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AbstratAlthough there are many hints for the existene of dark matter, the detetion of itsonstituents has not been suessful yet. A large number of experiments is beeingperformed to study the properties of dark matter partiles. One strategy is to probeareas of high dark matter abundane by looking for a neutrino signal whih arisesfrom annihilating weakly interating massive partiles (WIMPs). Possible targetsfor suh searhes are the Earth, the Sun, the Galati Center and Halo as well asdistant objets that ontain a high fration of dark matter.In this thesis the �rst searh for a neutrino signal from dwarf galaxies, large galaxiesand galaxy lusters is desribed. The analysis was performed using data olletedby the IeCube experiment, the most sensitive neutrino telesope to date. No signalhas been deteted, so it was possible to set upper limits on the WIMP annihilationross setion. The most stringent limits are derived from the virgo luster assