukommt.

Im globalen Ansatz ist das anders. Die Likelihood-Funktion ist stetig. Es wird einfach, den Wert
von ~x0 zu finden, der am besten zur Hypothese einer Punktquelle passt, und man kannüber die
Untersuchung des zugehörigen Minimums vonl die Ungenauigkeit in der Ortsbestimmung schätzen.

Während der Entwicklung der ungebinnten Maximum-Likelihood-Methode zur Punktquellensuche
sind keine nennenswerten Unterschiede zwischen den beiden Möglichkeiten zur Untergrundbeschrei-
bung zu Tage getreten. Im Folgenden wird nur die globale Methode zum Einsatz kommen.

8.3.4 Die abstrahierte Simulation: Das Spielzeug-Monte-Carlo

Um die Eigenschaften der statischen Observablen zu studieren, die in der ungebinnten Maximum-
Likelihood-Methode gewonnen werden, müssen deren Verteilungen untersucht werden. Dazu ist es
nötig, sehr viele Jahre an AMANDA-Datensätzen zu studieren. In der vollständigen Simulation ist
das aus Gr̈unden der Rechenzeit nicht möglich. Man betrachtet eine abstrahierte Situation, welche
man liebevoll alsSpielzeug-Monte-Carlobezeichnet.

Die einzigen Informationen, die in der Punktquellensuche verwendet werden, sind die Richtungen
der Ereignisse und die zugehörigen Fehler. Damit sind das auch die einzigen Größen, die f̈ur einen
Datensatz ausgelost werden müssen.

Ein Datensatz setzt sich aus Untergrund- und Signalereignissen zusammen. Der Einfachheit halber
generiert man Untergrunddatensätze, die dem echten Datensatz nachempfunden sind, und fügt zus̈atz-
lich einige Signalereignisse hinzu. Das entspricht nicht ganz der experimentellen Situation, bei der ein
mögliches Signal im echten Datensatz enthalten ist, ist aber mit der gleichen Annahme gerechtfertigt,
mit der man den Untergrund aus den Daten gewinnt, nämlich, dass ein Signal selbigen nicht ernsthaft
verzerrt.

Die Anzahl an Ereignissen im echten Datensatz ist eine gute Schätzung f̈ur den Erwartungswert,
wieviele Ereignisse man in 197 Tagen beobachten kann. Die Verteilung der Ereignisse entspricht
genau der Likelihood-Funktionbg(α, δ), die im vorangehenden Abschnitt gewonnen wird12. Es wird
zun̈achst eine Ereignisanzahl aus einer Poisson-Verteilung mit Erwartungswert von 697 bestimmt und
dann ebensoviele Ereignisorte gelost.

12Auch hier wird das Histogramm für g(δ) verwendet und nicht die Anpassung.
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In der Simulation des Auflösungsscḧatzer ben̈otigt man deren Verteilungen. Wie in Kapitel6 aus-
geführt bietet sich dabei die Beschreibung durch die Flächenaufl̈osungσa, die Exzentriziẗat ε und den
Winkel φ ∈ [−90◦, 90◦] der gr̈oßeren Ellipsenachse zur Abszisse der lokalen Koordinaten an, da die
jeweiligen Korrelationen am geringsten sind.

Die Größenσa und ε werden aus den Landau-Verteilungen gelost, deren Anpassungen ebenfalls in
Kapitel 6 diskutiert werden. Der Betrag des Winkelsφ wird im Intervall [0◦, 90◦] durch ein Polynom
beschrieben, das Vorzeichen wird gelost13.

Eventuelle Korrelationen zwischen allen drei Größen werden vernachlässigt. Ebenso bleibt die De-
klinationsabḧangigkeit der Aufl̈osung unber̈ucksichtigt (vgl. Abbildung6.16). Das geschieht, um die
Vorgänge einfach zu halten. In Verfeinerungen der Suche sollte die Abhängigkeit mit eingef̈ugt wer-
den (vgl. Abschnitt8.7).

Alternativ dazu k̈onnte man den eigentlichen Datensatz in der Rektaszension randomieren, um zu si-
mulierten AMANDA-Jahren zu kommen. Der große Vorteil dieser Vorgehensweise besteht darin, dass
die Winkelaufl̈osungen dann nicht gelost werden müssen. Allerdings handelt man sich Korrelationen
zwischen verschiedenen Stellen des Himmels ein. Eine große Fluktuation nach oben durch Häufung
von Ereignissen bei einer bestimmten Rektaszension sorgt dafür, dass an einer anderen Stelle gleicher
Deklination keine solche Fluktuation auftreten kann. Aus diesem Grund wird in der vorliegenden
Arbeit der zuerst beschriebene Weg gewählt.

Ein Signaldatensatz wird in den folgenden Schritten erzeugt:

1. Auswahl der Ereignisanzahl aus einer Poisson-Verteilung mit vorher gewähltem Erwartungs-
wertµsg.

2. Auslosen der Aufl̈osungsgr̈oßen nach dem oben beschriebenen Verfahren14.

3. Bestimmen der Gauß-Funktion für jedes Ereignis. Die ausgelosten Breiten – die den gemesse-
nen Fehlern entsprechen – müssen mit der natürlichen Breite gefaltet werden.

4. Auslosen der Richtung jeden Ereignisses relativ zur Quellposition. Für jedes Ereignis wird seine
individuelle Gauß-Funktion verwendet. Das geschieht in einer lokalen Karte.

5. Bestimmen der Ereignisrichtungen am Himmel in Abhängigkeit der Quellposition.

6. Bestimmen der gemessenen Fehlergrößen. Die naẗurliche Breite darf nicht mit angegeben wer-
den. Ferner muss auch hier die Konfidenzellipse richtig gedreht werden, wie schon im Abschnitt
über die Signal-Likelihood diskutiert. Das rührt daher, dass der Nordpol vom Ort der Quelle aus
und vom Ort eines Ereignisses aus nicht in der gleichen Richtung liegt.

Ein Programmpaket sowohl zur Simulation als auch zur Analyse der abstrahierten Datensätze ist
im Rahmen dieser Dissertation entwickelt worden. Die im Folgenden gezeigten Verteilungen und
Ergebnisse sind alle mit Hilfe dieser Programme entstanden.

13Die Verteilung und die Anpassung sind nicht gezeigt.
14Für Signal und Untergrund wird hier die gleiche Kurvenform verwendet.
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8.4 Die Sch ätzer für die Signifikanz des Nachweises und
für Fluss und Ort einer Quelle

In diesem Abschnitt wird zun̈achst anhand eines Beispiels gezeigt, wie die Maximum-Likelihood
Methode umgesetzt wird. Danach geht es um die statistischen Schätzer f̈ur Fluss und Ort einer Quelle
und um die Signifikanz, mit der sie nachgewiesen wird.

8.4.1 Ein Beispiel

In Abbildung8.5 ist ein Ausschnitt der Himmels jeweils mit und ohne zusätzlich simuliertem Signal
dargestellt. Die zugeḧorigen Verl̈aufe der Funktionl(s) sind jeweils daneben zu finden. Das Minimum
der Funktion wird zu positivens hin verschoben, wenn das Signal mit berücksichtigt wird.

8.4.2 Der Sch ätzer für den Signalfluss

Multipliziert man die Anzahl der berücksichtigen Ereignisse15N mit dem Signalanteil̂s, so resultiert
eine Scḧatzung f̈ur die Anzahl der Signalereignissen̂sg.

n̂sg = N · ŝ . (8.18)

Der Fehler auf diese Größe,σ̂n̂sg, wird wiederum aus der Form des Likelihood-Minimums bestimmt.
Zur Beurteilung der Qualität der Fehlerscḧatzung wird wiederum der Pull

Pnsg =
n̂sg− nsg

σ̂n̂sg

(8.19)

herangezogen16. Er wird in der Simulation ermittelt, in der die wahre Anzahl an Signalereignissennsg

bekannt ist.

Für eine feste Deklination der Quelle vonδ0 = 40◦ und eine feste Anzahl an Signalereignissen
nsg = 10 sind die Verteilungen von̂nsg und Pnsg in Abbildung 8.6 dargestellt. Sie folgen beide ei-
ner Gauß-Verteilung und entsprechende Anpassungen sind mit eingezeichnet. Der Schätzer f̈ur die
Anzahl der Signalereignisse (in Abbildung8.6 links gezeigt) hat einen Mittelwert knapp unterhalb

15Im Fall der globalen Untergrund-Likelihood entsprichtN der Gesamtanzahl an Ereignissen.
16Technisch wird̂σn̂sg ausŝ und ζ̂ konstruiert, indem Gleichung8.10nachσŝ aufgel̈ost und mitN multipliziert wird:

σ̂n̂sg = N · ŝ
ζ̂

=
n̂sg

ζ̂
.

Entsprechend ergibt sich für den Pull gem̈aß Gleichung8.19

Pnsg = ζ̂ ·
(
1−

nsg

N · ŝ

)
.

Der Scḧatzer f̈ur die Signifikanẑζ ist in Abschnitt8.2definiert und wird im folgenden Abschnitt diskutiert.
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Abbildung 8.5:Verlauf der Likelihood-Funktion gegen den Signalanteil mit und ohne Quelle. Links
sind die Konfidenzellipsen der Ereignisse und rechtsl(s) für festen Hypothesenortx0 gezeigt. In
der oberen Zeile ist nur der Untergrund zu sehen, während unten zehn Signalereignisse (in rot und
gestrichelt dargestellt) hinzugefügt sind. Das Minimum der Loglikelihood-Funktion verschiebt sich
im unteren Fall zu positivens.

des wahren Wertes von 10 und eine Breite von etwaσnsg = 2 Ereignissen. F̈ur die in Abbildung8.6
rechts gezeigte Pull-Verteilung ergibt sich entsprechend ein Mittelwert knapp unterhalb der Null. Die
Breite der Verteilung ist kleiner als Eins, somit ist die Fehlerschätzung konservativ.

Um aus der Anzahl der Signalereignisse auf den Signalfluss schließen zu können, m̈ussen noch zwei
weitere Schritte durchgeführt werden. Zum Einen muss der Schätzer f̈ur dieAnzahlder Signalereig-
nisse als Scḧatzer f̈ur denErwartungswert der Anzahlder Signalereignisse uminterpretiert werden.
Das ist in Gleichung8.8schon vorweg genommen worden. Der Fehler dieser Schätzung addiert sich
quadratisch aus dem Fehler für n̂sg und dem Fehler

√
µ̂sg, der aus der zu Grunde liegenden Poisson-
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Abbildung 8.6:Der Scḧatzer f̈ur die Zahl der Signalereignisse für zehn Signalereignisse einer Quelle
bei δ = 40◦. Links ist n̂sg und rechts der zugehörige Pull mit Gauß-Anpassungen gezeigt.

Annahme stammt.

Zum Zweiten muss der Erwartungswert für die Signalereignisse in den Erwartungswert für den Si-
gnalfluss umgerechnet werden. Die Proportionalität dieser beiden Größen ist in Gleichung7.2 und
Abbildung8.3dargestellt. Entsprechend sind ihre Fehler proportional.

Somit kann man direkt aus der Likelihood-Funktion auf den Signalfluss rückschließen. Das ist ein
Aspekt, der die M̈achtigkeit des Verfahrens demonstriert. Allerdings werden die eigentlichen Grenzen
auf den Signalfluss durch die Konstruktion von Konfidenzplots erlangt. Die Observable, die dafür
zur Verwendung kommt, ist der Signifikanzschätzerζ̂, dessen Eigenschaften im folgenden Abschnitt
diskutiert werden.

8.4.3 Der Sch ätzer für die Signifikanz

Der Scḧatzer ζ̂ wird in Abschnitt 8.2 eingef̈uhrt. Im Weiteren wird nur die Variantêζs nach Glei-
chung8.16 diskutiert, bei der die Signifikanz aus den Funktionswerten an den Stellens = 0 und
s = ŝ errechnet wird. Diese Größe wird mitζ̂ bezeichnet – also ohne Index.

In Abbildung8.7 ist die Verteilung von̂ζ für zwei Signalsẗarken einer simulierten Quelle dargestellt,
wenn eine Quelle vorhanden ist. Die Histogramme haben jeweils Gauß-Form mit einem größeren
Mittelwert für die sẗarkere Quelle. An beiden Beispielen sind jeweils Anpassungen eingezeichnet.
Die Tatsache, dass die Kurven Gauß-förmig sind, ist von unscḧatzbarem Vorteil. Sie gestattet, die
Verteilungen zu parametrisieren und somit auch die Form einer Verteilung für einen Zwischenwert
der Signalsẗarke zu bestimmen, der nicht explizit simuliert worden ist. Das wird in Abschnitt8.5
grundlegend sein, wenn es um die Konstruktion von Konfidenzplots geht.

Um zu untersuchen, ob̂ζ wirklich die Signifikanz scḧatzt, m̈ussen zwei Eigenschaften betrachtet wer-
den. Zum Einen sollte die Variable in Abwesenheit einer Quelle einer Normalverteilung folgen. Zum
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Abbildung 8.7:Der Scḧatzer f̈ur die Signifikanzζ̂ in Anwesenheit einer Quelle. Für δ = 40◦ ist
links die Verteilung f̈ur einen Signalerwartungswert vonµsg = 5 und rechts f̈ur µsg = 10 jeweils mit
Gauß-Anpassung gezeigt.

Anderen muss eine Art
”
Wohlordnung“ vorliegen, das bedeutet, dass eine Situation mit stärkerem

Punktquellencharakter auch mit der größeren Signifikanz gewertet wird.

Die zweite Forderung an den Signifikanzschätzer ist per constructionem dann erfüllt, wenn die Likeli-
hood-Funktion vern̈unftige Resultate liefert. Das rührt daher, dasŝζ im Wesentlichen durch den Quo-
tienten der Likelihood-Funktionswerte für die F̈alle s = ŝ und s = 0 bestimmt wird (vgl. Glei-
chung8.16).

Es kann aber zu Situationen kommen, in denenL(ŝ) keine sinnvollen Ergebnisse liefert, und zwar
dann, wenn in der n̈aheren Umgebung des Hypothesenortes kein einziges Ereignis zu finden ist. Das
ist in Abbildung8.8anhand einer Beispielsituation gezeigt. In der Mitte einer lokalen Karte von30◦×
30◦ Größe17 ist eine Punktquelle mitnsg = 10 Ereignissen̈uber dem Untergrund simuliert. Mehrere
Darstellungen des gleichen Himmelsausschnittes sind zu sehen. In den Bildern8.8a) und8.8b) sind
die Konfidenzellipsen der Ereignisse der Loglikelihood-Funktionl (x0, ŝ(x0)) gegen̈ubergestellt18.
Am Ort der Quelle findet sich ein lokales Minimum. Aber auch an Stellen, bei denen keine Ereignisse
in der N̈ahe sind, nimmtl(x0) sehr kleine Werte an.

Die Ursache zeigt Abbildung8.8 c). Dort ist ŝ als Funktion vonx0 zu sehen. In Gebieten mit sehr
wenigen Ereignissen nimmt̂s sehr große negative Werte an. Analog sind die Schätzer f̈ur die Anzahl
der Signalereignissênsg und den SignalflusŝΦsg in den Abbildungen8.8 d) und8.8 e) zu klein. Das
führt dann ebenfalls zu Signifikanzenζ̂, die zu sehr ins Negative rutschen (vgl. Abbildung8.8 f). Es
lässt sich demnach erwarten, dass die Form der Verteilung vonζ̂ im Fall ohne Quelle auf der negativen
Seite von der Gauß-Form abweicht.

In Abbildung8.9 a) ist die Verteilung von̂ζ für die Deklinationδ0 = 40◦ gezeigt. Ẅahrend sie f̈ur
positive Signifikanzen ein Gauß-förmiges Verhalten an den Tag legt, zeigt sich auf der negativen Seite

17In Richtung der Rektaszension entsprechen30◦ 2 h (siehe auch AnhangB).
18Die Ereignisse sind als Funktion des Ortesx und die Likelihood-Funktion als Funktion desHypothesenortesx0 darge-

stellt.
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Abbildung 8.9:Der Scḧatzer f̈ur die Signifikanẑζ in Abwesenheit einer Quelle (µsg = 0). Für δ = 40◦

ist links die Verteilung f̈ur eine Beobachtungsdauer von 197 Tagen gezeigt (entsprechend dem Jahr
2000). Das offene Histogramm entspricht allen gefundenen Werten. Bei dem unterlegten Histogramm
werden nur solchêζ ber̈ucksichtigt, f̈ur die gilt: n̂sg > −6. Im rechten Bild sind die entsprechenden
Verteilungen f̈ur eine f̈unffache Messdauer gezeigt. Der Ausläufer verschwindet.
Es sind jeweils Gauß-Funktionen an die positiven Werte angepasst, unter der Nebenbedingung, dass
die Integrale von Funktion und Histogramm̈ubereinstimmen m̈ussen.

– wie erwartet – ein Ausläufer.

Für die Anpassung, die ebenfalls in der Abbildung gezeigt ist, können die negativen Werte nicht
direkt verwendet werden, weil das Histogramm keine Gauß-Form hat. Die Anzahl der Einträge, das
heißt das Integral, ist aber eine wichtige Information, die berücksichtigt werden muss. Das liegt an
der Definition der Signifikanz, bei der es nur um die Integrale unter der zu untersuchenden Funktion
und einer Normalverteilung geht (vgl. Abschnitt7.4). Daher bestimmt man die Anpassung in den
folgenden Schritten:

1. Das Integral des Histogramms wird bestimmt und das Integral der Gauß-Kurve auf diesen Wert
festgelegt.

2. Im Bereichζ̂ > 0, in dem der Signifikanzschätzer immer sinnvolle Resultate liefert, werden
Mittelwert und Breite der Kurve angepasst.

Die Anpassung in Abbildung8.9 (links) hat einen Mittelwert knapp unterhalb der Null und eine
Breite, die etwas größer als Eins ist. Damit ist der Schätzer f̈ur positive Werte gut, wenngleich ein
wenig verzerrt. F̈ur einen ersten Eindruck, ob eine Quelle gefunden ist, reicht die Genauigkeit aus.
Für eine exakte Messung m̈ussen Konfidenzplots konstruiert werden, was in Abschnitt8.5ausgef̈uhrt
wird.

Die offene Frage ist nun, wie man mit den zu negativen Werten der Signifikanz umgeht.

Der einfachste Zugang besteht darin, eine längere Beobachtungsdauer in der Analyse zu verwenden.
Legt man an Stelle der etwa 200 Tage des Jahres 2000 mit 1000 Tagen das Fünffache an Ereignissen zu
Grunde, dann kommt es praktisch nicht zu der Situation, dass in der Nähe eines Hypothesenortes kein
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Abbildung 8.10:Die gaußischen Erwartungswerte und Breiten des Signifikanzschätzersζ̂ als Funkti-
on der Deklination der Quelleδ0. Es sind jeweils die Verläufe in Abwesenheit einer Quelle (µsg = 0,
Φsg = 0), für einen festen Erwartungswert der Signalereignisse vonµsg = 5 und für einen festen
Signalfluss vonΦsg = 3 · 10−8cm−2s−1 gezeigt.

Ereignis zu finden ist. Die Verteilung von̂ζ nimmt explizit Gauß-Form an, wie es in Abbildung8.9
(rechts) zu sehen ist. Mit Ablauf des Jahres 2003 wird eine entsprechende Beobachtungsdauer aufge-
zeichnet sein.

Um mit den Daten des Jahres 2000 allein zu Ergebnissen zu gelangen, müssen die Gebiete mit zu
negativen Scḧatzern identifiziert werden. Das eingefärbte Histogramm in Abbildung8.9(links) geḧort
zu denζ̂, für die der Scḧatzer f̈ur die Anzahl der Signalereignisse nicht zu klein ist, d.h.n̂sg > −6.
Der Wert−6 wird so bestimmt, dass das schattierte Histogramm vollständig unterhalb der Gauß-
Anpassung liegt.

Bedingt durch die Konstruktion ist die Fläche zwischen Anpassung und farbigem Histogramm genau-
so groß wie die Differenzfl̈ache der beiden Histogramme. Der Vorgehensweise liegt die Annahme zu
Grunde, dass die Einträge aus dem ersten dieser beiden Areale gleichsam in das zweite

”
abrutschen“.

Für dieübrigen Eintr̈age geht man weiter von einer wohlgeordneten Schätzung aus.

Damit ist es m̈oglich, dieeigentlicheVerteilung der Observablen durch die Gauß-Kurve zu beschrei-
ben und mit dieser die Konfidenzplots zu konstruieren. Beim Ablesen von Ergebnissen müssen die
Fälle mit n̂sg ≤ −6 gesondert behandelt werden. Da das eigentlicheζ̂ hier nicht bestimmt werden
kann, setzt man̂ζ = 0. Das f̈uhrt nicht zu einer Entdeckung und verschlechtert die oberen Grenzen.
Damit ist dieser Aspekt konservativ abgefangen.

Abhängig von der Deklination der Suchhypothese kommt es zwischen8% und20% der F̈alle zu einer
solchen Situation.

Weiter oben wird schon diskutiert, dass die Mittelwerte und Breiten der Gauß-Anpassungen leicht
von einer Normalverteilung abweichen. In Abbildung8.10sind diese Parameter in Abhängigkeit der
Deklination gezeigt. F̈ur den Fallµsg = 0 zeigen sie nur geringëAnderungen. F̈ur µsg = 5 läßt
sich ersehen, dass eine Quelle entsprechender Stärke f̈ur kleinere Deklinationen besser nachweisbar
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Abbildung 8.11:Die Genauigkeit der Ortsmessung anhand eines Beispiels. Für eine Deklination von
δ = 25◦ und eine Signalstärke vonnsg = 20 ist die Ortsungenauigkeit histogrammiert. Gezeigt ist
der Ort mit minimaler Loglikelihood in lokalen Koordinaten, wobei die relative Rektaszension der
besseren Vergleichbarkeit wegen ebenfalls in Grad angegeben ist. Die Quelle liegt bei(0, 0). Aus den
Gauß-Anpassungen entnimmt man die Auflösung der Bestimmung des Quellortes.

ist. Wenn man den Fluss konstant hält, dann wirken sich die Stufenformen der Qualitätsparameter
aus und die f̈ur festesµsg glatten Kurven werden eckig. Auch das wird sich im Sensitivitätsverlauf
widerspiegeln.

Bevor die Konfidenzplots und die Sensitivität diskutiert werden, geht es im folgenden Abschnitt noch
um die Bestimmung der Position einer Quelle.

8.4.4 Der Sch ätzer für den Ort einer Quelle

Die Gesamt-Likelihood-Funktion hängt von drei Parametern ab: dem Signalanteils und den Ortspa-
rametern der Quelleδ0 undα0. In den bisherigen Betrachtungen sind jeweils die letzten beiden festge-
halten. Das entspricht der Untersuchung eines an einer festen Stelle befindlichen Kandidatenobjektes
daraufhin, ob es sich um eine Neutrinoquelle handelt.

Die Suche in einem Gebiet ist mit ihren eigenen statistischen Tücken behaftet, insbesondere wenn es
um die Bestimmung des Signalflusses, das bedeutet um die eigentliche Identifikation als Quelle geht.
Die Problematik der Suche nach einer Quelle in einem ausgedehnten Suchareal wird in Kapitel9
erörtert.

Sobald man eine Quelle gefunden hat, soll auch ihr Ort vermessen werden. In einer Umgebung wird
zun̈achst f̈ur jede Stellex0 das Minimum der Likelihood-Funktion̂s(x0) gesucht. Die erhaltenen
Funktionswerte kann man gegen den Ortx0 auftragen und wiederum das Minimum suchen. Diese
Stellex̂0 ist der wahrscheinlichste Ort der Quelle.
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Abbildung 8.12:Die Genauigkeit der Ortsmessung in Abhängigkeit von Signalstärke und Ort. Der
erwartete Raumwinkelabstand zur wahren Quellposition ist links für festesδ = 40◦ als Funktion der
Anzahl der Signalereignisse und rechts für festesnsg = 20 als Funktion der Deklination gezeigt.

Für die Ortsmessung beschränkt man sich auf einen kleineren Bereich als denjenigen, der in Ab-
bildung 8.8 dargestellt ist. Ein Areal mit jeweils±2◦ wird verwendet19 – es ist nur eben in der
Darstellung weniger illustrativ. In diesem Gebiet sucht man die Stelle mit dem geringsten Likelihood-
Funktionswert. Um einen Eindruck der Ortsauflösung des Verfahrens zu erhalten ist in Abbildung8.11
der Abstand des aufgefundenen Minimums vom wahren Quellort histogrammiert. In der zugehöri-
gen Simulation befindet sich eine Quelle mit einer Stärke vonnsg = 20 bei einer Deklination von
δ0 = 40◦. Das entspricht einem relativ starken Fluss20, aber den Ort einer nicht nachgewiesen Quelle
zu bestimmen, ist sinnlos.

Die angepassten Gauß-Kurven lassen auf eine Ortsauflösung von∆α = 0.62◦ und∆δ = 0.61◦ schlie-
ßen, die man quadratisch zu einer Auflösung im r̈aumlichen Winkel von∆Ψ = 0.87◦ kombiniert.

In Abbildung8.12(links) ist∆Ψ in Abhängigkeit der Signalereignissensg für eine feste Deklination
von δ = 40◦ gezeigt. Je mehr Signalereignisse in die Bestimmung des Quellortes einfließen, desto
genauer wird die Messung. Für festesnsg = 20 ist die Abḧangigkeit von der Deklination gering. Das
ist in Abbildung8.12(rechts) dargestellt.

Die Ortbestimmung ist damit deutlich genauer als bei einem gebinnten Verfahren mit mehreren Such-
rastern am Himmel, bei denen mindestens die halbe Breite der verwendeten Bins als Fehler resultiert
– typischerweise∼ 4◦.

Eine Fehlerscḧatzung des Ortes in analoger Weise zu derjenigen des Signalflusses ist prinzipiell pro-
blemlos machbar, wird hier aber nicht weiter ausgeführt. Zu diesem rein statistischen Fehler tritt
dann noch der systematische Fehler auf Grund der leichten systematischen Fehlrekonstruktion des
Zenitwinkels der Myonspuren und der Ungenaugikeit der geometrischen Richtungskalibration des
gesamten Neutrinoteleskopes von ingesamt weniger als einem Grad (vgl. Abschnitte4.3.2).

19In diesem Zusammenhang wird die Rektaszension auch in Grad angegeben, um sie besser mit der Deklination verglei-
chen zu k̈onnen.

20Ein Signalerwartungswert vonµsg = 20 entspricht beiδ = 40◦ einem Fluss vonΦν
sg = 9.1 · 10−8 cm−2s−1.

158



8.5 Die Konstruktion der Konfidenzplots, die Sensitivität und das Entdeckungspotenzial

Signalerwartung [Ereignisse]
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

ζ
M

it
te

lw
er

t 
vo

n
 

0

5

10
°=20δr uf
°=40δr uf
°=80δr uf

Signalerwartung [Ereignisse]
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

ζ
B

re
it

e 
vo

n
 

1

1.2

1.4

1.6

1.8
°=20δr uf
°=40δr uf
°=80δr uf

Abbildung 8.13:Der Eigenschaften des Signifikanzschätzers als Funktion des Signalerwartungswer-
tesµsg. Für drei Beispieldeklinationen sind die Erwartungswerte und der Breiten derζ̂-Verteilungen
gezeigt.

8.5 Die Konstruktion der Konfidenzplots, die Sensitivit ät
und das Entdeckungspotenzial

Die prinzipielle Vorgehensweise bei der Konstruktion von Konfidenzplots ist in Abschnitt7.3 ein-
geführt worden. Grundlage ist, dass für jeden Signalparameterµsg oderΦsg die Verteilung der Obser-
vablen bekannt ist.

Im Fall des Signifikanzscḧatzerŝζ sind diese Verteilungen Gauß-Kurven. In Abwesenheit einer Quel-
le weicht die eigentliche Verteilung zwar von der Gauß-Form ab, eine entsprechende Anpassung
wird aber in Abschnitt8.4.3vorgestellt. Die Konfidenzplots werden im Folgenden unter Verwendung
dieser Anpassung konstruiert. Beim späteren Ablesen, um für eine Messung Grenzen zu erlangen,
werden die zu stark negativen Schätzer auf̂ζ = 0 gesetzt. Damit erḧalt man dann konservative Resul-
tate.

In Abbildung8.13sind die Abḧangigkeiten von Mittelwert und Breite der Gauß-Verteilungen vonζ̂
für drei Beispieldeklinationen gezeigt. Es lässt sich jeweils ein glatter Kurvenverlauf erkennen. Ent-
sprechend ist es gerechtfertigt, zwischen den explizit simulierten Stützstellen zu interpolieren. Damit
sind – wie gefordert – die Eigenschaften der Observablen in Abhängigkeit des Signalparameters be-
kannt und die eigentliche Konstruktion kann durchgeführt werden.

Das Resultat findet sich für ein Konfidenzniveau von CL= 90% undδ = 40◦ in Abbildung8.14und
bringt keinerleiÜberraschungen. Wegen der Proportionalität vonµsg und Φsg kann in der gleichen
Grafik links eine Achse f̈ur den Erwartungswert der Signalereignisanzahl und rechts eine Achse für
den Signalfluss eingezeichnet werden.

Zum Vergleich sind f̈ur δ = 20◦ und δ = 80◦ die Konfidenzplots in Abbildung8.15etwas kleiner
dargestellt. Die Bilder unterscheiden sich nur in zwei Details. Zum Einen ist die Proportionalitäts-
konstante zwischenµsg undΦsg deklinationsabḧangig (vgl. Abbildung8.3). Zum Anderen liegen die

159



8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode
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Abbildung 8.14:Der Konfidenzplot bei einer Deklination vonδ = 40◦. Auf der Abszisse ist der
Signifikanzscḧatzer ζ̂ und auf der Ordinate links der Erwartungswert der Signalereignisseµsg und
rechts der SignalflussΦsg aufgetragen. Das gewählte Konfidenzniveau liegt bei CL= 90%. Eine von
Null verschiedene untere Grenze wird ab CL=̂ 5σ angegeben, die entsprechendeOvercoveragewird
durch den schraffierten Bereich eingeführt.
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Abbildung 8.15:Die Konfidenzplots bei Deklinationen vonδ = 20◦ undδ = 80◦. Die Bilder unter-
scheiden sich von demjenigen in Abbildung8.14nur durch einen leicht anderen Verlauf der Konfi-
denzbereiche und durch eine unterschiedliche Beschriftung auf der Achse des Flusses rechts.
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8.5 Die Konstruktion der Konfidenzplots, die Sensitivität und das Entdeckungspotenzial
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Abbildung 8.16:Die Sensitiviẗat Φ̄90
sg als Funktion der Deklination. Die Werte für die gebinnte und

für die ungebinnte Suche werden verglichen. Für Letztere wird die Sensitivität mit und ohne die
Korrektur aufn̂sg angegeben.

Grenzen leicht verschieden hoch. Davon kann man sich am besten an der Stelleζ̂ = 0 überzeugen.
Die dortige obere Grenze gibt auch einen ersten Eindruck von der Sensitivität der Messung, die im
folgenden Abschnitt diskutiert werden soll.

8.5.1 Die Sensitivit ät

Die Sensitiviẗat Φ̄90
sg ist definiert als der Erwartungswert einer oberen Grenze unter der Annahme,

dass kein Signal existiert. In Abbildung8.16 ist Φ̄90
sg als Funktion der Deklination gezeigt. Für das

Maximum-Likelihood-Verfahren wird die Sensitivität für zwei unterschiedliche Annahmen der Ver-
teilung vonζ̂ im Fall ohne Signal bestimmt. Zuerst wird die tatsächliche Verteilung betrachtet, bei der
zus̈atzlich jedesmal̂ζ = 0 gesetzt wird, wenn̂nsg < −6 gilt. Damit erḧalt man die wahre Sensitivität,
weil dieseŝζ zum Ablesen im Konfidenzplot tatsächlich verwendet wird.

Um zu ersehen, wie viel die Sensitivität schlechter wird, weil die wahre Signifikanzverteilung nicht
zug̈anglich ist, zeigt Abbildung8.16auch die entsprechende Kurve, wenn mit der Gauß-Anpassung
der Verlauf vonζ̂ beschrieben wird. Sie liegt im Durchschnitt knapp6% tiefer.

Im Vergleich mit der gebinnten Suche, deren Sensitivität ebenfalls in Abbildung8.16 eingetragen
ist, lässt sich insbesondere im Bereichδ ≤ 45◦ eine Verbesserung verzeichnen21. Dabei ist zu be-

21Die hier gezeigten Werte entsprechen nicht ganz denjenigen, die in [A+04] veröffentlicht sind, da dort der Winkel
zwischen Myon und Neutrino nicht berücksichtigt wird. Wenn man das macht, dann verschlechert sich die Sensitivität
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Abbildung 8.17:Um die Deklinationsabḧangigkeit der Sensitivität zu verstehen, sind die Unter-
grundereignisdichte (links) und die Sensitivität bez̈uglich der Signalereignisanzahlµ90

sg (rechts) ne-
beneinander gestellt. Die rechte Kurve entsteht aus der linken durch die Verschmierung mit der
Aufl ösung.

achten, dass die Deklinationsabhängigkeit der Aufl̈osung von AMANDA im Maximum-Likelihood-
Verfahren nicht ber̈ucksichtigt worden ist. Anstelle des Verlaufes entsprechend Abbildung6.16ist in
der abstrahierten Simulation eine konstante Auflösung zu Grunde gelegt worden. Wenn die Vorgänge
entsprechend verfeinert werden, wird die Sensitivität für kleine Deklinationen etwas ansteigen, weil
da die Aufl̈osung etwas schlechter ist, während sie f̈ur große Deklinationen etwas sinkt, weil die
Aufl ösung dort etwas besser ist. Der qualitative Verlauf der Sensitivität beider Verfahren wird da-
durchähnlicher werden.

Für eine Messdauer von∼ 1000 Tagen lassen sich in diesem Bereich sogar Werte vonΦ̄90
sg =

6 · 10−9 cm−2s−1 erwarten. F̈ur die zugeḧorige Simulation sind sowohl für den Untergrundverlauf
(Abbildung 8.4) als auch f̈ur die Signaleffizienz (Abbildung8.3) die jeweiligen Anpassungen ver-
wendet worden, wodurch die Kurve deutlich glatter wird.

Um den Verlauf von̄Φ90
sg zu verstehen, ist in Abbildung8.17die Untergrundereignisdichte22 (links)

der Sensitiviẗat derSignalereignissēµ90
sg (rechts) gegen̈ubergestellt. Die beiden Kurvenverläufeähneln

einander sehr, die Funktion̄µ90
sg ist etwas glatter, weil die Ereignisse noch mit ihren Gauß-förmigen

Aufl ösungen verschmiert werden. Die beiden Kurven müssen einander aucḧahnlich sein, weil̄µ90
sg

sonst von nichts abhängt. Erst die Umrechnung auf einen Signalfluss:

Φ̄90
sg = Φν

ref ·
µ̄90

sg

µνref

(8.20)

bringt den Zusammenhang zwischen Ereignissen und Fluss nach Abbildung8.3 wieder ins Spiel23.

um etwa5% ([Hau03b]). Um einen entsprechenden Betrag sind die hier gezeigten Werte nach oben korrigiert.
22Diese Dichte entspricht im Wesentlichen der Anzahl der Datenereignisse als Funktion der Deklination (vgl. Abbil-

dung8.4) dividiert durchcos(δ). Dann fehlt nur noch ein Normierungsfaktor von2π (vgl. GleichungF.42).
23Deshalb ist es auch wichtig, eine Analyse nicht auf minimalesµ̄90

sg , sondern auf minimales̄Φ90
sg zu optimieren. Sonst

bleibt die Abḧangigkeit der effektiven Fläche von den Qualitätsanforderungen unberücksichtigt. Alternativ zuΦ̄90
sg
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8.5 Die Konstruktion der Konfidenzplots, die Sensitivität und das Entdeckungspotenzial

]-1s-2cm
-8

 [10sgΦSignalfluss 
0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

E
n

td
ec

ku
n

g
sw

’k
ei

t

0

0.5

1

σungebinnt 3
σgebinnt 3

σungebinnt 5
σgebinnt 5

° = 40.0δ

]°Deklination [
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90

]
-1 s

-2
 [

cm
sg

Φ
S

ig
n

al
fl

u
ss

 

0

5

10
σungebinnt 5

σgebinnt 5
σungebinnt 3

σgebinnt 3

Abbildung 8.18:Das Entdeckungspotenzial.

Den Verlauf der Sensitivität im Fluss erḧalt man schließlich, indem man die Kurve in Abbildung8.17
(rechts) durch die Kurve in Abbildung8.3dividiert, also Gleichung8.20anwendet.

Der unruhige Verlauf der Sensitivitäten beruht auf den unstetigen Qualitätsschnitten (vgl. Abbil-
dung5.4). Die Wahl dieser Schnitte ist für die gebinnte Suche wohl gerechtfertigt, aber selbst dort
bei Untersuchungen von Deklinationen zwischen den Binmitten nicht optimal. Eine Neuoptimierung
sollte insbesondere mit kontinuierlichen Qualitätsanforderungen arbeiten.

8.5.2 Das Entdeckungspotenzial

Einen Eindruck vom Entdeckungspotenzial liefert Abbildung8.18. Dabei illustriert Abbildung8.18
(links) zun̈achst die Methode, mit der es bestimmt wird. Gegen den Signalfluss einer potenziellen
Quelle ist die Wahrscheinlichkeit aufgetragen, dass die untere Grenze einer Messung von Null ver-
schieden ist. Die beiden Konfidenzniveaus, die dabei untersucht werden sind CL=̂3σ für Hinweise
auf Quellen und CL̂=5σ für Entdeckungen.

Dann ẅahlt man eine Entdeckungswahrscheinlichkeit von beispielsweisep = 50% und liest in der
Grafik den zugeḧorigen Fluss ab. Das Resultat einer solchen Vorgehensweise ist in Abbildung8.18zu
sehen. Der notwendige Signalfluss, um eine Quelle mit einer Wahrscheinlichkeit von50% und dem
jeweiligen Konfidenzniveau zu beobachten, folgt qualitativ dem Verlauf der Sensitivität.

Der Vergleich mit der gebinnten Suche enthält diesmal keine Korrektur auf den Winkel zwischen
Myon und Neutrino. Daher ist er nur bedingt aussagekräftig.

kann man auch den Bruch in Gleichung8.20minimieren, da der davor stehende Referenzfluss konstant ist. Der Bruch
wird in der Literatur alsModel Rejection Factor, etwaModellablehungsfaktordiskutiert ([HR03]).
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8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode

8.6 Die Systematik der Methode

Das vorgestellte Verfahren untersucht denVerlauf der Ereignisverteilung unter besonderer Berück-
sichtigung der Winkelaufl̈osung jeder einzelnen Spur. Die Vorgehensweise setzt auf einem idealisier-
ten Niveau an, auf dem jedes Ereignis nur noch aus Richtungs- und Auflösungsinformationen besteht.
Daraus wird weiter abstrahiert, um den Verlauf des Signales und des Untergrundes gegen den Ort zu
extrahieren. Basierend auf diesen Funktionen werden in einer Simulation die statistischen Schätzer
und Konfidenzplots gewonnen.

Jeder Abstraktionsschritt, der dabei gemacht wird, kann in einen systematischen Fehler resultieren.
Diese Fehler werden anhand der Veränderungen der Sensitivität bestimmt, wenn die einzelnen An-
nahmen innerhalb ihrer Unsicherheiten variiert werden. Es folgt eine Diskussion der einzelnen Un-
sicherheiten. In Tabelle8.1 findet sich eineÜbersichtüber die systematischen Fehler. Neben dem
durchschnittlichen Fehler sind der jeweils größte und kleinste Wert mit den zugehörigen Deklinatio-
nen angegeben.

Unsicherheit in der effektiven Fl äche. Der Erwartungswert der Signalereignisse ist proportio-
nal zum Myonfluss (siehe Gleichung7.2). In Kapitel5 wird diskutiert, dass die effektive Fläche
und damit die Proportionalitätskonstante nur mit einem systematischen Fehler von25% bekannt
ist. Diese Unsicherheit muss in der Konstruktion der Konfidenzplots mit eingefügt werden. Die
grundlegende Idee ist dabei, den strikt linearen Zusammenhang zwischen den beiden Größen
mit der Unsicherheit zu verschmieren. Für einen bestimmten Fluss verwendet man nicht mehr
einen festen Wert für µsg sondern eine Gauß-Verteilung, deren Breite gerade durch die Unsi-
cherheit bestimmt wird ([CH92]).

Für die Poisson-Statistiken wird diese Vorgehensweise in der AMANDA-Kollaboration schon
eingesetzt ([Con03, Hil03, A+04]). Die Übertragung auf kontinuierliche Observablen wie die
Signifikanzζ̂ sollte auf keine un̈uberwindlichen Hindernisse stoßen, muss aber im Detail noch
umgesetzt werden.

In dieser Arbeit wird der entsprechende systematische Fehler aus der Poisson-Methode ab-
gescḧatzt. In Abbildung8.19(links) ist die Sensitiviẗat für die F̈alle mit und ohne Ber̈ucksich-

Fehlerquelle δmin σmin σmittel σmax δmax

Effektive Fl̈ache – < 25% < 25% < 25% –
Signalform∠(ν, µ) 18◦ 3.8% 6.2% 9.9% 2◦

Signalformσa 4◦ 5.3% 7.0% 9.4% 79◦

Untergrundverlauf 42◦ 0.1% 3.6% 9.2% 56◦

Gesamt (ohne∠(ν, µ)) 52◦ < 31.0% < 35.5% < 41.2% 20◦

Tabelle 8.1:Übersichtüber die systematischen Fehler des Maximum-Likelihood-Suchverfahrens in
Prozent. F̈ur jede Fehlerursache sind der mittlere Fehlerσmittel, der kleinsteσmin und der gr̈oßteσmax

aufgelistet. F̈ur die letzten beiden ist noch die jeweilige Deklination notiert, an der dieser Fehler
auftritt.
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Abbildung 8.19:Die systematischen Fehler. Links ist die Sensitivität des gebinnten Verfahrens einmal
mit und einmal ohne Einbinden der systematischen Unsicherheiten in der effektiven Fläche in die
Konstruktion der Konfidenzplots zu sehen. Rechts sind die verschiedenen systematischen Fehler des
Maximum-Likelihood-Verfahrens als Funktion der Deklination dargestellt.

tigung der Unsicherheit in der effektiven Fläche gezeigt. Die Angaben beziehen sich auf die
gebinnte Suche und sind in [A+04] veröffentlicht.

Zwischen den beiden Kurven zeigen sich nur geringe Unterschiede in der Sensitivität. Das
liegt zum Teil an der diskreten Observablen im Fall der Poisson-Statistik ([Hau03b]). Für die
Maximum-Likelihood-Suche tritt ein analoger Fall nicht ein, da kontinuierliche Größen wieζ̂
gemessen werden. Man kann erwarten, dass der resultierende Fehler in einerähnlichen Gr̈oßen-
ordnung wie bei der Poisson-Statistik, aber etwas darüber liegt.

Damit ist die systematische Unsicherheit bedingt durch die effektive Fläche auf jeden Fall ge-
ringer als25%. Dieser Wert wird daher als̈außerst konservative Abschätzung dieses Fehlers
angesetzt.

Unsicherheiten im Verlauf des Signals. Die Signalform ist in zweierlei Hinsicht nicht exakt
bekannt. Zum einen wird der Winkel zwischen Neutrino und Myon nur konservativ abgeschätzt.
Zum anderen wird die Winkelauflösung durch die in Kapitel6 eingef̈uhrten Scḧatzer etwas zu
groß bestimmt.

Um einen Eindruck vom Einfluss des Neutrino-Myon-Winkels zu bekommen, wird die Sensi-
tivit ät unter der Annahme bestimmt, dass∠(ν, µ) = 0◦ gilt. Der prozentuale Unterschied der
Sensitiviẗaten ist in Abbildung8.19zu sehen. Er liegt zwischen4% und11% und ist im Mittel
bei 6.3%. Die Sensitiviẗat ist im Fall∠(ν, µ) = 0◦ durchweg besser. Da alle Ergebnisse in die-
ser Arbeit unter Ber̈ucksichtigung des Winkels gewonnen werden, muss dieser Effekt nicht ein
weiteres Mal als systematischer Fehler berücksichtigt werden.

Der zweite Punkt, der untersucht werden muss, hängt mit den Aufl̈osungscḧatzern zusammen.
In Abschnitt6.2wird die Breite der Pulls bei atmosphärischen Neutrino-Energien aufσθ = 0.80
undσφ = 0.91 bestimmt, ẅahrend sie f̈ur E−2-Spektren etwa bei1 liegen. Die Ortsaufl̈osung der
Untergrundereignisse ist damit besser als geschätzt. Verringert man die simulierte Auflösung
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8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode

des Untergrundes um einen Faktor von0.8, dann ver̈andert das auch die Sensitivität. Sie steigt
etwas an. Der resultierende systematische Fehler liegt im Mittel bei7%.

Unsicherheiten im Verlauf des Untergrunds. Der Untergrund wird aus den Daten bestimmt
und ist damit nur im Rahmen der Fehler dieser Messung bekannt. In Abschnitt8.3.3wird eine
Anpassung in Form eines Polynoms an die Deklinationsverteilung gezeigt. Anstelle des Histo-
gramms der Daten kann diese Anpassung zur Evaluation der Sensitivität herangezogen werden.

Der Unterschied in̄Φ90
sg liegt zwischen0.1% und10.2%. Im Mittel betr̈agt er3.6%. Der Verlauf

ist ebenfalls in Abbildung8.19eingetragen.

Systematik gegen mehrere Punktquellen. Dieser Fehler stammt daher, dass die Annahme nur
einer in den Daten vorhandenen Punktquelle falsch ist. Er wird nichtüber eine Abscḧatzung der
Sensitiviẗat kontrolliert, sondern durch einen anderen Mechanismus. Solange keine Hinweise
auf Quellen gefunden worden sind, betrachtet man ihn als nicht existent. Sobald ein Hinweis
entdeckt ist, muss die entsprechende Himmelsregion aus der Untergrundbestimmung ausge-
nommen und die Analyse wiederholt werden.

Addiert man die systematischen Fehler24, dann ergibt sich ein deklinationsabhängiger – und sehr
konservativ abgeschätzter – Gesamtfehler zwischen31.0% und41.2%, der im Mittel bei35.5% liegt.

8.7 Ans ätze zur Erweiterung und Verfeinerung der
Methode

Die Maximum-Likelihood-Methode zur Punktquellensuche, die in diesem Kapitel entwickelt worden
ist, setzt alle wesentlichen Ideen und Vorgänge ein, die diesem Verfahren zu Grunde liegen. Es sind
jedoch zus̈atzliche Schritte denkbar, anhand derer die Ergebnisse in zukünftigen Arbeiten verbessert
und optimiert werden k̈onnen:

Die Qualit ät des Neutrinodatensatzes verbessern.

• Die einfachste M̈oglichkeit besteht darin, mehrere Jahre an Daten gemeinsam zu betrach-
ten. Das AMANDA-Neutrinoteleskop hat in der vollen Ausbaustufe seit dem Beginn des
Jahres 2000 etwa die vierfache Beobachtungszeit an Daten genommen, im Vergleich zu
den 197 Tagen, die in der vorliegenden Arbeit verwendet werden.

• Die Winkelaufl̈osung bei der Spurrekonstruktion mit Likelihood-Methoden wird in Ka-
pitel 6 diskutiert. Dort wird ausgeführt, dass insbesondere für hohe Energien die Rekon-
struktion ebenso wie die Schätzung der Winkelauflösung nicht optimal ist. Verbesserun-
gen der Likelihood-Rekonstruktion – und damit auch des Auflösungsscḧatzers – werden
derzeit innerhalb der Kollaboration vorangetrieben.

24Mit Ausnahme desjenigen aus dem Winkel∠(ν, µ), der explizit ber̈ucksichtigt wird.
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8.7 Ansätze zur Erweiterung und Verfeinerung der Methode

• Die Qualiẗatskriterien zur Selektion des Neutrinodatensatzes sind explizit für die gebinnte
Suche ausgeẅahlt. Inwiefern eine Optimierung für die Maximum-Likelihood-Methode
die Sensitiviẗat noch verbessert, muss gesondert untersucht werden. Da die Sensitivität
der gebinnten Suche zumindest bei manchen Deklinationen relativ stabil gegenüber der
expliziten Wahl der abschließenden Qualitätsschnitte ist, steht aber zu erwarten, dass es
für die ungebinnte Methode noch Möglichkeiten zur Verbesserung gibt.

Die Likelihood-Funktion der ungebinnten Suche um zus̈atzliche Informationen erweitern.

• Das erwartete Energiespektrum einer Neutrino-Punktquelle folgt einem Potenzgesetz mit
spektralem Index von etwaα = −2 (vgl. Kapitel 2). Es ist damit deutlich ḧarter als das
Spektrum der atmosphärischen Neutrinos. Die Energieinformation kann damit im Prinzip
zum verbesserten Identifizieren einer Punktquelle beitragen. Allerdings ist die Energiere-
konstruktion in AMANDA relativ kompliziert und ungenau (vgl. Kapitel5). Der jeweili-
gen Messgenauigkeit m̈usste mit Sorgfalt Rechnung getragen werden.

• Durch Synchronisation mit anderen astronomischen Beobachtungen kann auch eine Zeit-
abḧangigkeit explizit in die Likelihood-Funktion der Punktquellensuche mit aufgenom-
men werden. Dabei kann sowohl eine

”
echte“ Synchronisierung beispielsweise mit Beob-

achtungen im TeV-γ-Bereich vorgenommen werden, als auch nach transientem25 Verhal-
ten mit einer bestimmten Form der Zeitabhängigkeit gesucht werden, beispielsweise nach
Ausbr̈uchen.

• Die bisher diskutierten Abḧangigkeiten der Likelihood-Funktion zielen immer nur auf die
Form verschiedener Verteilungen ab. Im Hauptteil dieses Kapitels geht es um das Auf-
decken einer lokalen̈Uberḧohung als Funktion des Ortes, während obige Erweiterungen
sich mit den Spektren der Energie oder in der Zeit beschäftigen. Die gebinnte Suche da-
gegen ist nur auf absolute Anzahlen in einem bestimmten Bereich des Himmels sensitiv.

Um diesen Aspekt züubertragen, stellt man nicht mehr die Frage:
”
Wie wahrscheinlich

ist es, die beobachtete Verteilung an Ereignissen zu sehen, wenn die Parameterns und~x0

der Wahrheit entsprechen?“, sondern erweitert dahingehend:
”
Wie wahrscheinlich ist es,

die AnzahlN an Ereignissen zu sehenunddass ihre Verteilung zu den Parameterns und
~x0 passt?“

Effizient kann das nur funktionieren, wenn man die Anzahl der verwendeten Ereignisse
N in einem kleinen Ausschnitt am Himmel bestimmt. Man muss demnach mit einerlo-
kalenUntergrund-Likelihood arbeiten. Der Erwartungswert der Untergrundereignisseµbg

im Beobachtungsfenster kann aus dem Deklinationsband abgeschätzt werden, ebenso wie
es mit der Form des Untergrundes gemacht wird.

Die Likelihood-FunktionL(s, x0) aus Gleichung8.6 kann dann auf zwei Arten erwei-
tert werden. Entweder man multipliziert sie mit der Poissonwahrscheinlichkeit P(N ;

µbg

1−s)

dafür, dass(1−s) ·N Ereignisse aus dem Untergrund mit Erwartungswertµbg stammen26.

25transient: zeitlich ver̈anderlich
26Dann erf̈ahrt dieser Term allerdings nur das gleiche Gewicht wie jeder einzelne Faktor, der zu einem Ereignis gehört.
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8 Die ungebinnte Maximum-Likelihood-Methode

Oder man faltet die beiden Poissonwahrscheinlichkeiten, sowohlnsg Signalereignisse bei
einer Erwartung vonµsg, als auch(N − nsg) Untergrundereignisse bei einer Erwartung
von µbg zu beobachten dazu. Die Likelihood-FunktionLAnz, bei der die Ereignisanzahl
mit ber̈ucksichtigt wird, lautet dann

LAnz(µsg, µbg, ~x0) =
N∑

nsg=0

[
L
(nsg

N
,~x0

)
· P(nsg;µsg) · P(N − nsg;µbg)

]
. (8.21)

Diese Funktion ist mathematisch deutlich aufwändiger als alle bisher diskutierten. Sie
lässt eine Verbesserung der Flussmessung erwarten, ist allerdings mit den Nachteilen einer
lokalen Untergrund-Likelihood-Funktion behaftet (vgl. Abschnitt8.3.3).

Die Methode selbst verfeinern. Unter diesem Punkt werden einige der systematischen Fehler des
letzten Abschnittes aufgegriffen, diesmal mit der Zielsetzung, sie zu verringern.

• Je genauer der Verlauf des Untergrundes beschrieben werden kann desto besser. Neben
einer verl̈angerten Datennahmeperiode, mit der die statistischen Unsicherheiten in der
Untergrundbeschreibung immer geringer werden, ist es auch hilfreich, die Qualitätskrite-
rien nicht als Stufenfunktionen der Deklination anzuwenden (vgl. Abschnitt5.5). Dieser
Punkt geht damit Hand in Hand mit der Verbesserung des Neutrinodatensatzes.

• Der Verlauf der Signalfunktion kann ebenfalls genauer werden. Der Verteilung des Win-
kels zwischen Neutrino und Myon sollte explizit integriert werden – am besten energie-
abḧangig. Ferner kann die Abhängigkeit der mittleren Aufl̈osung von der Deklination
in die Simulationen aufgenommen werden. Zuletzt können Abweichungen vom Gauß-
Verhalten untersucht werden.

• Zur Integration von systematischen Fehlern in die Konstruktion von Konfidenzplots gibt es
vielversprechende Ansätze, die f̈ur Poisson-Statistiken zum Teil schon eingesetzt werden
([CH92, Con03, Hil03, A+04]). Die Übertragung auf kontinuierliche Observablen wie die
Signifikanzζ̂ sollte auf keine un̈uberwindlichen Hindernisse stoßen.

Bis auf die explizit ausgewiesenen Punkte werden die obigen Verfeinerungsmethoden in dieser Arbeit
nicht weiter verfolgt. Insbesondere werden systematische Unsicherheiten nicht explizit in der Kon-
struktion der Konfidenzplots berücksichtigt. Alle konservativen Abschätzungen, die bisher diskutiert
worden sind, fließen aberüber die Verteilung der Observablen implizit mit ein.

Im folgenden Kapitel geht es um die besonderen Aspekte, die bei der Suche in einem ausgedehnten
Gebiet ber̈ucksichtigt werden m̈ussen, bevor im letzten Teil Ergebnisse gezeigt werden.
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9 Die Punktquellensuche am gesamten
Himmel

Jeder Funke einer Erkenntnis bereichert das
Leben, und sei er auch noch so klein.

(Gabriele Ende)

In Kapitel 7 sind zwei fundamentale Fragen gestellt worden.

1. Befindet sich an einem festgelegten Ort des Himmels eine Neutrino-Punktquelle?

2. Befindet sich in einem bestimmten Bereich des Himmels eine Punktquelle zunächst unbekann-
ten Ortes?

Die Verfahren zur Beantwortung der ersten Frage sind in den beiden vorangehenden Kapiteln darge-
legt, jetzt wenden wir uns der Problematik der zweiten Frage zu. Derbestimmte Bereich, um den es
letzten Endes geht, ist der gesamte sensitive Bereich des Detektors, für AMANDA im Wesentlichen
die n̈ordliche Hemispḧare. Das eigentliche verwendete Verfahren zur Identifikation von Punktquellen
(vgl. Abschnitt7.5 und Kapitel8) spielt dabei nur eine untergeordnete Rolle. Die hier beschriebe-
nen Probleme und L̈osungsans̈atze sind der gebinnten Suche und der Maximum-Likelihood-Methode
gemein, werden im Folgenden aber anhand der letzteren entwickelt und dargestellt.

Obige Fragen k̈onnen nicht mit einem einfachenJaoderNeinbeantwortet werden. Die Antworten be-
stehen immer aus einer oberen und einer unteren Grenze auf den Neutrinofluss einer Quelle bei einem
bestimmten Konfidenzniveau von beispielsweise CLG = 90%. Dabei ist man nicht verpflichtet, von
einer Entdeckung zu sprechen, wenn die untere Grenze von Null verschieden ist ([FC98]). Vielmehr
wählt man ein zweites, ḧoheres Konfidenzniveau von beispielsweise CLE=̂5σ und fordert, dass hier
die zugeḧorige untere Grenze ungleich Null ist. Wenn das der Fall ist, dann liegt eine Entdeckung mit
einer Signifikanz von5σ vor. Analog wird eine Signifikanz von3σ alsHinweisinterpretiert1 (siehe
auch Abschnitt7.3).

Die möglichen Antworten sind damit2:

Keine Quelle entdeckt: Es ist die untere GrenzeΦ5σ
U = 0. Die obere GrenzeΦ90

O wird angegeben.

Quelle entdeckt: EsΦ5σ
U > 0. Obere und untere GrenzenΦ90

O undΦ90
U werden angegeben, ebenso

der Ort der Quelle.

1Die IndizesE, H undG stehen f̈ur Entdeckung, Hinweis und Grenze. Die IndizesO undU stehen f̈ur obere und untere
Grenzen. Beispielsweise istΦCLG

U die untere Grenze auf den Fluss mit Konfidenzniveau CLG.
2Für die angegeben Konfidenzniveaus von CLG = 90%, CLE=̂5σ und CLH=̂3σ, dieüberlichweise Anwendung finden.
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9 Die Punktquellensuche am gesamten Himmel

Hinweis gefunden: Es istΦ5σ
U = 0 aber die untere GrenzeΦ3σ

U > 0. Die obere GrenzeΦ90
O und

eventuell die untereΦ90
U werden angegeben, ebenso der Ort der Quelle.

Die Problematik bei der Suche nach einer Punktquelle in einem Gebiet liegt darin begründet, dass der
gleiche Suchvorgang an verschiedenen Stellen wiederholt wird. An jeder Stelle erhält man einen Wert
der Observablen, beispielsweise des Signifikanzschätzersζ̂. Dort, wo der gr̈oßte Wert resultiert, wird
man am ehesten eine Punktquelle vermuten. Liest man im Konfidenzplot aus dem vorangehenden
Kapitel an der Stelle dieses Wertes ab, dann erhält man Grenzen auf den Fluss.

Der gr̈oßte Wert aus einer Reihe an Messungen ist aber größer als der Durchschnitt. Die oberen und
unteren Grenzen, die daraus folgen, liegen systematisch zu hoch. Insbesondere bei unteren Grenzen
ist das ein Problem, weil die zugehörige statistische Aussage falsch ist. Sie lautet:

”
Mit einer Wahrscheinlichkeit entsprechend des Konfidenzniveaus liegt der wahre Wert des Signal-

flusses oberhalb der unteren Grenze.“

Wenn beispielsweise der wahre Signalfluss gleich Null und ein Konfidenzniveau entsprechend3σ
geẅahlt ist, dann erwartet man in drei von 1000 Fällen, dass die untere Grenze oberhalb von Null
liegt. Misst man an 1000 Stellen am Himmel, dann erwartet man ebenfalls drei Stellen, an denen man
eine untere Grenze ungleich Null ablesen würde. Es ẅare also verwunderlich, wenn man bei einer
solchen SuchekeinenHinweis auf eine Entdeckung bekäme. Der Konfidenzplot für Einzelmessungen
hat als Konfidenzplot f̈ur das Maximum aus einer Reihe von MessungenUndercoverage.

Im Fall von oberen Grenzen ist die Situation nicht ganz so schlimm, da sie systematisch zu hoch
liegen und damit konservativ sind. Die statistische Aussage:

”
Mit einer Wahrscheinlichkeit entsprechend des Konfidenzniveaus liegt der wahre Wert des Signal-

flusses unterhalb der oberen Grenze“

ist zwar richtig, aber man k̈onnte eine niedrigere – ebenfalls statistisch richtige – obere Grenzen aus
den Daten ablesen.3

Der einzuschlagende Weg, um die Antwort auf Frage zwei zu finden, liegt in der Konstruktion des
richtigen Konfidenzplots f̈ur das Problem.

Die Korrektur, die man applizieren muss, wird häufig als das
”
Bezahlen derTrial Penalty4“ bezeich-

net. Der BegriffPenaltyist teilweise irref̈uhrend. Bei Entdeckungen ist es zwar richtig, dass man zu
gute Ergebnisse erhält und quasi bestraft wird, wenn man die Zahl der Messungen berücksichtigt.
Wenn man aber obere Grenzen sucht, dann verbessert eine korrekte Behandlung der Observablen das
Resultat. Man muss im zweiten Fall also eher von einerTrial Reward5 sprechen.

Im folgenden Abschnitt9.1 wird das zentrale Hindernis für die Konstruktion eines einzigen Konfi-
denzplot f̈ur die Suche am Nordhimmel diskutiert. Es fusst in der Tatsache, dass der Detektor für

3Die statistische Aussage des Konfidenzplots insgesamt ist diejenige, dassbeideoben gemachten Aussagen gleichzeitig
wahr sind. Bei den problematischen Szenarien, die in diesem Kapitel diskutiert werden, ist meistens nur eine der
beiden falsch. Damit ist zwar die Gesamtaussage auch falsch, aber die jeweils andere Teilaussage kann richtig bleiben.

4Etwa: Iterationsstrafe.
5Reward: englisch f̈ur Belohnung
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9.1 Ein Konfidenzplot für die Suche am gesamten Nordhimmel

verschiedene Deklinationen unterschiedliche Sensitivitäten hat. Ein m̈oglicher L̈osungsweg wird auf-
gezeigt.

Ein anderer Ansatz lässt die Detektorantwort auf ein mögliches Signal unberücksichtigt. Es werden
nur Untergrundschwankungen, das heißt Signifikanzen, betrachtet. Das wird in Abschnitt9.2 unter-
sucht. Das Kapitel schließt mit einer Ubersichtüber die prinzipiellen L̈osungsans̈atze in Abschnitt9.3.

9.1 Ein Konfidenzplot für die Suche am gesamten
Nordhimmel

Im Folgenden geht es um die Konstruktion eines korrekten Konfidenzplots, wenn die Suche an mehr
als einer Hypothesenstelle gleichzeitig durchgeführt werden soll. Die Signalhypothese hierbei ist,
dass genaueineQuelle an einer der untersuchten Hypothesenorte ist.6 Die Sẗarke dieser Quelle kann
gleich Null sein, wenn eben keine Quelle da ist.

Es tritt ein Problem auf, wenn Hypothesenorte mit unterschiedlicher Detektorantwort gleichzeitig
untersucht werden sollen. Das wird im Folgenden anhand von nur zwei Suchstellen ausgeführt. Die
Details der Formeln und die Erweiterung auf Gebiete finden sich in AnhangG. Die zwei Hypothe-
senstellen werden mit(α1, δ1) und (α2, δ2) bezeichnet. Die Observable, die betrachtet wird, ist das
Maximum der beiden Signifikanzschätzer:

ζ̂max = max{ζ̂1, ζ̂2} . (9.1)

Um Konfidenzplots konstruieren zu können, muss f̈ur jede Signalsẗarke die Verteilung von̂ζmax er-
mittelt werden.

Die Verteilungen f̈ur ζ̂i sind jeweils gleich, wenn keine Quelle da ist. Die Signifikanz ist in Abwesen-
heit eines Signals normal-verteilt7. Das Maximumζ̂max liegt systematisch ḧoher und ist nicht mehr
Gauß-verteilt. Das rechte Ende der Kurve entspricht etwa dem doppelten der Untergrundverteilung,
während die linke Flanke deutlich steiler als eine Gauß-Verteilung verläuft. Das ist in Abbildung9.1
a) dargestellt.

Für den Fall mit einer Quelle ḧangen die Verteilungen von den Hypothesendeklinationen ab. Liegen
die beiden Punkte auf der gleichen Deklination (δ1 = δ2), dann sind die Verteilungen von̂ζi für
eine Quelle bestimmter Stärke gleich. Diese Situation ist in Abbildung9.1 b) gezeigt. Unabḧangig
davon, wo die Quelle tatsächlich ist, wird eine der beiden Verteilungen der Situation mit und die
andere derjenigen ohne Signal entsprechen. Die Verteilung vonζ̂max lässt sich ohne Kenntnis des
Quellortes bestimmen. Sie folgt am rechten Ende der Signalverteilung, während die linken Flanke
wie im vorherigen Fall steil abfällt8.

6Diese Annahme ist nicht ungerechtfertigt, da es sicher einestärksteQuelle am Himmel gibt, die man zuerst finden
wird.

7Die geringen Abweichungen von̂ζ von der Normalverteilung k̈onnen im Rahmen dieser Diskussion vernachlässigt
werden.

8Wenn das Signal so stark ist, dass sich die Untergrund- und die Signalverteilung nichtüberlappen, dann folgt die Vertei-
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Abbildung 9.1:Verteilung der Observablen̂ζmax für zwei Suchstellen. Abbildung a) zeigt den Fall
ohne Quelle. Die Einzelmessunĝζbg ist normal-verteilt. Misst man zwei Werte daraus, dann ist das
Maximum ζ̂max nicht mehr Gauß-verteilt und liegt systematisch höher. Abbildung b) zeigt den Fall
mit einer Quelle. Die Observable an der Stelle mit Signalζ̂sg ist gegen̈uberζ̂bg um eine Einheit nach
rechts verschoben. Die Verteilung vonζ̂max ist ebenfalls nicht Gauß-förmig.

Das ist f̈ur den Fallδ1 6= δ2 anders, wie in Abbildung9.2a) illustriert wird. Die Untergrundverteilung
ist für beide Orte gleich, die Signalverteilung ist aber deutlich unterschiedlich. Das kann man sich im
Fall von AMANDA als die Detektorantwort auf ein Signal beiδ = 30◦ undδ = 70◦ vorstellen.

Die Verteilung vonζ̂max hängt jetzt explizit davon ab, ob sich die Quelle an der Stelle 1 oder der
Stelle 2 befindet. Das ist aber zum Zeitpunkt der Konstruktion des Konfidenzplots nicht bekannt. Die
Verwendung einer gemittelten Verteilungüber alle untersuchten Quellorte führt zu explizit falschen
Ergebnissen. Diese Vorgehensweise wäre nur richtig, wenn f̈ur viele Wiederholungen des AMAN-
DA-Experimentes die Punktquelle sich jedes mal an einer anderen Stelle befinden würde. Das ist aber
nicht der Fall. Der Ort der Quelle ist ein fester – wenn auch unbekannter – Parameter.

Somit befindet man sich in einem Dilemma. Der Ort einer Quelle muss bekannt sein, bevor man
anf̈angt, nach ihr zu suchen. Es ist daher unmöglich, die Suche an verschiedenen Deklinationen zu
vereinen, wenn der Detektor jeweils unterschiedlich auf ein Signal reagiert.

Nur wenn die Verteilungen von̂ζi jeweils für SignalundUntergrund an beiden Stellen identisch sind,
wird die Konstruktion der Konfidenzplots vom tatsächlichen Ort der Quelle unabhängig. Wenn das
aber f̈ur die Observablêζ nicht erf̈ullt ist, dann ist die Existenz einer anderen Messgröße, die dieser
Bedingung gen̈ugt, mehr als fraglich.

Auf der anderen Seite kann man für Orte gleicher Deklination, bzw. gleicher Detektorsensitivität
tats̈achlich einen angepassten Konfidenzplot konstruieren und damit optimale statistische Aussagen
über eine einzelne Punktquelle auf einem Deklinationsband machen. Allerdings fasst man dabei das

lung vonζ̂max auschließlich der Signalverteilung. Bei einem so starken Signalfluss wird der Ort höchster Signifikanz
immer am Ort der Quelle gemessen. In diesem Fall kann auch der Konfidenzplot für eine einzelne Stelle angewendet
werden.
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Abbildung 9.2:Verteilung der Observablen̂ζmax für zwei inkompatible Suchstellen. Abbildung a)
zeigt die Untergrundverteilunĝζbg der Signifikanz und die Verteilungen̂ζ1

sg und ζ̂2
sg für das Vorhan-

densein eines Signales an einer Stelle mit
”
guter“ Detektorantwort und an einer Stelle, an der

”
schlech-

ter“ Punktquellen nachgewiesen werden können. Gezeigt sind jeweils Gauß-verteilte Größen gleicher
Breite. Abbildung b) zeigt die Verteilungen von̂ζ1,2

max in denjenigen F̈allen, bei denen das wahre Si-
gnal an der Stelle 1 oder der Stelle 2 liegt. Die Verteilungζ̂3

max entspricht der gewichteten Summe der
ersten beiden und tritt in der Realität nicht auf.

Universum in Kegeloberfl̈achen gleicher Deklination aus Sicht der Erde zusammen. Diese Eintei-
lung ist physikalisch nicht begründbar und nur auf Grund technischer Argumente – nämlich gleicher
Detektorsensitiviẗat – haltbar.

Die beste L̈osung ẅare die Erweiterung der Konfidenzplots von eindimensionalen Variablen auf
mehrdimensionale. Die vollständige wahre Hypothese besteht aus Ortund Fluss einer Quelle. Die
zugeḧorige Observable ist der maximale Signifikanzschätzer gepaart mit dem Ort, an dem der ent-
sprechende Wert gemessen wird.

Wie im eindimensionalen Fall muss man für jede Signalhypothese die Verteilungen der Observablen
gewinnen und daraus einen Konfidenzplot konstruieren. Die Dimension dieses Plots ist gleich der
Summe der Signaldimension und der Observablendimension. Man kann nun sowohl ein zweidimen-
sionales Verfahren betrachten, bei dem Fluss und Deklination verwendet werden, oder ein dreidimen-
sionales Verfahren ẅahlen, bei dem zusätzlich die Rektaszension einfließt. In zwei Dimensionen ist
der Konfidenzplot vierdimensional und in drei Dimensionen ist er sechsdimensional.

Bei einer Messung erhält man dann gleichzeitig Grenzen auf den Fluss und den Ort einer Quelle mit
dem gleichen Konfidenzniveau. Eine weitere Untersuchung dieser aufwändigen aber auch m̈achtigen
Variante ist leider im Rahmen dieser Arbeit nicht möglich.

Damit bleibt festzuhalten, dass (noch) kein Verfahren zur Verfügung steht, um die optimalen Resultate
aus einem Datensatz zu extrahieren. Die beiden oben diskutierten Ansätze:

• die Konstruktion von Konfidenzplots in einer Variablendimension für jede Deklination und
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9 Die Punktquellensuche am gesamten Himmel

• die Konstruktion eines Konfidenzplots in zwei oder drei Variablendimensionen am gesamten
Himmel

bed̈urfen beide einer theoretischen Beschreibung der Verteilung vonζ̂max in Abhängigkeit der Si-
gnalsẗarke und der Signaldeklination. Ein vielversprechender Ansatz wird in AnhangG aufgezeigt.
Für räumlich getrennte Suchstellen kann das Verhalten vonζ̂max explizit angegeben werden. Für die
Suche in einem zusammenhängenden Gebiet, muss noch den Korrelationen benachbarter Hypothe-
senorte Rechnung getragen werden. Auch dafür wird in AnhangG ein Ansatz geboten, der es zukünf-
tigen Arbeiten erm̈oglichen sollte, die entsprechenden Konfidenzplots zu erhalten.

9.2 Die Eigenschaften der Signifikanzverteilung am
Nordhimmel

Da keine passenden Konfidenzplots für die Suche am Himmel zur Verfügung stehen, muss zur Be-
urteilung der Resultate in der vorliegenden Arbeit ein anderer Weg eingeschlagen werden. Dazu ver-
wendet man, dass die Signifikanzverteilung im Fall ohne Quelle für jeden Hypothesenort gleich ist.
Damit lassen sich alle Hypothesenorte gemeinsam studieren, indem die Reaktion auf ein Signal außer
acht gelassen wird. Somit kann der Ort des Signales zwar gefunden werden, jedoch ist es unmöglich,
über die Sẗarke des Flusses eine Aussage zu machen.

Steht dann der Ort einer Quelle fest, dann darf auch im Nachhinein keine Suche an dieser ausgewähl-
ten Stelle gemacht werden, indem man im Konfidenzplot für Kandidatenobjekte der entsprechenden
Deklination abliest. Die Auswahl der Stelle beruht ja auf den Daten und ist statistisch nicht blind.
Damit ist die obere Grenze für einen Kandidaten an dieser Stelle inadäquat.

Wie aber soll man entscheiden, ob ein Ort hoher Signifikanz einer Fluktuation nach oben entspricht
oder doch zu einer Quelle gehört? Wegen der starken Korrelation benachbarter Stellen am Himmel
hilft hier nur die abstrahierte Simulation. Man betrachtet zwei Observablen: zum Einen das Maximum
der Signifikanzζ̂max am gesamten Himmel analog Gleichung9.1. Zum Anderen untersucht man, an
wievielen Stellennζ̂>3 die Grenze von̂ζ > 3 überschritten wird.

Die Verteilung vonζ̂max ist in Abbildung9.3 (links) als Histogramm zu sehen. Der Funktionsverlauf
entspricht qualitativ dem Fall mit nur zwei Punkten (vgl. Abbildung9.1 links). Das rechte Ende
entspricht etwa der Gauß-Form, während die linke Flanke deutlich steiler abfällt. Eine Anpassung der
Form

fNeff(ζ̂max) = Neff · f(ζ̂ = ζ̂max) ·

(∫ ζ̂max

−∞
f(ζ̂) dζ̂

)Neff−1

(9.2)

ist ebenfalls eingezeichnet. Dabei bezeichnetf(ζ̂) die Verteilung von̂ζ an einer einzelnen Stelle des
Himmels undfNeff(ζ̂max) die Verteilung von̂ζmax – jeweils in Abwesenheit einer Quelle. Der Parameter
Neff steht f̈ur eineeffektive Anzahl an Suchstellenam Himmel9. Die Herleitung von Gleichung9.2

9Damit wird die Korrelation benachbarter Punkte berücksichtigt.

174



9.2 Die Eigenschaften der Signifikanzverteilung am Nordhimmel

maxζ
2.5 3 3.5 4 4.5 5

u
fi

g
ke

it
a

H

0

100

200

300

400

500
maxζ

Anpassung

>3ζAnzahl Stellen mit 
0 2 4 6 8 10

u
fi

g
ke

it
a

H

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

Mittelwert = 2.33

Abbildung 9.3:Links: Die Verteilung der maximalen Signifikanz am Himmelζ̂max. Rechts: Die
Verteilung der Anzahl der Stellennζ̂>3, an denen die Grenze von̂ζ > 3 überschritten wird. Beide
Histogramme sind mit der abstrahierten Simulation ohne eine Punktquelle gewonnen.

findet sich mit einer erweiterten Diskussion in AnhangG. An dieser Stelle sind nur zwei Aspekte
wichtig:

1. Eine Anpassung ist m̈oglich. Damit k̈onnen in Zukunft die im vorangehenden Abschnitt disku-
tierten Konfidenzplots konstruiert werden.

2. Die effektive Anzahl an Suchstellen ergibt sich zu

Neff ≈ 1790± 50 . (9.3)

Für einen beobachteten Wertζ̂0
max der maximalen Signifikanz kann man mit Hilfe dieser Verteilung

wiederum eine Signifikanz angeben, das heißt eine Wahrscheinlichkeit, dass der entsprechende Wert
als Fluktuation des Untergrundes entstandes ist. Diese Vorgehensweise wird in Kapitel10 Verwen-
dung finden, um zu prüfen, ob eine Fluktuation oder aber ein Hinweis auf eine Quelle vorliegt.

In Abbildung9.3(rechts) ist die Verteilung vonnζ̂>3 dargestellt. F̈ur die Messung anN unkorrelierten
Punkten, folgt die Anzahl an Stellen, deren Messergebnisse oberhalb einer festen Schwelle liegen,
einer Binomialverteilung. Die Wahrscheinlichkeit, an einer Stelle eine Signifikanz oberhalb von3σ
zu beobachten, beträgtp = 0.135%. Der Erwartungswert der Binomialverteilung istN · p.

Dividiert man den Mittelwert der Verteilunḡnζ̂>3 = 2.33 durch die effektive Anzahl an Suchstellen
aus Gleichung9.3, so erḧalt man eine Wahrscheinlichkeit vonp = 0.130%. Die leichte Abweichung
vonp = 0.135% ist mit der Ungenauigkeit der Bestimmung vonNeff kompatibel.

Damit ergibt sich ein konsistentes Bild und auch die Größenζ̂>3 kann dazu herangezogen werden, die

Suchergebnisse am Nordhimmel zu beurteilen. Im Gegensatz zuζ̂max, das nur eine Stelle beschreibt
und damit nur von der stärksten Quelle abḧangt, bedeutet ein zu großesnζ̂>3, dass es zu viele Stellen
mit hoher Signifikanz, das bedeutet mehrere Quellen gibt.
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9 Die Punktquellensuche am gesamten Himmel

9.3 Die Suche am gesamten Nordhimmel

In der Suche im gesamten sensitiven Bereich des AMANDA-Neutrinoteleskopes muss man zwangs-
läufig Orte mit unterschiedlicher Deklination und damit unterschiedlicher Detektorantwort vereinen.
Der Bereich, um den es in der vorliegenden Arbeit geht, umfasst alle Hypothesenorte mit Deklination
im Intervall0◦ ≤ δ0 ≤ 85◦. Die Rektaszension ist nicht eingeschränkt.

Die statistischen Schwierigkeiten, die dabei auftreten, werden in den vorangehenden Abschnitten
diskutiert. Im Folgenden sollen die offen stehenden Lösungsm̈oglichkeiten der Reihe nach aufgezeigt
und ihre Vor- und Nachteile diskutiert werden.

Lösung I. Man findet eine sehr starke Quelle und kann den Konfidenzplot, der für die Suche einer
Stelle entsprechender Deklination konstruiert ist, direkt verwenden.

Vorteil: Optimale obere und untere Grenzen werden erhalten.

Nachteil:Eine sehr starke Quelle ist nicht notwendigerweise in den Daten enthalten. Zusätzlich
entsteht ein weiterer systematischer Fehler, weil die maximale Signifikanz in der Umgebung
einer Quelle nicht immer exakt an ihrem wahren Ort liegt. Die Konfidenzplots sind aber unter
der Annahme konstruiert, dass man an der wahren Stelle sucht und nicht am Ort maximaler Si-
gnifikanz in der Umgebung einer Quelle. Allerdings ist die Ortsbestimmung für starke Quellen
sehr gut, so dass dieser Fehler klein wird (vgl. Abschnitt8.4.4).

Lösung II. Wenn man durch geschickte Schnitte erreicht, dass der Detektorüberall gleich reagiert,
dann k̈onnen speziell zugeschnittene Konfidenzplots konstruiert werden. Eventuell muss die
Suche auf einen Teil des sensitiven Bereiches beschränkt werden, in dem die Detektorantwort
überall gleich ist. Den Rest des Himmels darf man dann nicht betrachten.

Vorteil: Optimale obere und untere Grenzen werden erhalten.

Nachteil:Man muss den sensitiven Bereich (stark) einschränken.

Lösung III. Man gibt die obere Grenze als Funktion des Hypothesenortes an.

Vorteil: Für jede einzelne Stelle ist das Verfahren statistisch korrekt.

Nachteil:Da man an sehr vielen Stellen testet, erwartet man, dass in90% der F̈alle entweder
die obere oder die untere Grenze falsch ist. Es ist also gefährlich, sich im Nachhinein eine
bestimmte Stelle herauszusuchen, um eine Aussageüber das Ensemble zu machen. Das wird
im nächsten Punkt aufgegriffen.

Zus̈atzlich handelt es sich um eine große Menge anzugebender Informationen.

Lösung IV. Man betrachtet die Stelle mit größter oberer Grenze aus der vorangehenden Methode.
Der resultierende Wert wird als obere Grenze insgesamt angegeben. Ist die untere Grenze bei
einem Konfidenzniveau entsprechend5σ ungleich Null, spricht man von einer Entdeckung.

Vorteil: Die obere Grenze ist statistisch korrekt. Das5σ-Kriterium für die untere Grenze sollte
eine falsche Entdeckung vermeiden.
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Nachteil: Die obere Grenze ist systematisch zu hoch, das heißt zu schlecht. Eine statistisch
richtige untere Grenze auf den Fluss kann nicht angegeben werden, außer die Quelle ist so
stark, dass L̈osung I angewendet werden kann. Das ist bei einer5σ-Entdeckung nicht von der
Hand zu weisen.

Lösung V. Man gibt die obere Grenze als Funktion der Hypothesendeklination an.

Vorteil: Für jede einzelne Deklination ist das statistisch korrekt. Die erhaltenen Grenzen sind
besser als bei Methode III.

Nachteil:Da man immer noch an knapp 100 Stellen testet, erwartet man auch, dass für 90% der
Deklinationen entweder die obere oder die untere Grenze falsch ist. Man muss also ebenfalls
vorsichtig sein, um aus einer bestimmten Stelle eine Aussageüber das Ensemble abzuleiten.
Wegen der deutlich verringerten Anzahl an Teststellen gegenüber der Suche an allen Orten des
Himmels ist die Wahrscheinlichkeit für eine starke statistische Fluktuation des Untergrundes
nach oben allerdings viel kleiner.

Lösung VI. Man kann auch bei Methode V das Maximum der oberen Grenze betrachten. Wiederum
wird der resultierende Wert als obere Grenze insgesamt angegeben. Ist die untere Grenze bei
einem Konfidenzniveau entsprechend5σ ungleich Null, spricht man von einer Entdeckung.

Vorteil: Die obere Grenze ist statistisch korrekt und deutlich besser als diejenige aus Methode
IV. Das5σ-Kriterium für die untere Grenze sollte ebenfalls eine falsche Entdeckung vermeiden.

Nachteil: Die obere Grenze ist systematisch zu hoch, das heißt zu schlecht. Eine statistisch
richtige untere Grenze auf den Fluss kann nicht angegeben werden, außer die Quelle ist so
stark, dass L̈osung I angewendet werden kann.

Lösung VII. Die Untersuchung der Signifikanz wird entsprechend der Vorgehensweise aus Ab-
schnitt9.2angewendet.

Vorteil: Man kann entscheiden, ob die Daten mit Untergrundfluktuationen verträglich sind. Der
wahrscheinlichste Ort einer Quelle kann gefunden werden.

Nachteil:Es lassen sich keine Grenzen auf den Signalfluss ableiten, weil die Antwort des Tele-
skopes auf eine Quelle nicht in die Analyse mit einfließt.

Lösung VIII. Der letzte aufzulistende Ansatz entspricht der Konstruktion mehrdimensionaler Kon-
fidenzplots, wie es in Abschnitt9.1diskutiert wird.

Vorteil: Optimale obere und untere Grenzen auf den Signalfluss und Grenzen auf den Ort des
Signales werden erhalten.

Nachteil:Dieses Verfahren ist relativ aufwändig.

In der Bewertung der Resultate der Suche am gesamten Nordhimmel kommen in der vorliegenden
Arbeit die folgenden Ans̈atze zum Einsatz10:

• Die Angabe der oberen Flussgrenze an jeder Stelle des Himmels (Lösung III),

10Sollte zudem eine extrem starke Quelle gefunden werden, so wird diese zusätzlich mit Lösung I untersucht.
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• die Angabe der maximalen oberen Flussgrenze (Lösung IV) und

• die Untersuchung, ob hohe Signifikanzen Fluktuationen des Untergrundes sind (Lösung VII).

Die verbesserten Strategien der Lösungen V, VI und VIII, sollten verwendet werden, sobald die ent-
sprechenden Verfahren zur Konstruktion der Konfidenzplots vorliegen und anwendbar sind.
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10 Ergebnisse

He’s got the outfit, he’s got the elephant,
but we’re not through, yet.

(The Genie of the Lamp)

In diesem letzten Kapitel sollen die Ergebnisse bezüglich der Frage vorgestellt werden, ob in den
AMANDA-Daten des Jahres 2000 eine Neutrino-Punktquelle zu finden ist. Die knappe Antwort ist:
Nein. Es werden im Folgenden obere Grenzen auf die Neutrinoflüsse mit einem Konfidenzniveau von
90% angegeben.

Das Kapitel beginnt mit einigen Vorbemerkungen (Abschnitt10.1). Dann geht es um die Resultate bei
Kandidatenobjekten (in Abschnitt10.2) und die Ergebnisse einer Suche am gesamten Nordhimmel
(in Abschnitt 10.3). Im letzten Abschnitt10.4 des Kapitels werden die gemessenen Flussgrenzen
diskutiert und mit den Vorhersagen der Theorie beziehungsweise mit Messungen anderer Experimente
verglichen.

10.1 Vorbemerkungen zu den Ergebnissen

Der Titel dieser Dissertation lautet:Die Entwicklung eines neuen Verfahrens zur Suche nach kosmi-
schen Neutrino-Punktquellen mit dem AMANDA-Neutrinoteleskop.Damit sind die eigentlichen Er-
gebnisse der vorliegenden Arbeit schon in den beiden vorangehenden Kapiteln dargestellt, in denen
das entwickelte Verfahren und seine Eigenschaften diskutiert werden.

Die Signifikanzen und Flussgrenzen, die in diesem Kapitel präsentiert werden, sind aber nichtsdesto-
trotz wichtige Resultate dieser Arbeit. Sie dienen zusätzlich als Beispiel, um das entwickelte Verfah-
ren weiter zu erkl̈aren und ein Bild der Ergebnisdarstellung zu vermitteln.

Auch ist in Kapitel8 gezeigt worden, dass der für die gebinnte Suche ausgewählte Datensatz des Jah-
res 2000 f̈ur das ungebinnte Verfahren nicht ganz passt. Deutlich verbesserte physikalische Resultate
lassen sich erwarten, wenn

1. eine umfangreichere Beobachtungsdauer von beispielsweise 1000 Tagen an Stelle der hier un-
tersuchten 197 Tage zu Grunde gelegt wird, und

2. die Qualiẗatskriterien zur Ereignisselektion neu optimiert werden, um

• die Artefakte durch die Unstetigkeit der Schnitte als Funktion der Deklination zu entfer-
nen,
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• die neu gewonnen Qualitätsparameter aus der ereignisindividuellen Winkelauflösung ein-
zubringen (vgl. Kapitel6) und

• die Kriterien anhand und für das ungebinnte Verfahren zu wählen.

Dann sollten auch die systematischen Fehler in die Konstruktion der Konfidenzplots mit aufgenom-
men werden, was für die folgenden Ergebnisse unterlassen worden ist.

10.1.1 Erwartete Fluktuationen der Signifikanz

Die Signifikanz ist die Wahrscheinlichkeit, dass eine bestimmte Beobachtung durch eine Fluktua-
tion des Untergrundes entsteht. Ausgedrückt wird diese Gr̈oße durch die entsprechende Anzahl an
Standardabweichungen einer Gauß-Verteilung (vgl. Abschnitt7.4). Ein Messwert mit einer Signifi-
kanz von3σ entspricht einer Wahrscheinlichkeit vonp = 0.135%, diesen Wert oder einen größeren
als eine Fluktuation des Untergrundes zu messen. Analog gehört zu5σ eine Wahrscheinlichkeit von
p = 0.0000285%.

Wenn nur ein einziges Objekt am Himmel untersucht wird, dann vermitteln obige Wahrscheinlich-
keiten ein gutes Maß dafür, ob eine Quelle identifiziert worden ist oder nicht. Je mehr Kandidaten
betrachtet werden, umso wahrscheinlicher wird es aber, eine Fluktuation des Untergrundes nach oben
zu beobachten.

Das l̈asst sich mittels einer Binomialstatistik beschreiben. Wenn ann Stellen gesucht wird, und mit
der Wahrscheinlichkeitp(ζ0) der Untergrund̈uber die Signifikanzζ0 fluktuiert, dann erwartet man,
dass das an

n̄ = n · p(ζ0) (10.1)

Stellen tats̈achlich eintritt. Oder anders betrachtet liegt die Wahrscheinlichkeitpn an keiner der n
Stellen eine Signifikanz oberhalb vonζ0 zu beobachten bei

pn = (1− p(ζ))n ≈ 1− n · p(ζ0) für p(ζ0)� 1 . (10.2)

Diese Zusammenhänge werden in Abschnitt10.2verwendet, um abzuschätzen, ob die Resultate bei
den Kandidaten von der statistischen Seite her stimmig sind. Zur Bewertung der Suche am gesamten
Himmel (Abschnitt10.3) werden die Ergebnisse aus Abschnitt9.2 herangezogen, die das entspre-
chende Pendant zu den obigenÜberlegungen sind.

10.1.2 Neutrino-Oszillationen und Flussgrenzen

In den Abschnitten1.4 und 1.5 wird die Neutrino-Oszillation eingeführt und es wird erkl̈art, dass
ein von Pionen und Kaonen erzeugter Neutrinofluss vonνe : νµ : ντ = 1 : 2 : 0 auf der Erde als
νe : νµ : ντ = 1 : 1 : 1 nachgewiesen wird (vgl. Gleichung1.61).
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10.2 Die Resultate der Suche an ausgewählten Objekten

Eine Energieabḧangigkeit dieser Zusammenhänge ist bisher nicht diskutiert worden. Für Neutrinos
aus Pionen ist die Abḧangigkeit ohne großen Einfluss, da die drei entstehenden Neutrinos (vgl. Glei-
chungen2.3und2.8) etwa die gleiche Energie haben. Das liegt am Massenverhältnis von Myon und
Pion. Bei Neutrinos aus Kaonen ist die Situation leicht verändert, weil das Kaon schwerer ist. Das
Myonneutrino aus dem ersten Zerfallsschritt hat eine deutlich höhere Energie als die beiden Neutrinos
aus dem Myonzerfall. Zusammen mit dem E−2-Verhalten der Spektren folgt daraus, dass mehr Myon-
neutrinos oberhalb der Nachweisschwelle von AMANDA erzeugt werden. Es werden weiterhin gleich
viele Myon- wie Tauneutrinos erwartet, jedoch weniger Elektronneutrinos (vgl. Gleichungen1.56).
Wenn alle drei Neutrinoarten gleich häufig auftreten, werden die gemessenen Grenzen durch Berück-
sichtigung der Oszillationen um einen Faktor zwei größer. Es besteht aber zusätzlich zum Einfluss der
unterschiedlichen Produktionskanäle noch eine Abḧangigkeit vom spektralen Indexα. Für den Pion-
kanal ist sie relativ gering, für den Kaonkanal dafür sehr ausgeprägt. Eine ausf̈uhrlichere Diskussion
dieser Zusammenhänge ist in [Kow03] zu finden.

Sämtliche Grenzen auf den Myonneutrinofluss, die im Folgenden angegeben werden, beziehen sich
auf den Fluss am Ort des AMANDA-Detektors. Das entspricht der in der Literaturüblichen Vorge-
hensweise und erleichtert den Vergleich mit anderen Veröffentlichungen. Zudem ist man dann un-
abḧangig davon, ob die Neutrinos aus Myonen oder Kaonen entstanden sind.

Alle Flüsse werden in Einheiten von10−8cm−2s−1 angegeben, integriert oberhalb einer Grenzenergie
von EGrenze= 10 GeV unter der Annahme eines E−2-Spektrums der Neutrino-Punktquellen.

10.2 Die Resultate der Suche an ausgew ählten Objekten

In diesem Abschnitt sollen die Flussgrenzen an ausgewählten Kandidaten des Himmels präsentiert
werden. Die Auswahl der Objekte orientiert sich an denjenigen Kandidaten, die in der Veröffentli-
chung [A+04] diskutiert werden. Dort sind die Resultate der gebinnten Suche in den AMANDA-
Daten des Jares 2000 zu finden, d.h. die Vergleichsanalyse zu der hier vorgestellten.

Die verwendeten Datensätze bei beiden Verfahren unterscheiden sich nur in den letztendlich ange-
wandten Schnitten des letzten Analyseschrittes (vgl. Abschnitt5.5). Während im Maximum-Likeli-
hood-Verfahren diejenigen Daten zu Grunde liegen, bei denen die Schnitte in5◦-Schritten variiert
werden (siehe wiederum Abschnitt5.5), ist bei dem gebinnten Verfahren bei jeder Quellposition neu
optimiert worden.

Die untersuchten Punktquellenkandidaten lassen sich in mehrere Gruppen unterteilen.

Da sind zun̈achst die Blazare, also Aktive Galaktische Kerne, deren Jetachse im Wesentlichen in un-
sere Richtung zeigt. Die untersuchten Blazare werden nochmals unterteilt, je nachdem, ob sie hoch-
energetische Photonen im TeV- oder im GeV-Bereich emittieren. Die nächste Gruppe umfasst die
Mikroquasare, die

”
kleinen Versionen“ der Aktiven Galaktischen Kerne innerhalb unserer Milchstras-

se. Die Supernoväuberreste beschließen diejenigen Objekte, die in Kapitel2 als potenzielle Quellen
vorgestellt werden.
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Nr. Kandidat Deklination Rektaszension Signifikanzζ̂ Φ90
ν (gebinnt) Φ90

ν

TeV Blazare
1 Markarian 421 38.2◦ 11.07 h 0.91 3.5 3.0
2 Markarian 501 39.8◦ 16.90 h 0.80 1.8 3.0
3 1ES 1426+428 42.7◦ 14.48 h −0.95 1.7 1.1
4 1ES 2344+514 51.7◦ 23.78 h −1.45 2.0 0.8
5 1ES 1959+650 65.1◦ 20.00 h 0 (−31.5) 1.3 3.0

GeV Blazare
6 QSO 0528+134 13.4◦ 5.52 h 0.11 2.0 1.9
7 QSO 0235+164 16.6◦ 2.62 h −0.30 1.3 1.5
8 QSO 1611+343 34.4◦ 16.24 h 0 (−12.1) 0.8 1.8
9 QSO 1633+382 38.2◦ 16.59 h −0.21 1.7 0.9

10 QSO 0219+428 42.9◦ 2.38 h −0.21 1.6 1.9
11 QSO 0954+556 55.0◦ 9.87 h 0.09 1.7 2.4
12 QSO 0716+714 71.3◦ 7.36 h 1.41 4.4 5.3

Mikroquasare
13 SS433 5.0◦ 19.20 h −1.79 0.4 0.6
14 GRS 1915+105 10.9◦ 19.25 h 0.03 2.2 1.9
15 GRO J0422+32 32.9◦ 4.36 h 0.29 2.9 2.1
16 Cygnus X1 35.2◦ 19.97 h 0.23 2.5 2.0
17 Cygnus X3 41.0◦ 20.54 h 1.22 3.5 3.6
18 XTE J1118+480 48.0◦ 11.30 h 0.34 2.2 2.5
19 CI Cam 56.0◦ 4.33 h 0 (−7.9) 0.8 2.3
20 LS I +61 303 61.2◦ 2.68 h −0.57 1.5 1.9

SupernoväUberreste und sonstige
21 SGR 1900+14 9.3◦ 19.12 h −1.67 1.0 0.7
22 Krebs Nebel 22.0◦ 5.58 h −0.21 2.4 1.6
23 Cassiopeia A 58.8◦ 23.39 h 0.86 1.2 3.9
24 3EG J0450+1105 11.4◦ 4.82 h 0.85 3.2 2.7
25 M 87 12.4◦ 12.51 h −0.67 1.0 1.2
26 Geminga 17.9◦ 6.57 h 0.81 3.3 2.5
27 UHE CR Triplett 20.4◦ 1.28 h 0.11 2.3 1.7
28 NGC 1275 41.5◦ 3.33 h −0.07 1.6 2.0
29 Cyg. OB2 region 41.5◦ 20.54 h 1.12 3.5 3.5
30 UHE CR Triplett 56.9◦ 12.32 h −0.61 1.9 1.6

Tabelle 10.1:Obere Grenze auf den Fluss einer Quelle bei ausgewählten Kandidatenobjekten. Neben
der Bezeichnung des Objektes sindäquatoriale Koordinaten, die Signifikanz und die Grenzen auf den
Fluss f̈ur die gebinnte Suche und die Maximum-Likelihood-Methode zu finden. Die Flussgrenzen sind
in Einheiten von10−8cm−2s−1 angegeben. An drei Stellen istn̂sg < −6 (die Werte sind in Klammern
mit angegeben).
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10.3 Die Resultate der Suche am gesamten Nordhimmel

Unter der KategorieSonstigefinden sich noch einige exotischere Objekte, angefangen von der Ra-
diogalaxie M87, die vom HEGRA-Experiment alsγ-Quelle identifiziert worden ist ([G+03]), bis hin
zu Richtungen, aus denen das AGASA-Luftschauerexperiment eine Häufung von drei ḧochstenerge-
tischen Ereignissen der kosmischen Strahlung gemessen hat.

In Tabelle10.1 sind die Ergebnisse und Orte für alle untersuchten Kandidaten angegeben. Neben
dem Signifikanzscḧatzerζ̂ sind die ermittelten Flussgrenzen von jeweils der gebinnten und der neuen
Suche mit dem ungebinnten Maximum-Likelihood-Verfahren aufgelistet. An denjenigen Stellen, an
denenζ̂ künstlich auf0 angehoben wird, da der Schätzer zu stark ins Negative rutscht, ist jeweils der
Wert für n̂sg mit angegeben (vgl. Abschnitt8.4.3).

Um die ermittelten Flussgrenzen der beiden Methoden besser miteinander vergleichen zu können,
sind sie in Abbildung10.1als Funktion ihrer Deklination eingetragen. Um zu ersehen, an welchen
Stellen eine Fluktuation nach unten zuüberdurchschnittlich guten Grenzen geführt hat, ist die Sensi-
tivit ät der ungebinnten Suche ebenfalls gezeigt.

Aus Tabelle10.1und Grafik10.1lässt sich ersehen, dass die Ergebnisse der beiden Verfahren in Be-
zug auf obere Limits absolut vergleichbar sind. Inbesondere in den Grafiken ist zu erkennen, dass die
Resultate an fast allen Stellen als Paare beieinander zu finden sind, zum Teil mit niedrigeren Grenzen
aus dem einen und zum Teil aus dem anderen Verfahren. Es gibt drei Fälle, bei denen der Signi-
fikanzscḧatzer zu sehr ins Negative abrutscht und die obere Grenze willkürlich auf die Sensitiviẗat
gesetzt wird. Passenderweise sind an diesen Stellen in der gebinnten Suche Fluktuationen nach unten
beobachtbar.

Es sind insgesamtn = 30 Punktquellenkandidaten untersucht worden. Nach Gleichung10.2liegt die
Wahrscheinlichkeit, bei keinem Objekt eine Signifikanz oberhalb von3σ zu erhalten, beipn = 96%.
Damit sind die Ergebnisse mit Fluktuationen des Untergrundes verträglich.

Für drei ausgeẅahlte Objekte sind in den Abbildungen10.2 und 10.3 die lokalen Umgebungen in
mehreren Karten eingezeichnet. Neben den Ereignisorten, wie sie von der gebinnten Suche (Punkte)
und der ungebinnten Suche (Ellipsen) gesehen werden, finden sich die Signifikanzschätzerζ̂ und die
oberen Flussgrenzen. Andere Kandidaten sind in den Karten mit ihren Nummern aus Tabelle10.2
eingetragen.

Die drei ausgeẅahlten Objekte sind Markarian 421, Cygnus X3 und Cassiopeia A. Sie gehören zu
denjenigen mit ḧoheren Signifikanzen. Zusätzlich ist Cassiopeia A eine weitere Ausnahme, bei der
sich die Ergebnisse bei den beiden Verfahren unterscheiden. Das liegt daran, dass dieses Objekt zwi-
schen zwei Untergrundfluktuationen liegt. Die gebinnte Suche ist dafür blind, weil sie nur in einem
sehr begrenzten Gebiet Ereignisse zählt. Bei dem ungebinnten Verfahren dagegen, ist die Signifikanz-
funktion über dem Himmel stetig und wird entsprechend der Auflösungen der Ereignisse in der Nähe
beeinflusst. Somit findet man mit dem gebinnten Verfahren eine Fluktuation nach unten und bei der
ungebinnten Vorgehensweise eine Fluktuation nach oben.
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Abbildung 10.1: Vergleich der oberen Flussgrenzen auf Kandidatenobjekte zwischen der gebinnten
(offene Symbole) und der ungebinnten Suche (gefüllte Symbole). Die verschiedenen Gruppen an
Kandidaten werden durch jeweils gleiche Zeichen identifiziert. In der oberen Abbildung sind die
extragalaktischen und in der unteren die galaktischen Objekte gezeigt. Eine Liste der Kandidaten
findet sich in Tabelle10.1. Die Sensitiviẗat des Maximum-Likelihood-Verfahrens ist zum Vergleich
als gestrichelte Linie eingezeichnet.
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10.3 Die Resultate der Suche am gesamten Nordhimmel

Nr. der Signifikanz Deklination Rektaszension Signifikanzζ̂ Φ90
ν

1 77.9◦ 0.38 h 3.49 10.8
2 39.4◦ 21.20 h 3.48 6.9
3 44.4◦ 13.03 h 2.89 6.3
4 59.7◦ 23.92 h 2.75 7.7
5 62.9◦ 23.10 h 2.66 8.0
6 67.0◦ 21.06 h 2.65 8.0
7 20.2◦ 22.20 h 2.62 4.5

Tabelle 10.2:Liste aller Stellen bei der Suche am Nordhimmel mitζ̂ > 2.6. Neben den̈aquatorialen
Koordinaten ist die Signifikanz und die Grenze auf den Fluss in Einheiten von10−8cm−2s−1 angege-
ben.

10.3 Die Resultate der Suche am gesamten Nordhimmel

In Abbildung 10.4 (links) ist eine Grafik mit allen 697 Ereignissen zu sehen, die den
”
offiziellen“

Neutrinodatensatz des Jahres 2000 konstituieren. Es sind nur Ereignisse oberhalb einer Deklination
von δ = 0◦, also oberhalb des̈Aquators eingezeichnet. Die gewählte Darstellung kommt durch eine
Hammer-Aitoff-Projektionzu Stande. Diese fl̈achentreue Projektion der Kugeloberfläche in die Ebene
ist in AnhangB erklärt. Sie wird wegen ihrer Flächentreue verwendet, weil dann mit dem Auge
lokale Ereignisḧaufungen bewertet werden können. Auch gewinnt man dadurch in den folgenden
Abbildungen einen direkten Eindruck von der Auflösung des Teleskopes.

Bedingt durch die Wahl der Projektion stellt sich die nördliche Himmelsḧalfte als recht schmales Bild
dar1. Entsprechend ist zum direkten Vergleich mit der Ereignisverteilung daneben, in Abbildung10.4
(rechts), der Signifikanzschätzerζ̂ als Funktion des Himmels gezeigt. Der Zusammenhang zwischen
den beiden Bildern lässt sich besonders gut beurteilen, wenn beide Darstellungenübereinandergelegt
werden. Aber auch im Vergleich nebeneinander kann man erkennen, dass die weißen Gebiete des Si-
gnifikanzscḧatzers zu Bereichen ohne Ereignisse und gelbe und rote Gebiete zu Bereichen mit vielen
Ereignissen geḧoren.

In Abbildung 10.5 (links) sind alle Kandidatenorte verzeichnet. Es lässt sich aber auch hier keiner
davon mit einer besonders signifikanten Stelle in Verbindung bringen. Um die Stellen mit der größten
Signifikanz besonders hervorzuheben, ist in der gleichen Abbildung der Schätzer gezeigt, allerdings
nur dort, woζ̂ ≥ 2.6 gilt. Die Grenze2.6 ist so geẅahlt, dass diejenige Stelle, die in der gebinnten
Suche als die signifikanteste ermittelt wurde, beinhaltet ist ([A+04]).

In Tabelle10.2sind die zugeḧorigen Orte aufgelistet. Die höchste Signifikanz von̂ζmax = 3.49 liegt
bei einer Deklination von77.9◦ und einer Rekaszension von0.38 h. Die zweitḧochste Signifikanz
hat einen fast identischen Wert von̂ζ = 3.48 und liegt beiδ = 39.4◦ undα = 21.20 h. Den Wert
von ζ̂max kann man mit der Verteilung dieser Größe in Abbildung9.3(links) vergleichen, die in einer

1Alle Grafiken des Nordhimmels sind im Vergleich zu einer eigentlichen Hammer-Aitoff-Projektion um30% verbreitert,
damit die Details nicht zu klein werden.
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Abbildung 10.2:Beispiele f̈ur die Resultate der Suche bei Kandidatenobjekten.
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Abbildung 10.3:Beispiele f̈ur die Resultate der Suche bei Kandidatenobjekten.
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Abbildung 10.6:Höchste Signifikanzen am Nordhimmel.
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Abbildung 10.7:Höchste Signifikanzen am Nordhimmel.
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Simulation ohne Punktquelle erzeugt ist. Der beobachtete Wert liegt mitten in der Verteilung. Die
Wahrscheinlichkeit, eine maximale Signifikanz oberhalb vonζ̂max = 3.49 zu erhalten, bestimmt man
zup = 38.4%. Damit ist diese Beobachtung mit einer Fluktuation des Untergrundes gut erklärbar.

Es gibtnζ̂>3 = 2 Stellen mit Signifikanzwerten oberhalb vonζ̂ > 3. Sie sind in den Abbildungen rot
eingezeichnet. Auch dieser Wert kann mit der in der Simulation gewonnen Verteilung verglichen wer-
den (vgl. Abbildung9.3rechts). Er liegt knapp unterhalb des Mittelwertes und entspricht genau dem
wahrscheinlichsten Ergebnis einer Messung. Damit ist auch diese Beobachtung mit der Hypothese
einer Untergrundfluktuation gut verträglich.

Als letzte Konsistenzprüfung kann noch die folgendëUberlegung angestellt werden. Aus den ver-
schiedenen Graphen der Signifikanz schätzt man ab, dass ein lokales Maximum etwa eine Größe von
4◦ × 4◦ einnimmt. Das entspricht einem Raumwinkel vonΩ ≈ 5 · 10−3. Dividiert man den Raum-
winkel der Nordhalbkugel von2π durchΩ, dann erḧalt man eine grobe Schätzung f̈ur die effektive
Anzahl an Suchstellen. Der resultierende Wert vonN ′

eff ≈ 1300 liegt in der gleichen Gr̈oßenordnung2,
wie der simulierte Wert aus Gleichung9.3 vonNeff ≈ 1790. Damit kann dieser Simulation vertraut
werden.

In Tabelle10.2sind auch die zugehörigen oberen Grenzen auf den Fluss mit angegeben. Diese sind
mit der geb̈uhrenden Vorsicht zu interpretieren. Die statistischen Schwierigkeiten, die mit einer Suche
am gesamten Nordhimmel verbunden sind, werden in Kapitel9 ausf̈uhrlich dargelegt. Es lässt sich
aber erkennen, dassähnliche Signifikanzen zu sehr unterschiedlichen Grenzen führen k̈onnen. Das
rührt daher, dass in die Bestimmung der Signifikanz nur das Verhalten des Untergrundes einfließt,
während bei der Berechnung der oberen Grenzen auch die Reaktion des Teleskopes auf ein Signal
ber̈ucksichtigt werden muss.

Für die beiden Stellen mit der höchsten Signifikanz (1 und 2) und die Stelle6, die der ḧochsten
Signifikanz in der gebinnten Suche entspricht, sind analog zu den Darstellungen für die drei Bei-
spielpunktquellen jeweils vier lokale Karten gezeigt. In den Abbildungen10.6und 10.7findet man
Ereignisorte, Signifikanzen und obere Grenzen. Zudem sind die Orte der Punktquellenkandidaten mit
ihren Nummern eingetragen (nach Tabelle10.1). Es gibt aber keinëUbereinstimmungen, die auf eine
Entdeckung schließen ließen.

In Abbildung10.5(rechts) ist die obere Grenze auf den Neutrinoflussüber den gesamten Nordhim-
mel gezeigt. Das Maximum befindet sich an der Stelle der höchsten Signifikanz und beträgt (vgl.
Tabelle10.2):

Φ90
max = 10.8 · 10−8 cm−2s−1 . (10.3)

Das ist damit auch eine obere Grenze für den Fluss einer Quelle unbekannten Ortes im gesamten
Suchgebiet.

2Diese Scḧatzung ist relativ grob. Variiert man die Größe des Maximums zu3◦ × 3◦ oder5◦ × 5◦, dann errechnen sich
darausN ′

eff ≈ 2290 beziehungsweiseN ′
eff ≈ 830 effektive Suchstellen.
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10.4 Diskussion der Resultate

Die gewonnenen Ergebnissse lassen sich mit den theoretischen Vorhersagen vergleichen. Dazu wer-
den die Modelle aus Abschnitt2.4.7herangezogen. Da in den Daten des Jahres 2000 keine Hinweise
für Neutrino-Punktquellen zu finden sind, werden die Modellverläufe mit der Sensitiviẗat des Experi-
mentes verglichen.

Abbildung10.8greift Abbildung2.7wieder auf. Es handelt sich um die Darstellung der differentiellen
Neutrinofl̈usse in Abḧangigkeit der Energie. Die Ordinate ist mit E2

ν multipliziert, so dass sich die
Sensitiviẗaten als flache Linien darstellen – das E−2

ν -Verhalten ist ja explizit in die Signalhypothese
mit eingeflossen.

Die differentiellen Flussrenzen unterscheiden sich von den integralen umE2
0

EGrenze
= 10 GeV−1 (vgl.

Abschnitt7.1). Für AMANDA werden sie aus Abbildung8.16entsprechend adaptiert, während sie
für das Nachfolgeexperiment3 IceCUBE aus [A+03d] entnommen sind und lauten:

Experiment Beobachtungszeitraum differentielle Sensitivität
A AMANDA 2000 (1.7− 3) · 10−7 cm−2s−1 GeV−1

B AMANDA 2000− 2003 (0.6− 1) · 10−7 cm−2s−1 GeV−1 (erwartet)
C IceCUBE 1 Jahr 5.5 · 10−9 cm−2s−1 GeV−1 (erwartet)

Diese Sensitiviẗaten sind in Abbildung10.8eingetragen. Es lässt sich erkennen, dass mit der Ana-
lyse der vorliegenden Daten des AMANDA-Neutrinoteleskopes auch die optimistischeren Modell-
vorhersagen nicht ausgeschlossen werden können. Dazu sind größere effektive Fl̈achen von N̈oten.
Allerdings werden die Ausschlussgrenzen, die auf einer mehrjährigen Datennahme von AMANDA
beruhen, so nahe an die Modelle heranrutschen können, dass eventuelle Fluktuationen einer Punkt-
quelle nach oben als Hinweis auf eine Entdeckung auftauchen können.

3Ein Experiment am S̈udpol mit einer geplanten effektiven Fläche von∼ 1 km2.
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Abbildung 10.8:In dieser Abbildung sind die Modellvorhersagen aus Abbildung2.7 mit der Sensi-
tivit ät von gegenẅartigen und zuk̈unftigen Analysen der Daten von Neutrinoteleskopen am Südpol
verglichen. Die mit A bezeichnete Sensitivität geḧort zu der in dieser Arbeit durchgeführten Analyse
der Daten von AMANDA aus dem Jahr 2000. Bei Verwendung der fünffachen Datenmenge wird eine
Sensitiviẗat entsprechend B erwartet. Ein Jahr Messdauer mit IceCUBE sollte zu der mit C gekenn-
zeichneten Sensitivität führen.
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Erfolg besteht zu fünfzig Prozent aus Können, zu
fünfzig Prozent aus Fleiß und zu fünfzig Prozent
aus Glück oder Wohlwollen der Götter.

(Nikolaos Papadopoulos)

Die Suche nach kosmischen Neutrino-Punktquellen ist insbesondere durch die Frage motiviert, wo
die hochenergetische kosmische Strahlung entsteht. An denjenigen Stellen im Universum, an de-
nen Protonen starke Beschleunigung erfahren, erwartet man die Produktion von Pionen, falls die
Protonen mit Materie oder einem Strahlungsfeld wechselwirken können. Unter den Folgeprodukten
des Pionzerfalls befinden sich dann hochenergetische Neutrinos, die im Wesentlichen ungestört die
Erde erreichen k̈onnen. Umgekehrt erlaubt die Identifikation einer Neutrino-Punktquelle den Rück-
schluss auf die Existenz hochenergetischer Hadronen. Eine der zentralen Aufgaben des AMANDA-
Neutrinoteleskopes am geographischen Südpol ist das Auffinden solcher Quellen.

Die vorliegende Dissertation zeigt zunächst, wie die Winkelauflösung f̈ur jedes einzelne Neutrino-
Ereignis individuell bestimmt werden kann. Die erhaltenen Schätzer werden systematisch untersucht
und die Winkelaufl̈osung des Teleskopes analysiert. Anhand der Daten kann die bisher nur in der
Simulation erhaltene mittlere Abweichung im räumlichen Winkel von∆Ψ ≈ 2.1◦ besẗatigt werden.
Zudem wird dargelegt, dass die Winkelfehlerschätzer gut als Qualitätsparameter zur Unterdrückung
von Untergrundereignissen dienen können.

Die im Jahr 2000 aufgezeichneten Daten sind von der AMANDA-Kollaboration einer Suche nach
Neutrino-Punktquellen unterzogen worden. Dabei geht es sowohl um die Untersuchung von 30 Kandi-
datenobjekten, darunter Aktive Galaktische Kerne, Mikroquasare und Supernova-Überreste, als auch
darum, den gesamten Nordhimmel nach unbekannten Quellen zu durchforsten.

Das bisher dabei zum Einsatz gebrachte Suchverfahren kann die neue Information der ereignisindivi-
duellen Winkelaufl̈osung nicht verwenden, da es sich im Wesentlichen nur um ein Zählverfahren han-
delt. Dadurch motiviert ist in dieser Arbeit ein neues Verfahren zur Suche von Neutrino-Punktquellen
entwickelt worden, das auf der Methode der Maximalen a posteriori Wahrscheinlichkeit, derMaxi-
mum Likelihood, basiert. Darin wird die Winkelauflösung f̈ur jedes Ereignis in natürlicher Art und
Weise integriert. In zuk̈unftigen Erweiterungen lassen sich auch Energie- und weitere Informationen,
die sich von Ereignis zu Ereignis unterscheiden, nahtlos einbinden.

Das Verfahren liefert als erstes und schnelles Resultat die Signifikanz, mit der ein Messergebnis sich
vom Untergrund abhebt. Aufbauend auf dieser Observablen werden Konfidenzplots konstruiert, an-
hand derer auf obere und untere Grenzen des Flusses einer eventuellen Quelle rückgeschlossen wer-
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den kann. Die erreichte Sensitivität ist vergleichbar mit derjenigen des bisherigen Verfahrens, für
manche Suchrichtungen werden Verbesserungen erzielt. Die Ortsauflösung, mit der die Position ei-
ner identifizierten Quelle bestimmt wird, ist sogar um den Faktor∼ 4 verbessert, und liegt – je nach
Quellsẗarke – bei etwa einem Grad.

Ein weiterer großer Schritt ist der Wegfall von künstlichen Suchgittern, mit denen der Himmel bei der
Suche nach Quellen unbekannter Lage bisher eingeteilt worden ist. Stattdessen werden kontinuierli-
che Funktionen studiert, sowohl der a posteriori Wahrscheinlichkeit als auch der Signifikanz jeweils
in Abhängigkeit des Ortes am Himmel.

Den statistischen Besonderheiten, die mit der Suche in einem Areal verbunden sind, wird eine ausführ-
liche Behandlung zu Teil. Im Rahmen dieser Arbeit werden zwei bisher nicht verwendete Lösungs-
ans̈atze in die Diskussion gebracht, um die aus statistischer Sicht optimalen Flussgrenzen aus den
Daten zu gewinnen. Aber auch ohne die explizite Umsetzung dieser technisch aufwändigeren Verfah-
ren lassen sich korrekte Resultate extrahieren.

Mit der neuen Methode wird im Neutrinodatensatz des Jahres 2000 eine Suche nach Punktquellen
durchgef̈uhrt. Wie schon bei der vorherigen Suche kann keine Quelle identifiziert werden. Für die
30 untersuchten Kandidatenobjekte ergeben sich vergleichbare obere Grenzen in der Nähe der Sen-
sitivität des Maximum-Likelihood-Verfahrens von̄Φ90

ν ≈ 2 · 10−8 cm−2s−1. Der angegebene Neutri-
nofluss entspricht dem Integral eines differentiellen Flusses mit einem E−2

ν -Spektrum oberhalb einer
Grenzenergie von EGrenze= 10 GeV.

Bei der Suche am gesamten Nordhimmel sind ebenfalls alle Stellen erhöhter Signifikanz mit der
erwarteten Fluktuation des Untergrundes verträglich. Die ḧochste obere Grenze wird zuΦ90

max =
10.8 · 10−8 cm−2s−1 bestimmt, ẅahrend an den meisten Stellen ebenfalls Grenzen in der Nähe der
Sensitiviẗat gesetzt werden können.

Die ermittelten Resultate sind in voller̈Ubereinstimmung mit den Ergebnissen der vorangehenden
Suche, die mit dem Z̈ahlverfahren durchgeführt worden ist.

Mit Abschluss der AMANDA-Datennahme des Jahres 2003 steht die etwa fünffache Datenmenge im
Vergleich zu der hier untersuchten zur Verfügung. Die erwartete Sensitivität, die damit erreicht werden
kann, betr̈agtΦ̄90

ν ≈ (0.5−1.0) ·10−8 cm−2s−1. Sie liegt nur noch um einen Faktor2−4 oberhalb der
vorhergesagten Neutrinoflüsse der optimistischeren Modelle. Eine explizite Optimierung der Analyse
für das Maximum-Likelihood-Verfahren sollte diesen Faktor nochmals verringern können.

Um die meisten gegenẅartigen Modelle testen zu können, m̈ussen die Flussgrenzen allerdings um
Faktoren von10− 100 verringert werden. Dazu m̈ussen Neutrinoteleskope mit effektiven Flächen in
der Gr̈oßenordnung eines Quadratkilometers gebaut werden. Damit ist mit IceCUBE und den Tele-
skopen im Mittelmeer schon begonnen worden.

Das entwickelte Verfahren ist problemlos auf andere Experimente, insbesondere auf die größeren
Neutrinoteleskopëubertragbar. Es ist anwendbar bei jeglichen Detektoren, die ein Entdeckungspoten-
zial für Punktquellen haben. Das schließt die Luftschauer- und Fluoreszenzexperimente, mit denen
die ḧochstenergetischen geladenen Teilchen der kosmischen Strahlung vermessen werden, explizit
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mit ein. Die Methode ist aber andererseits auch einsetzbar, umPunktsenkenzu identifizieren, wie
etwa den Schatten des Mondes im Fluss der kosmischen Strahlen.

Mit den beschriebenen Eigenschaften ist das hier entwickelte neue Verfahren zur Suche nach kosmi-
schen Neutrino-Punktquellen für zuk̈unftige Analysen das Mittel der Wahl.
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Anh änge
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A Der Zusammenhang der
Energiespektren von Neutrino- und
Myonflüssen

In Kapitel 3 wird der Zusammenhang von Myonfluss und Neutrinofluss plausibel gemacht. Glei-
chung3.27

Φµ = Φν · σ · n · 〈rµ〉 . (A.1)

wird nun unter Ber̈ucksichtigung der Energien der einzelnen Teilchen exakt hergeleitet.

Da die Energieabḧangigkeiten der Flüsse, Raten und Wahrscheinlichkeiten wichtig sind, wechselt die
Beschreibung zu den differentiellen Größen, die mit einem hochgestellten Index

”
d“ versehen werden

Φd(E) =
dΦ

dE
(E) , Pd(E) =

dP
dE

(E) , Rd(E) =
dR
dE

(E) . (A.2)

Wir betrachten ein zylindrisches Volumen mit GrundflächeA, das von einem homogen Neutrinofluss
Φν(E) durchsetzt wird. Eine d̈unne Scheibe der FlächeA und der Dicke d erzeugt eine Myonrate
Rd(Eµ) in der Scheibe von

Rd(Eµ) =

∫ ∞

0

dEν Φd
ν(Eν) · σ(Eν) · Pd

y (Eν ↪→Eµ) · n · A · d . (A.3)

Enthalten ist die Wahrscheinlichkeit, dass ein Neutrino mit Energie Eν wechselwirkt – parametrisiert
durchσ(Eν) – und die (differentielle) Wahrscheinlichkeit Pd

y (Eν ↪→Eµ), dass gerade die Energie Eµ auf
das Myonübertragen wird1.

Die Anzahl und jeweilige Energie der Myonen, die die Grundfläche des Zylinders erreichen, hängen
von den myonischen Energieverlustprozessen im Medium und der damit verbundenenÜberlebens-
wahrscheinlichkeit ab, dass das Myon die Grundflächeüberhaupt erreicht. Ausschlaggebend dafür ist
die Flugstrecke des Myons und damit der Abstandx zwischen der betrachteten dünnen Scheibe und
A. Die Wahrscheinlichkeit, ein mit der Energie Eµ erzeugtes Myon im Abstandx mit der EnergieE
anzutreffen, wird mit Pdµ (Eµ↪→E;x) bezeichnet.

Um zum differentiellen MyonflussΦd
µ(E) zu gelangen, integriert man entlang des Zylinders und faltet

die beiden Wahrscheinlichkeiten

Φd
µ(E) = n ·

∫ ∞

0

dx
∫ ∞

0

dEνΦ
d
ν(Eν) · σ(Eν) ·

∫ ∞

0

dEµPy (Eν ↪→Eµ) · Pµ (Eµ↪→E;x) . (A.4)

1Für eine Diskussion des Energieübertrages und der Inelastizitäty siehe Abschnitt1.3.
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A Der Zusammenhang der Energiespektren von Neutrino- und Myonflüssen

Den totalen FlussΦµ erḧalt man durch Integration̈uber E.

Φµ =

∫ ∞

0

dEΦd
µ(E) (A.5)

Fasst man die Energieabhängigkeiten des differentiellen Neutrinoflusses und des Wirkungsquerschnit-
tes in einer normierten Funktion sd(Eν) zusammen,

Φd
ν(Eν) · σ(Eν) = Φν · σeff · sd(Eν) , (A.6)

dann erḧalt man nach Umsortieren der Integrationsreihenfolge

Φµ = Φν · σeff · n ·
∫ ∞

0

dEνs
d(Eν)

∫ ∞

0

dx
∫ ∞

0

dEµ

∫ ∞

0

dEPy (Eν ↪→Eµ) · Pµ (Eµ↪→E;x) . (A.7)

In diesem Ausdruck ist diëUberlebenswahrscheinlichkeit P(x; Eν) enthalten, dass ein Myon, das von
einem Neutrino mit Energie Eν erzeugt wird, nach einer Flugstreckex noch existiert

P(x; Eν) =

∫ ∞

0

dEµ

∫ ∞

0

dEPy (Eν ↪→Eµ) · Pµ (Eµ↪→E;x) . (A.8)

Der Zusammenhang zur Reichweitenverteilung rµ(x; Eν) eines Myons mit Neutrinoenergie Eν ist2∫ ∞

0

dxP(x; Eν) =

∫ ∞

0

dxxrµ(x; Eν) = 〈rµ〉dEν
. (A.9)

Einsetzen inA.7 führt auf3.27

Φµ = Φν · σeff · n · 〈rµ〉 . (A.10)

Diese relativ einfache Beziehung täuscht dar̈uber hinweg, dass sich die Spektren von Neutrino- und
Myonfluss unterscheiden.

2partielle Integration
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B Verwendete Koordinatensysteme

B.1 Detektorkoordinaten

Das AMANDA-Koordinatensystem ist ein rechtshändiges, kartesisches System, das bezüglich des
Detektors ortsfest ist. Es dreht sich mit der Erde mit.

• Die z-Achse steht senkrecht auf der Oberfläche an der Stelle, an der der mittlere String 4 im Eis
eingelassen ist, und zeigt von der Oberfläche weg, also vor Ort nach oben.

• Die y-Achse steht senkrecht auf der z-Achse und zeigt in Richtung Greenwich. Am Südpol
bezeichnet man diese Richtung auch alsGrid North1.

• Die x-Achse zeigt dann nachGrid East, damit man ein rechtshändiges, kartesisches Koordina-
tensystem erḧalt.

Der Ursprung des AMANDA-Koordinatensystems war zunächst durch das zehnte optische Modul
an String 4 definiert (OM 70). Spätere Kalibrierungsmessungen haben gezeigt, dass dieses Modul
eigentlich bei(1.80 m,−1.48 m,−25.90 m) bez̈uglich der ersten Annahmen liegt ([Wos00]). Man hat
aber beschlossen, an der Position des Ursprungs festzuhalten, auch wenn er nicht an ein bestimmtes
Bauteil des Detektors gebunden ist.

Die zugeḧorigen Kugelkoordinaten sind den̈ublichen Standards folgend definiert. Der Winkel zur
z-Achseθ wird alsZenitund der Winkelφ zur x-Achse in der x-y-Ebene alsAzimutbezeichnet.

Es entspricht der Konvention innerhalb der AMANDA-Kollaboration, dass für eine Spur die Richtung
angegeben wird, aus der ein Teilchen kommt, und nicht diejenige, wohin es fliegt. Ein Myon aus
Richtung des Nordpols, das im Detektor aufwärts l̈auft, hatθ = 180◦. Ein abẅarts laufendes hat
θ = 0◦. Für den Einheitsvektor der Impulsrichtunĝp gilt damit

px = − sin θ cosφ (B.1)

py = − sin θ sinφ (B.2)

pz = − cos θ . (B.3)

In AbbildungB.1 a) ist das AMANDA-Koordinatensystem skizziert. Die z-Achse zeigt nach unten,
in dieser Darstellung ist der Südpol ebenfalls unten. F̈ur eine Beispielflugrichtung – gekennzeichnet
durch dasµ – sind die Winkelθ undφ eingezeichnet. Kleine Pfeile deuten jeweils die Drehrichtung
an, in der die Winkel gemessen werden.

1Grid: Englisch f̈ur Raster, Gitter. Eine ausgezeichnete Nordrichtung gibt es am Südpol nicht.
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B Verwendete Koordinatensysteme

B.2 Deklination und Rektaszension

Um Objekte am Himmel beschreiben zu können, braucht man ein Koordinatensystem, das ortsfest
bez̈uglich des Himmels ist. Dazu definiert man zunächst eine Referenzebene. Das ist typischerweise
die Äquatorialebene der Erde, die Ebene der Ekliptik2, diejenige der galaktischen Scheibe oder die
supergalaktische Ebene.

Man verwendet zwei Winkelangaben zur Beschreibung eines Ortes. Eine gibt den Abstand zur Re-
ferenzebene an, wobei an Stelle des Bogenmaßesüblicherweise in Grad gemessen wird. Der andere
Winkel liegt innerhalb der Ebene und wird bezüglich einer jeweils festzulegenden Richtung bestimmt.

In äquatorialen Koordinatenwird die Referenzebene durch dieÄquatorialebene der Erde definiert.
Den Winkel zur Ebene bezeichnet man alsDeklinationδ mit δ ∈ [−90◦,+90◦]. Positive Deklinatio-
nen entsprechen Sternpositionenüber der Nordhalbkugel, negative denjenigenüber der S̈udhalbkugel.

Der Winkel innerhalb der Ebene heißtRektaszension. Er wird gegen die Referenzachse gemessen,
die durch den Schnitt der̈Aquatorialebene mit der Ekliptik entsteht. Genauer gesagt misst man den
Abstand vomFrühlingspunktin östlicher Richtung, wobei der Frühlingspunkt durch die Sonnenpo-
sition am Fr̈uhlingsanfang (21. M̈arz) gegeben ist. Die Rektaszensionα läuft von 0 bis 24 Stunden.
Die Stunden sind wie gewohnt in Minuten und Sekunden unterteilt.

Man unterscheidet beiäquatorialen Koordinaten zwischentopozentrischemundgeozentrischemBe-
obachter, je nachdem, ob der Ursprung des Systems beim Beobachter selbst oder im Erdmittelpunkt
liegt. Der Unterschied in den Winkeln ist für die Absẗande, um die es bei der Neutrinoastronomie
geht, v̈ollig vernachl̈assigbar.

Der Zusammenhang zwischen dem Zenitwinkel in Detektorkoordinatenθ und der Deklinationδ ist
wegen der ausgezeichneten Lage von AMANDA in unmittelbarer Nähe des geographischen Südpols
sehr einfach:

δ = θ − 90◦ . (B.4)

Die Umrechnung zwischen Rektaszension und Azimut ist dagegen aufwändig, da sie von der Zeit
abḧangt. Dabei reicht es nicht aus, nur die Uhrzeit am Tag zu berücksichtigen. Ein Stern, der an einem
bestimmten Tag beispielweise genau um 12:00 Uhr bei einem Azimutwinkel vonφ = 180◦ steht, ist
am folgenden Tag um die gleiche Zeit beiφ = 181◦ zu finden, weil sich Sonnen- und Sternentage
unterscheiden. Innerhalb der 24 Stunden hat sich die Erde um etwa361◦ gedreht.

Um es ganz exakt zu machen, muss man noch die Präzession der Erde mit einer Periode von25770
Jahren ber̈ucksichtigen, die zu einer geringen Verschiebung des Frühlingspunktes f̈uhrt.

Wichtig ist aber bei den Winkeldefinitionen vonφ undα, dass die Richtung steigender Azimutwin-
kel im AMANDA-Koordinatensystem der Richtung fallender Rektaszension entspricht. Das liegt im
Wesentlichen daran, dass die beiden z-Achsen der zugehörigen Koordinatensysteme sich in der Ori-
entierung unterscheiden.

2Die Ekliptik ist die Ebene, die durch die Umlaufbewegung der Erde um die Sonne definiert ist.
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B.3 Lokale Koordinaten auf der Kugeloberfläche

B.3 Lokale Koordinaten auf der Kugeloberfl äche

An zwei zentralen Stellen der vorliegenden Arbeit werden lokale Koordinatensysteme auf der Ku-
geloberfl̈ache verwendet. Das ist zum Einen bei der Bestimmung der ereignisindividuellen Win-
kelaufl̈osung in Abschnitt6.1.2 und zum Anderen bei der ungebinnten Punktquellensuche in Ab-
schnitt8.3der Fall.

In beiden F̈allen ist die grundlegende Vorgehensweise die gleiche. Man stellt sich eine Einheitskugel
um den Ursprung des verwendeten globalen Koordinatensystems vor. Jeden Punkt auf der Kugel kann
man als Paar von Zenit und Azimut oder von Deklination und Rektaszension betrachten. Umgekehrt
entspricht jedes Paar von Winkelkoordinaten genau einem Punkt auf der Kugel.

Ein lokales Koordinatensystem in der Umgebung eines Punktes erhält manüber die Tangentialebene
an diesen Punkt. Der Berührpunkt liefert den Ursprung des lokalen Systems. Die Achsen in der Ebe-
ne sind durch die Tangenten an die Großkreise gegeben, die durch die jeweiligen Winkelkoordinaten
definiert werden. Die L̈angen auf den Achsen werden in Grad gemessen außer für die Rektaszensi-
on, die in Stunden angegeben wird. Eine Stunde entspricht15◦. Die Unterschiede zwischen einem
Koordinatensystem, das in der Tangentialebene liegt, und einem System, das der Krümmung der Ku-
gel folgt, können dabei vernachlässigt werden (vgl. Abschnitt6.1.2).

Der Sachverhalt wird in AbbildungB.1 b) veranschaulicht. Dort ist das kartesische AMANDA-Ko-
ordinatensystem wie in AbbildungB.1 a) eingezeichnet. DiëAquatorialebene, die von der x- und
y-Achse aufgespannt wird, ist angedeutet ebenso wie eine Kugel um den Ursprung.

Für die Beispielrichtungµ ist die Tangentialebene skizziert. Innerhalb dieser Ebene sind drei Richtun-
gen dargestellt. Die 1-Achse zeigt in Richtung wachsenden Zenits und damit wachsender Deklinati-
on. Die 3-Achse zeigt in Richtung wachsenden Azimuts, während die 2-Achse in Richtung steigender
Rektaszension deutet.

Das lokale System ist AbbildungB.1 c) nochmals flach dargestellt, um explizit den Unterschied zwi-
schen den beiden lokalen Koordinatensystemen herauszuarbeiten.

Bei der Bestimmung der ereignisindividuellen Winkelauflösung (Abschnitt6.1.2) wird die Zenitrich-
tung – also die 1-Richtung – als lokale x-Koordinate und die Azimutrichtung – also die 3-Koordinate
– als lokale y-Koordinate verwendet.

xd =̂ 1-Richtung =̂ θ (B.5)

yd =̂ 3-Richtung =̂ φ . (B.6)

Bei der ungebinnten Punktquellensuche (Abschnitt8.3) wird die Rektaszensionsrichtung – also die 2-
Richtung – als lokale x-Koordinate und die Deklinationsrichtung – also die 1-Koordinate – als lokale
y-Koordinate verwendet.

xä =̂ 2-Richtung =̂ α (B.7)

yä =̂ 1-Richtung =̂ δ . (B.8)

203



B Verwendete Koordinatensysteme

Die Transformation zwischen beiden System ist durch die folgenden Gleichungen gegeben.

xä = −yd (B.9)

yä = xd , (B.10)

wobei der Index
”
d“ die lokalen Koordinaten beschreibt, die aus den Detektorkoordinaten abgeleitet

werden, und der Index
”
ä“ diejenigen, die aus den̈aquatorialen Koordinaten stammen.

Die Fehlergr̈oßen, die man innerhalb des ersten Systems gewinnt, müssen in das zweite System trans-
formiert werden. Die Varianzenσ2

x undσ2
y werden einfach vertauscht. Die Kovarianzändert nur ihr

Vorzeichen, weil die 2- und die 3-Achse unterschiedliche Orientierung haben. Die Definition der Ko-
varianz folgt in GleichungE.7.

Beide lokalen Systeme sind rechtshändig, wenn man
”
von außen“ auf die Einheitskugel und ihre

Tangentialebene schaut, und linkshändig, wenn man
”
von innen“ blickt.

Die Ansicht von innen ist bei astrophysikalischen Betrachtungen intuitiv, da man den Sternenhimmel
so betrachtet. Allerdings ist es auch dann für einen Beobachter im Erdmittelpunkt so, dass, wenn
steigende Deklination

”
nach oben“ bedeutet, steigende Rektaszension

”
nach links“ entspricht.

Der Unterschied zwischen Betrachtungen
”
von innen“ und

”
von außen“ wird bei der im Folgenden

diskutierten Projektion in die Ebene wieder aufgegriffen.

B.4 Die Hammer-Aithoff-Projektion

Zur Darstellung der Ergebnisse, die als Funktion der Himmelskoordinaten Deklination und Rektas-
zension gewonnen werden, können diese Winkel in ein flaches Koordinatensystem transformiert wer-
den. Das entspricht der Projektion der Kugeloberfläche in die Ebene.

Die Transformation, die bei vielen Darstellung in dieser Arbeit verwendet wird, heißtHammer-
Aithoff-Projektion. Sie zeichnet sich insbesondere durch ihre Flächentreue aus, was für die vorge-
stellte Punktquellensuche passend ist, da diese die Winkelauflösung der einzelnen Ereignisse explizit
verwendet. Man kann aus den Bildern direkt einen Eindruck davon gewinnen, wie genau der Ort einer
Quelle bestimmt werden kann.

Die Hammer-Aithoff-Projektion ist durch die folgenden Gleichungen gegeben

t =
√

2 ·
(
1 + cos(δ) · cos(α◦/2)

)− 1
2

x = 2 · t · cos(δ) · sin(α◦/2) mit x ∈ [−2
√

2, 2
√

2]

y = t · sin(δ) mit y ∈ [−
√

2,
√

2] .

(B.11)

Dabei istt eine Hilfsgr̈oße, mit Hilfe derer die Koordinatenx und y in den angegebenen Wertebe-
reichen berechnet werden können. Anstelle der Rektaszensionα wird in den Projektionsgleichun-
gen B.11 die Gr̈oßeα◦ verwendet. Sie wird in Grad gemessen und hängt mitα folgendermaßen
zusammen:

α◦ = (α− 12 h) · 180◦

12 h
. (B.12)
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B.4 Die Hammer-Aithoff-Projektion

Die Umkehrabbildung lautet

z =
√

1−
(
x
4

)2 − (y
2

)2
α◦ = 2 · arctan

(
x·z

4·z2−2

)
mit α◦ ∈ [−180◦, 180◦]

δ = arcsin (y · z) mit δ ∈ [−90◦, 90◦] .

(B.13)

Auch z ist eine Hilfsgr̈oße, die zur abk̈urzenden Schreibweise verwendet wird. Die in den Gleichun-
genB.11undB.13angegebenen Wertebereiche der Variablen sind die Definitionsbereiche der Größen
bei der jeweiligen Umkehrabbildung.

Die Hammer-Aithoff-Projektion ist eher durch geographische als durch astronomischeÜberlegun-
gen motiviert. Daher entspricht sie der Betrachtung einer Kugel – nämlich der Erdoberfl̈ache –

”
von

außen“.

Bei astronomischen Darstellungen möchte man aber Bilder mit der Perspektive
”
von innen“ zeigen,

so dass die Rektaszension nach links statt nach rechts wächst.

Dadurchändert sich das Vorzeichen inx und die jeweils mittleren Zeilen in den GleichungenB.11
undB.13müssen durch die folgenden ersetzt werden.

x = −2 · t · cos(δ) · sin(α◦/2) (B.14)

α◦ = 2 · arctan

(
−x · z

4 · z2 − 2

)
. (B.15)

Diese Variation der Hammer-Aithoff-Projektion wird in allen entsprechenden Bildern dieser Arbeit
verwendet.
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1
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a) b)

c)

y x

z

θ=180Nord
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Abbildung B.1: Veranschaulichung verwendeter Koordinatensysteme. In a) ist das AMANDA-
Koordinatensystem gezeigt. Die z-Achse zeigt zum Südpol. Zenit- und Azimutwinkel einer Beispiel-
flugrichtungµ sind eingezeichnet. In b) ist zusätzlich die x-y-Ebene angedeutet, sowie eine Kugel
um den Ursprung gezeigt. Die Tangentialebene senkrecht zur Flugrichtung ist zusammen mit zwei-
dimensionalen Koordinatensystemen in der Ebene dargestellt. In c) ist der Zusammenhang zwischen
den lokalen Richtungen 1, 2 und 3 einerseits und wachsenden Winkelrichtungen andererseits zu se-
hen.
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C Halbanalytische Faltung der
Pandelfunktion

In Kapitel 5 wird dargelegt, dass es für die korrekte Behandlung des Effektes der zeitlichen De-
tektoraufl̈osung n̈otig ist, die Pandelfunktion (siehe Abschnitt3.3) mit einer Gauß-Verteilungg der
Breite σg zu falten. Im Rahmen dieser Arbeit ist ein Verfahren entwickelt worden, diese Faltung
mit hinreichender Geschwindigkeit und Genauigkeit zu nähern. Dieses Verfahren soll im Folgenden
vorgestellt werden.

Die Pandelfunktion P(t) gibt die Ankunftszeitresiduen von Photonen an einer bestimmten Stelle im
Eis an. Die eingehenden Parameter werden in den Kapiteln3 und5 eingehend diskutiert. Im Folgen-
den interessiert nur die Abhängigkeit vom Zeitresiduumt = tres. Diese ist von der Struktur

P(t) =

{
c0 · e−c1·t · tc2 für t ≥ 0
0 für t < 0

(C.1)

mit konstantenci. Es istc0, c1 > 0, c2 > −1 und P(t) integrierbar. F̈ur c2 ≥ 0 verschwindet der Pol
bei t = 0.

Die Faltung lautet dann

(p ∗ g)(t̃) =

∫ ∞

−∞
P(t) · g(t̃− t)dt (C.2)

=
c0√
2πσg︸ ︷︷ ︸
c′0

∫ ∞

0

tc2 · exp

(
−c1 · t−

(t̃− t)2

2σ2
g

)
dt . (C.3)

Für die numerische Evaluation schränkt man zun̈achst das Intervall ein, auf dem man das Integral
ausgewertet wird. Es zeigt sich, dass eine Umgebung um den Punktt̃ von drei Standardabweichungen
in beiden Richtungen ausreicht. Für das EvalutionsintervallI = [tmin, tmax] gilt

tmin = max{0, (t̃− 3 · σg)} , tmax = t̃+ 3 · σg . (C.4)

Zur tats̈achlichen Integration zerlegt man das IntervallI in n TeilintervalleIi = [ti−1, ti] mit i ∈
{1..n}. Innerhalb jeden Intervalles nähert man den Exponentialanteilfe(t) in GleichungC.3

fe(t̃, t) = exp

(
−c1 · t−

(t̃− t)2

2σ2
g

)
(C.5)
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als konstant und berechnet seinen Wert an der Intervallmittemi = 1
2
(ti − ti−1). Den verbleibenden

Teil unter dem Integral kann man analytisch integrieren. Es ist

(p ∗ g)(t̃) = c′0

n∑
i=1

(
fe(t̃, mi)

∫ ti

ti−1

tc2dt

)
(C.6)

=
c′0

c2 + 1

n∑
i=1

fe(t̃, mi) ·
[
tc2+1

]ti
ti−1

. (C.7)

deff ≤ 10 m 10 m< deff ≤ 20 m 20 m< deff

t̃ ≤ 3 · σg 1 ns 3 ns 5 ns
t̃ > 3 · σg 5 ns 15 ns 15 ns

Tabelle C.1:Wahl der Teilintervallbreite in der halbanalytischen Faltung. Als Parameter werden das
Zeitresiduumt̃ und der effektive Abstand deff verwendet. Die angegebenen Werte gelten für σg =
15 ns.

Die Wahl der Teilintervallbreite erfolgt in Abḧangigkeit voñt und des effektiven Abstandes deff (siehe
Abschnitt5.2.2). Je gr̈oßer deff, desto schẅacher wird der Pol der Pandelfunktion beit = 0 und man
kommt mit weniger Sẗutzstellen aus. Analog kann man die Zahl der Intervalle für großẽt verringern.
Die Wahl der Teilintervallbreite entnimmt man TabelleC.1. Sie ist f̈ur σg = 15 ns optimiert.

Je gr̈oßer die IntervalleIi sind, desto weniger Rechenschritte sind nötig und desto schneller wird der
Algorithmus. Man achtet darauf, dass die Abweichung vom korrekten Ergebnis nur im Prozentbereich
liegen. Dann hat man keine Auswirkungen auf die Rekonstruktionsergebnisse.

Insgesamt ist die Rechengeschwindigkeit um etwa den Faktor vier langsamer als die zusammenge-
setzte Version, was bei den schneller werdenden Computern immer weniger ins Gewicht fällt.
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D Die Herleitung der
Poisson–ges ättigten Amplitude

In Kapitel 5 wird die Poisson–gesättigte Amplitudepµ diskutiert. Gleichung5.19lautet

pµ(tres) = c ·
∞∑
N=1

µNe−µ

N !
· p1

N(tres) =
µ

1− e−µ
· p(tres) · e−µP (tres) . (D.1)

mit der Bezeichnung

P (tres) =

∫ tres

−∞
p(t)dt . (D.2)

Die MPE–Pandelfunktionp1
N lautet (Gleichung5.18)

p1
N(tres) = N · p(tres) ·

(∫ ∞

tres

p(t) dt

)(N−1)

= N · p(tres) · (1− P (tres))
(N−1) (D.3)

Damit ist der ZusammenhangD.1 folgendermaßen einzusehen.

pµ(tres) = c ·
∞∑
N=1

µNe−µ

N !
· p1

N(tres) (D.4)

= c ·
∞∑
N=1

µNe−µ

N !
·N · p(tres) · (1− P (tres))

(N−1) (D.5)

= c · µ · p(tres) · e−µ
∞∑
N=1

[µ · (1− P (tres))]
(N−1)

(N − 1)!
(D.6)

= c · µ · p(tres) · e−µ
∞∑
N=0

[µ · (1− P (tres))]
N

N !
(D.7)

= c · µ · p(tres) · e−µ · eµ·(1−P (tres)) (D.8)

= c · µ · p(tres) · e−µ·P (tres) . (D.9)
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D Die Herleitung der Poisson–gesättigten Amplitude

Die Normierungskonstantec erḧalt manüber das Integral vonpµ(tres).

Es ist

1
!
= c ·

∫ ∞

−∞
pµ(t)dt (D.10)

1

c
=

∫ ∞

−∞
µ · p(t) · e−µ·P (t)dt (D.11)

=
[
−e−µ·P (t)

]∞
−∞ (D.12)

= 1− e−µ (D.13)

mit

P (−∞) = 0 (D.14)

P (∞) = 1 (D.15)
d
dt
P (t) = p(t) . (D.16)

Damit ist die Poisson–gesättigte Amplitude in Gleichungen5.19undD.1 hergeleitet.

210



E Das Konzept und die Methoden der
Maximum Likelihood

Likelihood-Betrachtungen liegen einem großen Teil der vorliegenden Arbeit als technische Hilfsmit-
tel zu Grunde. Im Folgenden wird einëUbersicht der Grundlagen und Begriffe gegeben (siehe auch
[Bra99]).

E.1 Die Grundlagen der Maximum Likelihood

E.1.1 Einführung der Begriffe im eindimensionalen Fall

Man betrachte eine eindimensionale Gauß-Verteilung mit Mittelwertµ und Breiteσ. Die Wahrschein-
lichkeitsdichtep(x;µ, σ), einen Wertx daraus zu messen ist

p(x;µ, σ) =
1√
2πσ
· e−

(x−µ)2

2σ2 . (E.1)

Dabei istx die Zufallsvariable undµ undσ sind Parameter.

Hat man umgekehrtx gemessen kann man GleichungE.1uminterpretieren: wie wahrscheinlichwar
es,x als Messwert erhalten zu haben? Jetzt istx ein Parameter und man betrachtet die Funktion
L(µ;x, σ) in Abhängigkeit vonµ. Das ist aber keine Wahrscheinlichkeit im eigentlichen Sinne, weil
x, das wahreµ undσ schon feststehen, und damit kein Zufall mehr im Spiel ist. Es ist einea posteriori
Wahrscheinlichkeit, oderLikelihood.1

Als Scḧatzer f̈ur den gesuchten Wertµ nimmt man dasjenigêµ, das die gr̈oßte LikelihoodL(µ;x, σ)
aufweist. Hat man eine Reihe an Messungen mit unterschiedlichen Fehlern (xi, σi), so multipliziert
man die Wahrscheinlichkeitsdichten und damit die Likelihood-Funktionen auf.

1Im Englischen unterscheidet man die Begriffeprobability und likelihood, um den Unterschied zwischen a priori und a
posteriori Wahrscheinlichkeiten klarzustellen. Im Deutschen gibt es nur den BegriffWahrscheinlichkeit, der mit echt
zufälligen Vorg̈angen assoziert ist, das bedeutet mita priori Wahrscheinlichkeiten. Daher hat sich die Verwendung
des BegriffesLikelihoodauch im Deutschen zur deutlichen Abgrenzung durchgesetzt.
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E Das Konzept und die Methoden der Maximum Likelihood

Man betrachtet dann den negativen Logarithmus der Likelihood. Dasändert nichts an der Lage der
Extremstellen, aber aus Produkten von Wahrscheinlichkeiten werden Summen. Es ist rechentechnisch
einfacher.

l = − lnL =
∑
i

(
ln(
√

2πσi) +
1

2σ2
i

(xi − µ)2

)
. (E.2)

Die Forderung nach einer maximalen Likelihood (∂l
∂µ

!
= 0) führt direkt auf den bekannten Zusammen-

hang

µ̂ =

∑
i
xi

σ2
i∑

i
1
σ2

i

. (E.3)

Allgemein kann man festhalten: Wann immer eine Likelihood-Funktion gegeben ist, dann ist ih-
re Extremalstellêµ ein guter Scḧatzer f̈ur µ. Ein Maximum vonL entspricht einem Minimum der
Loglikelihood-Funktionl.

Die Likelihood-Funktion entḧalt auch Informationen̈uber den Fehler der Schätzung. Dazu betrachtet
man wiederum den Fall einer Einzelmessung mit Ergebnisx. Es interessiert das Verhalten in der Nähe
des Minimums. Entfernt man sich von dem Extremumµ̂ = x um einen Werta, dannändert sichl um
∆l. Es ist

∆l(a) = l((x± a);x, σ)− l(x;x, σ) =
1

2σ2
(±a)2 − 0 (E.4)

Die Loglikelihoodändert sich um1
2
, wenn man sich um eine Standardabweichung entfernt hat. All-

gemein folgt aus der Forderung

∆l(a) =
1

2
· n2 , (E.5)

dassa = n · σ für jedesn. Für n = 1 ist die Wahrscheinlichkeit, dass der wahre Wertµ im Intervall
I = [x−a, x+a] liegt, gleich 68.3%. Das IntervallI nennt manKonfidenzintervall, bzw.Ein-Sigma-
Konfidenzintervall.

Die logarithmische Likelihood-Funktion (GleichungE.2) beschreibt eine Parabel. Eine Parabel ist
vollständig beschrieben durch die Lage des Scheitels und die Krümmung am Scheitel. Der Parameter,
der die Kr̈ummungsinformation enthält, ist 1

2σ2 . Man muss in diesem Fall nur die Eigenschaften der
Funktion an ihrem Minimum kennen, um Schätzer f̈ur µ undσ zu erhalten, weil aus der Krümmung
schon abzulesen ist, wie weit man sich vom Minimum entfernen muß, damit sich der Funktionswert
um 1

2
ändert. Die Kr̈ummung ist die zweite Ableitungl′′ = 1

σ2 .

Die Situation ist anders, wenn die zu Grunde liegende Wahrscheinlichkeitsfunktion keine Gauß-
Funktion ist. Dann istl auch nicht parabelförmig. Damit verliert ein Intervall, dessen Grenzen durch
die Bedingung in GleichungE.5definiert ist, seine Eigenschaft, den wahren Wert des Parameters mit
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E.1 Die Grundlagen der Maximum Likelihood

der entsprechenden Wahrscheinlichkeit zu enthalten. Es entspricht aber der gängigen Konvention, das
Intervall für n = 1 anzugeben.

Bemerkung: Bei den bisherigen Betrachtungen ist man davon ausgegangen, dass die Breite der Gauß-
Verteilung explizit bekannt ist. Die Breite ist auch explizit in der Likelihood-Funktion verwendet
worden. Das ist f̈ur viele Anwendungen eine realistische Situation, da man für viele Messger̈ate, die
man verwendet, die Auflösung kennt.

Entnimmt man einem Satz an Messpunkten jedoch gleichzeitig Schätzer f̈ur den wahren Wert̂µ und
die Breite der Messverteilunĝσ, dann folgt der Quotient der beident = µ̂

σ̂
im Gegensatz zuµ̂

σ
keiner

Gauß-Form. Die Verteilung ist stattdessen eineStudent’s t Verteilung. Sie hat beif Freiheitsgraden
die Form

f(t) =
Γ(1

2
(f + 1))

Γ(1
2
f)
√
π
√
f

(
1 +

t2

f

)− 1
2
(f+1)

. (E.6)

Dabei istΓ(x) dieGammafunktion, die kontinuierliche Erweiterung der Fakultät ([Bra99]).

Wenn man im nicht-gaußischen Fall den Verlauf der Likelihood-Funktion mit anderen Methoden
erhalten kann, zum Beispiel durch eine vollständige Monte-Carlo-Simulation des Messvorganges,
dann ist die zu Grunde liegende Auflösung implizit bekannt. Sie geht in die Simulation und dadurch
in die Messung ein. Mittels der Konstruktion des Konfidenzintervalles extrahiert man die implizite
Informationüber die Genauigkeit der Messung und stellt sie explizit dar.

Zusammenfassung: Im Fall einer Gauß-verteilten Zufallsgröße ist die negative logarithmische Like-
lihood-Funktionl eine Parabel. Aus der Position des Scheitels (des Minimums) erhält man einen
Scḧatzer f̈ur den gesuchten Parameter, aus der Krümmung am Scheitel eine Schätzung f̈ur den zu-
geḧorigen Fehler. Im nicht-gaußischen Fall liefert die Bedingung in GleichungE.5 das Fehlerinter-
vall, wenn man nicht explizit Konfidenzintervalle konstruieren will oder kann.

E.1.2 Verallgemeinerung auf den zwei- und mehrdimensionalen Fall

Jetzt wird die Situation auf eine zweidimensionale Gauß-Verteilung erweitert. Die Schreibweise wird
so geẅahlt, dass eine weitere Verallgemeinerung aufn Parameter das Aussehen der Formeln nicht
ändert.

Der Mittelwert ist~µ. Das, was im eindimensionalen Fall die Breiteσ ist, wird jetzt zu einer quadrati-
schen Matrix, die die beiden Breitenσ1,2 und die Kovarianz2 cov(x1, x2) entḧalt. DieKovarianzmatrix
C ist symmetrisch.

C =

(
σ2

1 cov(x1, x2)
cov(x1, x2) σ2

2

)
(E.8)

2Die Kovarianz zweier Gr̈oßenx1 undx2 mit gemeinsamer Wahrscheinlichkeitsdichtef(x1, x2) ist

cov(x1, x2) =
∫

(x1 − µ1)(x2 − µ2)f(x1, x2)dx1dx2 (E.7)
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E Das Konzept und die Methoden der Maximum Likelihood

Die Wahrscheinlichkeitsdichtep(~x; ~µ, C), ein Wertepaar~x = (x1, x2) zu messen ist

p(~x; ~µ, C) =

√
detC−1

2π
· e−

1
2
(~x−~µ)TC−1(~x−~µ) . (E.9)

Die negative Loglikelihood-Funktion lautet

l(~µ; ~x, C) = − ln

√
detC−1

2π
+

1

2
(~x− ~µ)TC−1(~x− ~µ) (E.10)

In mehreren Dimensionen wird aus der Parabel des eindimensionalen Falles ein Paraboloid. Wieder-
um gen̈ugen die Eigenschaften am Scheitel, um alle Informationen zu erhalten, und wiederum erhält
man die Kr̈ummung mittels zweifacher Differentiation. Die Inverse der Kovarianzmatrix ist gleich
der Hesse-Matrix an der Stelle~µ.

(
∂2l

∂i∂j

)
= C−1 (E.11)

In zwei Dimensionen wird aus dem Konfidenzintervall eine Konfidenzellipse. Die1σ-Ellipse ist de-
finiert als die Menge aller Orte, an denen die Likelihood-Funktion um den Faktore−

1
2 abgefallen ist.

GleichungE.5gilt weiterhin. Daraus erḧalt man die Ellipsengleichung

(~x− ~µ)TC−1(~x− ~µ) = n2 (E.12)

Wenn man sich die Gauß-Verteilung als Gebirgeüber der Parameterebene vorstellt, dann erhält man
die Ellipse als Schnitt mit einer dazu parallelen Ebene. Die Wahrscheinlichkeit, dassbeidewahren
Parametergleichzeitiginnerhalb der Kovarianzellipse sind, beträgt 39.35%. Das ist weniger als die
Wahrscheinlichkeit von68.23% im eindimensionalen Fall, weil die Aussage stärker ist. Es ist auch
weniger als die Wahrscheinlichkeit, dass die beiden Parameter in ihren jeweiligen eindimensionalen
1σ-Intervallen sind. Die Wahrscheinlichkeit dafür wäre46.55% = 68.23% · 68.23%.

Um diesen Sachverhalt näher zu beleuchten, folgt ein Beispiel. In AbbildungE.1ist in einem zweidi-
mensionalen Koordinatensystem eine Konfidenzellipse gezeigt. Die beiden Parameter auf den Achsen
heißenµ1 undµ2. Die Korrelation der beiden̈außert sich darin, dass die Symmetrieachsen der Ellipse
gegen die Koordinatenachsen verkippt sind.

Im unkorrellierten Fall zerf̈allt die zweidimensionale Gauß-Verteilung aus GleichungE.9 in ein Pro-
dukt von zwei eindimensionalen Verteilungen der Form von GleichungE.1. Da diese bez̈uglich ihres
Erwartungswertes jeweils symmetrisch sind, muß auch die zugehörige Konfidenzellipse dieses Ver-
halten zeigen. Die Halbachsen liegen dann parallel zu den Koordinatenachsen.

Daraus kann man direkt ableiten, dass es immer ein Koordinatensystem gibt, in dem die Korrelationen
verschwinden. Man erreicht es durch eine Drehung im Parameterraum, so dass die neuen Koordina-
tenachsen durch die Halbachsen der Konfidenzellipse gegeben sind.
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E.2 Parabeldarstellungen
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Abbildung E.1: Konfidenzellipse einer zweidimensionalen Gauß-Verteilung. Es istσ1 = 2.1, σ2 =
1.6 und cov(x1, x2) = 1.6 in willk ürlichen Einheiten. Die Ellipse ist um30◦ gegen die x-Achse
verkippt. Das umschreibende Rechteck hat die Kantenlängen von jeweils der doppelten Breite der
eindimensionalen Verteilungen.

Betrachtet man nur eine der beiden Variablen (x1), dann erḧalt man ihre Verteilung durch eine Integra-
tion über den gesamten Definitionsbereich der anderen (x2). Man kann direkt nachrechnen, dass die
so erhaltene Verteilung vonx1 eine Gauß-Verteilung mit der Breiteσ1 ist. Die geometrische Aussage
ist in AbbildungE.1durch das Rechteck eingezeichnet, dessen Seiten parallel zu den Koordinatenach-
sen sind und das die Konfidenzellipse berührt. Die Kantenl̈angen des Rechteckes sind gerade doppelt
so groß wie die Standardabweichungen. Das rechnet man mit der EllipsengleichungE.12nach. Die
oben erẅahnten46.6% entsprechen dem Integral der zweidimensionalen Gauß-Verteilungüber dem
Rechteck.

Die Verallgemeinerung auf höhere Dimensionen ist problemlos. Konfidenzellipsen werden Ellipsoi-
de. Allerdings verringert sich die Wahrscheinlichkeit,alle Parameter gleichzeitig innerhalb der1σ-
Umgebung zu finden mit jeder weiteren Dimension. Manchmal findet man deshalb in der Literatur
die Angabe von Bereichen, die einer Gesamtwahrscheinlichkeit von68.3% entsprechen.

E.2 Parabeldarstellungen

Der Paraboloid der negativen logarithmischen Likelihood-Funktion ist in GleichungE.10in folgender
Form geschrieben

f(x;A,~b, c) = c+
1

2
〈~x−~b|A(~x−~b)〉 (E.13)

= c+
1

2
〈~b|A~b〉 − 〈~x|A~b〉+ 1

2
〈~x|A~x〉 . (E.14)
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E Das Konzept und die Methoden der Maximum Likelihood

Diese Form wird hier alsStandarddarstellungbezeichnet. Wenn man die Klammern ausmultipliziert,
gelangt man zur Darstellung als Polynomf(~x;α, ~β,Γ). Es ist

f(~x;α, ~β,Γ) = α+ 〈~β|~x〉+ 1

2
〈~x|Γ~x〉 . (E.15)

Man hat jeweils einen Skalar (a undα), einen Vektor (~b und~β) und eine symmetrische Matrix (A, Γ)
zur Beschreibung. Die Hin- und Rücktransformation der jeweiligen Größen lauten

Γ = A (E.16)
~β = −A~b (E.17)

α =
1

2
〈~b|A~b〉+ c (E.18)

A = Γ (E.19)
~b = −Γ−1~β (E.20)

c = α− 1

2
〈~b|A~b〉 = α− 1

2
〈Γ−1~β|ΓΓ−1~β〉 = α− 1

2
〈~β|Γ−1~β〉 (E.21)

WennΓ nicht invertierbar ist, dann entspricht das einer entarteten Parabel. Eine Transformation in die
Standarddarstellung schlägt fehl.

E.3 Analytische Anpassung mit der Methode der kleinsten
Quadrate

In Abschnitt6.1wird ein Paraboloid mit der Methode der kleinsten Quadrate angepasst. Die verwen-
deten Formeln sind im Folgenden aufgeführt.

Die Bedingung, dass alle partiellen Ableitungen vonχ2 nach den Parametern verschwinden sollen,
lauten im einzelnen

∂χ2

∂α
=

n∑
i=1

2 · (α+ 〈~β|~xi〉+
1

2
〈~xi|Γ · ~xi〉 − yi) · 1 (E.22)

∂χ2

∂(~β)m
=

n∑
i=1

2 · (α+ 〈~β|~xi〉+
1

2
〈~xi|Γ · ~xi〉 − yi) · (~xi)m (E.23)

∂χ2

∂(Γ)mm
=

n∑
i=1

2 · (α+ 〈~β|~xi〉+
1

2
〈~xi|Γ · ~xi〉 − yi) ·

1

2
· (~xi)2

m (E.24)

∂χ2

∂(Γ)mp

∣∣∣∣
m6=p

=
n∑
i=1

2 · (α+ 〈~β|~xi〉+
1

2
〈~xi|Γ · ~xi〉 − yi) · (~xi)m · (~xi)p . (E.25)
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Das daraus resultierende Gleichungssytem in sechs Dimensionen lautet
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(E.26)

Verwendet man die Symmetriebedingung an die Stützstellen (vgl. Abschnitt6.1.3), dann vereinfacht
sich das Problem zu
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und zerf̈allt damit in drei unabḧangige Gleichungen∑
φ2
i · (~β)1 =

∑
yiφi (E.28)∑

θ2
i · (~β)2 =

∑
yiθi (E.29)∑

φ2
i θ

2
i · (Γ)12 =

∑
yiφiθi (E.30)

und ein dreidimensionales System ∑
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F Mathematische Eigenschaften der
Punktquellen-Likelihood-Funktion

F.1 Definitionen und Begriffe

Die Likelihood-Funktion f̈ur ein einzelnes EreignisLi wird in Kapitel 8 eingef̈uhrt. Sie lautet

Li = s · sg(x0; ~xi, σi) + (1− s) · bg(~xi) . (F.1)

Die Likelihood-FunktionL eines Ensembles von N Ereignissen ist

L =
N∏
i=1

Li . (F.2)

Die negativen Logarithmen werden jeweils mit kleinen Buchstaben bezeichnet. Es ist

li = − lnLi (F.3)

l = − lnL (F.4)

= −
N∑
i=1

lnLi . (F.5)

Ereignisse, bei denen die Signal- und Untergrund-Likelihood exakt gleich groß sind, tragen keine
Information (Li = const) und werden nicht verwendet. Ereignisse mit nicht-positiver Untergrund-
Likelihood werden nicht beachtet. Sie liegen außerhalb des Bereiches, den man für seine Beobachtung
verwenden m̈ochte. Damit ist

0 < bgi ≤ 1 und (F.6)

0 ≤ sgi ≤ 1 (F.7)

mit

sgi = sg(x0; ~xi, σi) und (F.8)

bgi = bg(~xi) . (F.9)

Für festesx0 istLi(s) eine Gerade. Es ist

Li(s = 0) = bgi (F.10)

Li(s = 1) = sgi (F.11)

(F.12)
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F.2 Nullstellen und Extrema

F.2 Nullstellen und Extrema

Im Folgenden sollen die Eigenschaften der FunktionenL(s) und l(s) für festesx0 diskutiert werden.
Der physikalisch leicht zu interpretierende Teil des Definitionsbereiches ist das Intervalls ∈ Is =
[0, 1]. Das entspricht einem Anteil der Signalereignisse zwischen 0% und 100% an allen N Ereignis-
sen im Beobachtungsfenster. Man sucht ein Minimum der Funktion l(s), das nicht notwendigerweise
in [0, 1] liegen muss. Allerdings hat l(s) ein garantiertesMinimum, wenn man das Intervall Is etwas
erweitert. Die Interpretation von Lage und Höhe des Minimums ist Teil der Methode, die in Kapitel8
dargestellt wird. In diesem Anhang geht es um diemathematischenEigenschaften der Funktionen.

Aus den GleichungenF.6undF.7folgt

0 < Li(s) ≤ 1 für s ∈ [0, 1[ (F.13)

und damit
0 < L(s) ≤ 1 für s ∈ [0, 1[ . (F.14)

L(s) ist ein Polynom des Grades N mit N reellen Nullstellen. Das geht aus der Produktdarstellung
der Konstruktion in GleichungF.2 hervor. Zwischen zwei Nullstellen hat dieses Polynom genau ein
lokales Extremum.

Alle Li mit positiver Steigung, also mit sgi > bgi, haben ihre Nullstellesi0 links der Null, alleLi mit
negativer Steigung rechts (oder auf) der Eins. Es sei

smin := max{si0|si0 < 0} (smin < 0) (F.15)

smax := max{si0|si0 ≥ 1} (smax≥ 1) . (F.16)

Wennsmin undsmax wohldefiniert sind, wenn es also jeweils mindestens ein Ereignis mit positiver und
negativer Steigung gibt, dann ist

L(s) > 0 für s ∈ I ŝ :=]smin, smax[ und (F.17)

L(s) = 0 für s = smin, smax . (F.18)

Dazwischen gibt es genau ein garantiertes Extremum beiŝ. Dieses Extremum kann außerhalb des ein-
fach zu interpretierenden Intervalles[0, 1] liegen. Die Interpretation erfolgt im Rahmen der Methode
der Punktquellensuche (siehe Abschnitt8.2).

Die Intervallgrenzensmin undsmax von Iŝ sind einfach zu bestimmen, da diesi0 Nullstellen von Poly-
nomen ersten Grades mit bekannten Koeffizienten sind.

Wenn bgi > sgi für allei, dann fehlt die Nullstelle des Polynoms links von[0, 1]. Folglich gibt es kein
Minimum der Loglikelihood-Funktion im gesuchten Bereich. Als besten Schätzer kann man̂s = 0
wählen, weil man kein Ereignis gesehen hat, das man dem Signal zurechnen würde. Allerdings verliert
man dabei das Gauß-Verhalten durch statistische Schwankungen. Das wird auch in Abschnitt8.2
diskutiert. F̈ur sgi > bgi ∀ i fehlt analog die Nullstelle rechts der Eins und man kannŝ = 1 setzen.
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F.3 Die ersten und zweiten Ableitungen

Die erste Ableitungen der Funktionen lauten

L′i =
∂Li
∂s

= sgi − bgi , (F.19)

L′(s) =
∂L(s)

∂s
= L(s) ·

N∑
i=1

L′i
Li(s)

, (F.20)

l′(s) =
∂l(s)
∂s

=
∂

∂s
− lnL(s) = −L

′(s)

L(s)
= −

N∑
i=1

L′i
Li(s)

. (F.21)

(F.22)

Die zweiten Ableitungen der Funktionen lauten

L′′i =
∂2Li
∂s2

= 0 , (F.23)

L′′(s) =
∂2L(s)

∂s2
= L(s) ·

N∑
i,j=1

i6=j

L′i
Li(s)

·
L′j
Lj(s)

, (F.24)

l′′(s) =
∂2l(s)
∂s2

= −
N∑
i=1

∂

∂s

(
L′i
Li(s)

)
(F.25)

= −
N∑
i=1

L′′iLi − L′2i
Li(s)2

(F.26)

=
N∑
i=1

(
L′i
Li(s)

)2

. (F.27)

Damit sind insbesondere die erste und die zweite Ableitung von l(s) sehr schnell auszurechnen.

F.4 Das schnelle Auffinden des Extremums

Sucht man nach dem Minimum̂s von l(s), so kann man eine Folgesk konstruieren, die schnell gegen
ŝ konvergiert. Man entwickelt l(s) um sk bis zur zweiten Ordnung nach Taylor und verwendet das
Minimum der resultierenden Parabelpk+1(s− sk) als n̈achstes Folgenglied. Es ist

pk+1(s) =
1

2
l′′(sk) · (s− sk)2 + l′(sk) · (s− sk) + l(sk) . (F.28)

Das Minimum erḧalt man durch die Forderung

∂pk+1(s)

∂s
!
= 0 = l′′(sk) · (s− sk) + l′(sk) . (F.29)
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Man kann das folgende Gliedsk+1 bestimmen, ohne l(sk) zu kennen. Es ist

sk+1 = sk −
l′(sk)
l′′(sk)

. (F.30)

In der Praxis konvergiert die Folge{sk} innerhalb weniger Iterationen, so dasssk+1 − sk ≤ 10−5.
Das liegt mit daran, dass sich in der Nähe des Extremums die logarithmische Likelihood-Funktion
gut durch eine Parabel annähern l̈asst.

Abfangen muß man den Fallsk+1 /∈ Iŝ =]smin, smax. Für diesen setzt mansk+1 auf das arithmetischen
Mittel aus der̈uberschrittenen Grenze und dem vorangehenden Folgenwertsk.

F.5 Mathematische Eigenschaften der Funktion zur
Beschreibung des Untergrundes

Die Eigenschaften der Verteilung der Untergrundereignisse wird in Abschnitt8.3diskutiert. Sie sind
hier nochmals zusammengefasst, bevor die mathematische Struktur diskutiert wird. Dabei sollf(α, δ)
die (normierte) Verteilung als Funktion von Rektaszensionα und Deklinationδ bezeichnen undg(δ)
die gemessene Verteilung derN Untergrundereignisse in Abhängigkeit der Deklination.

Die Eigenschaften sind im Einzelnen:

1. Das Integral der beobachteten Deklinationsverteilung ist gleich der Anzahl der beobachteten
Ereignisse. Die angepasste Funktion kann ein wenig davon abweichen.∫

g(δ) dδ = G ≈ N . (F.31)

2. Die Untergrunddichte ist normiert.∫∫
f(α, δ) cos(δ) dα dδ = 1 . (F.32)

Der Kosinus im Integral entspricht dem Raumwinkelelement in Kugelkoordinaten. Da die De-
klination gegen den Zenitwinkel um90◦ verschoben ist, steht statt des gewohnten Sinus hier
der Kosinus.

3. Der Untergrund ist flach gegen die Rektaszension

∂f(α, δ)

∂α
= 0 . (F.33)

4. Es gibt keine Korrelationen zwischenα undδ. Die Funktionf zerf̈allt in zwei Anteileh undj,
die von nur jeweils einer der Variablen abhängen

f(α, δ) = h(δ) · j(α) . (F.34)
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5. Die Funktiong(δ) hat bis auf einen Faktor das gleiche Verhalten wie das Integral vonf überα∫
f(α, δ) cos(δ) dα = cg · g(δ) . (F.35)

Aus den GleichungenF.33undF.34folgt

j(α) = const . (F.36)

Wählt man

j(α) =
1

2π
, (F.37)

hatf die Form

f(α, δ) =
1

2π
· h(δ) (F.38)

und man kann das Integral in GleichungF.35ausf̈uhren∫
f(α, δ) dα =

2π

2π
h(δ) . (F.39)

Aus dem ZusammenhangF.35folgt daraus

h(δ) · cos(δ) = cg · g(δ) . (F.40)

Integriert man diese Gleichung̈uberδ, dann folgt aus den NormierungsbedingungenF.31undF.32

cg =
1

N
(F.41)

und schließlich f̈ur die gesuchte Funktionf

f(α, δ) =
1

2π
· 1

N
· g(δ)
cos δ

. (F.42)

In der Praxis muß man beachten, dass1
cos δ

für δ = ±90◦ einen Pol hat. Wenn die Funktiong dieses
Verhalten nicht kompensiert, dann ist die Wahrscheinlichkeitsdichte für diese Funktionswerte nicht
definiert. Man schließt in diesem Fall einen kleinen Bereich um die Pole aus der Analyse aus, indem
alle dortigen Ereignisse nicht berücksichtigt werden.

Möchte man umgekehrt Ereignisorte aus der Verteilungf simulieren, dann muß manα flach ẅahlen
und die Deklinationen aus der Verteilungg(δ) losen.

222



G Die Punktquellensuche am gesamten
Himmel

In Kapitel 9 wird ausgef̈uhrt, dass die optimalen statistischen Ergebnisse einer Punktquellensuche in
einem Himmelsbereich durch die Konstruktion der richtigen Konfidenzplots erreicht werden können.
Dazu ist es notwendig, dass die Verteilungen der Observablen in Abhängigkeit der Signalparame-
ter bekannt sind. Die Kenntnis des Quellortes darf keine Voraussetzung sein, weil der schließlich
bestimmt werden soll.

In Kapitel 9 wird weiter dargelegt, dass diese Bedingung auf zwei Wegen erfüllt werden kann:

1. Man untersucht nur Himmelsorte gemeinsam, die mit der gleichen Detektorempfindlichkeit
beobachtet werden können.

2. Man erweitert die Dimension des Konfidenzplots und nimmt die unbekannte Quellposition als
weitere(n) Parameter mit auf.

Die ben̈otigten Verteilungen lassen sich nur in der Simulation gewinnen. Es können aber nicht alle
möglichen Werte der Signalparameter untersucht werden, sondern man muss vielmehr einen Weg
finden, zwischen zwei simulierten Stellen zu interpolieren. Dazu benötigt man einen theoretischen
Ansatz, um die Kurvenformen zu beschreiben. Ein solcher Ansatz soll anhand der ersten beiden der
obigen M̈oglichkeiten in diesem Anhang aufgezeigt werden.

G.1 Der Ausgangspunkt der Betrachtungen

Für jeden Signalhypothesenpunkt ist die Verteilung von statistischen Observablen in Abhängigkeit
der Signalsẗarke bekannt, also insbesondere auch in Abwesenheit des Signales.

Die Observable, die im Folgenden verwendet wird, ist der Signifikanzschätzer ζ̂ des Maximum-
Likelihood-Verfahrens (vgl. Kapitel8). Ihre Verteilungsfunktionf(ζ̂) ist im Wesentlichen Gauß-
verteilt und ḧangt nur vom SignalflussΦsg und der Hypothesendeklinationδ0 ab. Wegen der Rotation
des Teleskopes um seine Längsachse, sind die Verteilungen unabhängig von der Rektaszension der
Quelle. Zur Vereinfachung der Notation werden die Verteilungen für die F̈alle mit und ohne Signal
getrennt bezeichnet. Es ist

f δ0bg(ζ̂) : Wahrscheinlichkeitsdichte von̂ζ im Fall ohne Signal, (G.1)

f δ0sg(ζ̂|Φsg) : Wahrscheinlichkeitsdichte von̂ζ im Fall mit Signal. (G.2)
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Entsprechend werden die Wahrscheinlichkeiten, einen Wert der Observablenζ̂ unterhalb einer Grenze
ζ̂g zu erhalten, mitF δ0

bg(ζ̂ < ζ̂g) undF δ0
sg (ζ̂ < ζ̂g|Φsg) bezeichnet. Es gilt

F δ0
bg(ζ̂ < ζ̂g) =

∫ ζ̂g

−∞
f δ0bg(ζ̂) dζ̂ (G.3)

F δ0
sg (ζ̂ < ζ̂g|Φsg) =

∫ ζ̂g

−∞
f δ0sg(ζ̂|Φsg) dζ̂ . (G.4)

Gesucht wird nach einer einzigen Neutrino-Punktquelle, deren Ort und Stärke nicht bekannt ist. Ziel
ist die Bestimmung dieser Größen. Wenn man keine Quelle mit hinreichend hoher Signifikanz nach-
weisen kann, was als das wahrscheinlichere Szenario erscheint, dann will man eine obere Flussgrenze
erhalten. Die Bestimmung der Flussgrenzen ist die hauptsächliche Schwierigkeit. Im Fall einer Ent-
deckung ist der Ort einer Quelle nicht mehr schwer zu finden.

Eine Messung an N Stellen am Himmel liefert die N Signifikanzschätzerζ̂1, . . . , ζ̂N. Daraus erzeugt
man eine neue Variablêζmax, die aus den̂ζi durch Maximumsbildung entsteht. Es ist

ζ̂max = max{ζ̂i|i ∈ [1..N]} . (G.5)

Auch andere Definitionen einer neuen Observable wären denkbar. Das Maximum muss aber auf jeden
Fall in die Konstruktion einfließen. Größen wie der Mittelwert, Median, oder andere, die Eigenschaf-
ten der Verteilung der̂ζi beschreiben, k̈onnten den Einfluss einer Punktquelle verwaschen, die ja nur
an einem einzigen Punkt sitzt.

G.2 Eine endliche Zahl an Suchstellen

In den folgenden Unterabschnitten werden verschiedene Spezialfälle der Suche in einem Gebiet dis-
kutiert. Sie sind physikalisch nicht notwendigerweise sinnvoll, beleuchten aber besondere Aspekte
der Thematik.

Es geht immer um die Suche an einer endlichen Zahl an Suchstellen, die jeweils so weit voneinander
entfernt liegen, dass die Messungen nicht miteinander korreliert sind.

G.2.1 Zwei Suchstellen ohne Signal

Die einfachste Konfiguration ist die Suche an zwei Hypothesenstellen(α1, δ1) und(α2, δ2), wenn gar
kein Signal da ist. Die Observable ist im Fall von zwei Punkten

ζ̂max = max{ζ̂1, ζ̂2} (G.6)

und ihre Verteilung lautet

fN=2
bg (ζ̂max) = f δ1bg(ζ̂1) · F

δ2
bg(ζ̂2 < ζ̂1) + f δ2bg(ζ̂2) · F

δ1
bg(ζ̂1 < ζ̂2) . (G.7)
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Der erste Summand beschreibt den Fall, dass der Signifikanzschätzer an der Stelle 1 größer ist als
an der Stelle 2:̂ζ2 < ζ̂1. Er setzt sich zusammen aus der Verteilung vonζ̂1 multipliziert mit der
jeweiligen Wahrscheinlichkeit, dasŝζ2 kleiner ist. Der zweite Summand beschreibt den umgekehrten
Fall mit ζ̂1 < ζ̂2.1

Im Fall, dass beide Hypothesenpunkte die gleiche Deklination haben, das heißtδ1 = δ2, sind die
beiden Summanden in GleichungG.7identisch und k̈onnen zusammengefasst werden:

fN=2
bg (ζ̂max) = 2 · f δ1bg(ζ̂max) · F δ1

bg(ζ̂ < ζ̂max) . (G.8)

Die Voraussetzungδ1 = δ2 ist für diesen Schritt nicht zwingend notwendig. DiewahreSignifikanz ist
im Fall ohne Signal immer normal-verteilt. Nur im Fall des Signifikanzschätzers – oder einer anderen
geẅahlten Observablen – können Abweichungen auftreten. Dann können die Verteilungenf δ1bg(ζ̂max)

undf δ2bg(ζ̂max) unterschiedlich sein, und GleichungG.7kann nicht zu GleichungG.8vereinfacht wer-
den.

In Abbildung 9.1 a) sind die Verteilungenf δ0bg(ζ̂) und fN=2
bg (ζ̂max) miteinander verglichen unter der

Annahme, dassf δ0bg(ζ̂) normal-verteilt ist und dassδ1 = δ2.

G.2.2 Zwei Suchstellen mit einem Signal an einer der beiden

In der n̈achsten Konfiguration, die untersucht werden soll, gibt es ebenfalls zwei Hypothesenstellen
(α1, δ1) und (α2, δ2). An einer der beiden Stellen befindet sich eine Punktquelle mit der Flussstärke
Φsg, während an der anderen Stelle keine ist.

Um die Verteilung der Observablen aufschreiben zu können, wird eine weitere Wahrscheinlichkeit
eingef̈uhrt. Wir bezeichnen mit Px0

1 die Wahrscheinlichkeit, dass die Punktquelle an der Stelle 1 ist,
und mit Px0

2 , dass sie an der Stelle 2 zu finden ist. Es gilt

Px0
1 + Px0

2 = 1 . (G.9)

Die Verteilung der Observablen lautet

fN=2
sg (ζ̂max|Φsg) = (G.10)

Px0
1 ·
[
f δ1sg(ζ̂1|Φsg) · F δ2

bg(ζ̂2 < ζ̂1) + f δ2bg(ζ̂2) · F
δ1
sg (ζ̂1 < ζ̂2|Φsg)

]
+Px0

2 ·
[
f δ2sg(ζ̂2|Φsg) · F δ1

bg(ζ̂1 < ζ̂2) + f δ1bg(ζ̂1) · F
δ2
sg (ζ̂2 < ζ̂1|Φsg)

]
.

Sie setzt sich jetzt aus vier Fällen zusammen. Einerseits kann die Quelle an der einen oder der ande-
ren Stelle sein und andererseits kann der größere Wert der Observablen an der einen oder der anderen

1Der Fall ζ̂1 = ζ̂2 wird hier ausgelassen, damit die Formeln lesbar bleiben. Bei kontinuierlichen Observablen ist seine
Wahrscheinlichkeit beliebig klein. Im Fall diskreter Observablen, wie etwa der Anzahl von Ereignissen in einem
Suchbin, muss er zusätzlich eingef̈ugt werden.

225



G Die Punktquellensuche am gesamten Himmel

Stelle gefunden werden. Die beiden Zeilen in GleichungG.10stehen f̈ur die beiden Quellenpositio-
nen. Innerhalb der eckigen Klammern steht der jeweils erste Term für den Fall, dass das Maximum
bei der Quelle liegt, und der zweite Term dafür, dass das Maximum aus dem Untergrund stammt.

Auch diese Gleichung vereinfacht sich, wenn die Hypothesenpunkte die gleiche Deklination haben.
Dann sind die Ausdr̈ucke in den eckigen Klammern für beide Zeilen identisch, und es gilt

fN=2
sg (ζ̂max|Φsg) = (G.11)

(Px0
1 + Px0

2 )︸ ︷︷ ︸
=1

·
[
f δ1sg(ζ̂1|Φsg) · F δ1

bg(ζ̂1 < ζ̂2) + f δ1bg(ζ̂1) · F
δ1
sg (ζ̂1 < ζ̂2|Φsg)

]
.

Im Gegensatz zu der Situation ohne Signal wird die Bedingungδ1 = δ2 notwendig. Das gilt zumin-
dest dann, wenn sich die Verteilungen der Observablen an den beiden Deklinationen für eine feste
Signalsẗarke unterscheiden.

In Abbildung9.1b) ist der Fall mit Signalstärke ungleich Null illustriert.

Die Wahrscheinlichkeiten Px0
1 und Px0

2 sind a priori unbekannt. Es gibt nur zwei mögliche F̈alle.

1. Die Quelle ist an Stelle 1. Dann ist Px0
1 = 1 und Px0

2 = 0.

2. Die Quelle ist an Stelle 2. Dann ist Px0
1 = 0 und Px0

2 = 1.

In GleichungG.11, in der die beiden F̈alle zusammengefasst werden können, fallen die Wahrschein-
lichkeiten gerade heraus, da nur ihre Summe auftritt. Das bedeutet, dass man Orte am Himmel zu-
sammenfassen kann, an denen das Teleskop identisch auf eine Quelle reagiert.

Will man Orte mit unterschiedlicher Detektorantwort zusammenfassen, steht man vor einem Problem,
eben weil die Wahrscheinlichkeiten Px0

1 und Px0
2 unbekannt sind.

Man könnte sich auf folgenden Standpunkt stellen und annehmen:
”
A priori sind alle Quellenorte

gleich wahrscheinlich.“ Das führt auf den dritten Fall

3. Es ist Px0
1 = Px0

2 = 1
2
.

Leider führt das zu explizit falschen Verteilungen, wie am folgenden Beispiel illustriert wird. Dazu
betrachten wir zwei Stellen am Himmel, an denen die jeweiligen Signalverteilung stark unterschied-
lich sind. An Stelle 1 soll sich das Signal deutlich vom normal-verteilten Untergrund abheben, an
Stelle 2 sind Signal und Untergrund sehr nahe beieinander. Man kann sich für AMANDA die

”
gute“

Stelle 1 beiδ = 40◦ und die
”
schlechte“ Stelle 2 am Horizont beiδ = 0◦ vorstellen.

In Abbildung9.2a) sind die Verteilungen von Untergrund und den beiden Signalen gezeigt. Es sind
Gauß-Kurven der Breiteσ = 1 mit Mittelwerten vonµbg = 0, µ1

sg = 3 undµ2
sg = 0.5.

In Abbildung 9.2 b) sind die Verteilungen der Observablenζ̂max für die drei F̈alle gezeigt. Ist die
Quelle an Stelle 1, dann ist̂ζ1

max die wahre Verteilung. Entsprechend istζ̂2
max richtig, wenn die das

Signal von Stelle 2 kommt.

Abgesehen davon, dass die Verteilung für den Fall 3 mit ihren zwei Maxima seltsam aussieht, ist sie
in beiden m̈oglichen wahren F̈allen des Signalortes falsch. Ist die Quelle an der Stelle 1, dann liegt
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ζ̂3
max systematisch zu tief und gibt zu tiefe Grenzen an. Eine Entdeckung, die man an der

”
guten“ Stelle

machen k̈onnte, wird erschwert, ẅahrend die oberen Grenzen statistisch falsch sind.

Umgekehrt wird zu ḧaufig eine Entdeckung angezeigt, wenn die Quelle an der
”
schlechten“ Stelle 2

ist, weil die unteren Grenzen statistisch falsch sind. Die erlangten oberen Grenzen sind nicht optimal.

Ein weiterer L̈osungsversuch liegt darin, dass man auf andere Observablen ausweicht. Eine nahe-
liegende Wahl ẅare der Scḧatzwert f̈ur den Fluss der Quelle. Den erhält man entweder direkt aus
der Maximum-Likelihood-Methode (vgl. Abschnitt8.2) oder indirekt aus dem Likelihood-Schätzer
ζ̂. Das l̈asst sich beispielsweise durch eine deklinationsabhängige Transformation bewerkstelligen.
Damit kann man zwar erreichen, dass derErwartungswertder Observablenverteilung für jeden Hy-
pothesenpunkt identisch ist, aber die Verteilungen selbst sind es im Allgemeinen nicht. Nur wenn
es gelingt, eine Observable zu finden, die tatsächlich f̈ur festen Signalfluss die gleicheVerteilungan
jeder untersuchten Stelle hat, kann man einen gemeinsamen Konfidenzplot konstruieren. Eine solche
Observable ist aber ohne vorherige Kenntnis der Signalstärke und des Signalortes nicht konstruierbar,
wenn die Detektorqualität unterschiedlich ist.

Auf der anderen Seite ist die Entdeckung eines sehr starken Signales problemlos. Wenn die Verteilun-
gen der Observablen mit und ohne Signal nichtüberlappen, dann ist entstammt das Maximum immer
aus dem Signal. Die Verteilung von̂ζmax ist mit derjenigen aus dem Signal identisch.

Daraus folgt, dass der Konfidenzplot für die Suche an mehreren Stellen im Grenzfall für sehr starke
Signalfl̈usse mit dem Konfidenzplot für die Suche an einer Stelleübereinstimmen muss.

G.2.3 N diskrete Suchstellen gleicher Deklination mit einem Signal

Die Überlegungen f̈ur den Fall von zwei Suchstellen lassen sich direkt auf eine beliebige Anzahl von
N möglichen Orten f̈ur die Punktquelle erweitern. Die Voraussetzungen sind

• Es gibt genau eine Quelle. Der Fall ohne Quelle entspricht demjenigen mit einer Quelle der
Sẗarke Null.

• Die Verteilungen der Observablen sind für jeden potenziellen Quellenort identisch. Das ist für
Orte gleicher Deklination immer gegeben.

• Die Messungen an zwei Stellen sind jeweils unkorreliert.

Die Verteilung des Maximums aller N Messwerte lautet dann

fN
sg(ζ̂max|Φsg) = f δ1sg(ζ̂1|Φsg) ·

(
F δ1

bg(ζ̂1 < ζ̂2)
)N−1

(G.12)

+ (N− 1) · f δ1bg(ζ̂1) ·
(
F δ1

sg (ζ̂1 < ζ̂2|Φsg)
)
·
(
F δ1

bg(ζ̂1 < ζ̂2)
)N−2

.

Der Term in der ersten Zeile entspricht dem Fall, dass das Maximum von der Quelle kommt. Alle
(N− 1) Messwerte aus dem Untergrund müssen kleiner sein. Kommt das Maximum aus dem Unter-
grund, dann m̈ussen der Wert aus dem Signal und dieübrigen(N− 2) Messwerte aus dem Untergrund
jeweils geringer sein. F̈ur den zweiten Fall gibt es(N− 1) Möglichkeiten, aus welchem Ort der ma-
ximale Wert ist, daher kommt ein entsprechender Faktor hinzu.
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G Die Punktquellensuche am gesamten Himmel

G.3 Die Suche entlang einer Linie fester Deklination

Im nächsten Schritt gehen wir dazuüber, alle Orte gleicher Deklination für die Signalhypothese zu-
zulassen. Es entsteht eine Observablenfunktionζ̂(α) in Abhängigkeit der Rektaszension. Die neue
Observable wird analog zu dem Fall für zwei Punkte definiert. Es ist

ζ̂max = max{ζ̂(α)|α ∈ [0◦..360◦]} . (G.13)

Typischerweise wird die Funktion an einer endlichen Zahl an Stellen evaluiert, um das Maximum zu
finden.2 Der Unterschied zum vorherigen Fall ist derjenige, dass für benachbarte Evaluationspunkte
Korrelationen hinzukommen. Das ist Ausdruck der Tatsache, dass die Detektorauflösung die Infor-
mationen von benachbarten Punkten miteinander verschmiert. Für kontinuierliche Observable folgt
daraus, dass die Funktion̂ζ(α) stetig sein muss.

Die Reichweite der Korrelationen ist eine Funktion der Detektorauflösung. Je besser die Ortsauflö-
sung ist, desto unabhängiger sind zwei benachbarte Meßpunkte mit festem Abstand.

Eine geschlossene Form für die Verteilung vonζ̂max anzugeben, ist wegen der Korrelationen nicht
mehr m̈oglich. Wie bei der Bestimmung der Verteilungen vonζ̂ in Kapitel8 muss man zur Simulation
übergehen.

Zur Konstruktion eines Konfidenzplots ist es nötig, die Verteilung f̈ur alle Signalsẗarken zu kennen.
Es ist daher ẅunschenswert, eine analytische Beschreibung zu finden, so dass man für Werte, die
nicht explizit simuliert werden, durch Interpolation zu einem Ergebnis kommt. Dabei wird folgender
Ansatz verfolgt:

Die Verteilung von̂ζmax ist von der Form von GleichungG.12mit einem zun̈achst unbekannten aber
festen effektiven N. Die Signal- und Untergrundverteilungenfsg(ζ̂|Φsg) undfbg(ζ̂) sind aus der Suche
an einer festen Stelle des Himmels bekannt.

Die effektive Anzahl an Suchstellen muss nicht notwendigerweise eine natürliche Zahl sein. Vielmehr
gilt Neff ∈ R und man fordert Neff > 2.

Es sollte Abḧangigkeiten von Neff sowohl von der Deklination als auch von der Signalstärke geben.
Die Abhängigkeit vonδ rührt sowohl von den unterschiedlichen Detektoreigenschaften wie beispiels-
weise der unterschiedlichen Auflösung als auch schlicht von der unterschiedlichen Länge eines De-
klinationsbandes her.

Bei der Signalsẗarke gibt es zwei Effekte zu bedenken. Zum Einen wird ein Signal am Himmel immer
breiter, je sẗarker es ist. Dadurch erwartet man eine leichte Verkleinerung von Neff mit sẗarker wer-
dendem Signal. Zum Anderen wird der Einfluss der effektiven Suchstellenzahl für sehr starke Signale
immer kleiner, weil der Untergrund eine immer schwächere Rolle spielt. Die Verteilung von̂ζmax geht
in der Verteilung von̂ζsg über.3

2Es k̈onnen diëublichen Standardverfahren zum Auffinden des Maximums einer Funktion zum Einsatz gebracht werden.
3Vergleiche dazu auch die letzte Bemerkung in AbschnittG.2.2.
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G.3 Die Suche entlang einer Linie fester Deklination

Erste Voruntersuchung deuten darauf hin, dass die Ansätze vielversprechend sind. Als Beleg dient
Abbildung 9.3, in der die Verteilung von̂ζmax für den gesamten Nordhimmel in Abwesenheit einer
Signalquelle gut mit der hier vorgestellten Form (analog GleichungG.12) beschrieben werden kann.

Bis zur Konstruktion von neuen Konfidenzplots gibt es sicherlich noch einiges an Arbeit zu tun, aber
ein Weg ist hier aufgezeigt worden, der verspricht, zum Ziel zu führen.
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H Himmelsatlas der Ereignisse
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Abbildung H.1:Himmelsatlas der Ereignisse des Jahres 2000 mit45◦ ≤ δ ≤ 90◦

230



0o

10o

20o

30o

5h 6h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

6

15

22

24

26

0o

10o

20o

30o

5h 6h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

2h 3h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

7

27

0o

10o

20o

30o

2h 3h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

0h 1h 23h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

27

0o

10o

20o

30o

0h 1h 23h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

13h 14h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

25

0o

10o

20o

30o

13h 14h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

10h 11h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’
1

0o

10o

20o

30o

10h 11h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

7h 8h 9h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

7h 8h 9h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

21h 22h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’
16

0o

10o

20o

30o

21h 22h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

18h 19h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

13

14

16

21

0o

10o

20o

30o

18h 19h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

0o

10o

20o

30o

15h 16h 17h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

8
9

0o

10o

20o

30o

15h 16h 17h 

0o−1

0o

0o+1

−40’0’+40’

Abbildung H.2:Himmelsatlas der Ereignisse des Jahres 2000 mit0◦ ≤ δ ≤ 40◦
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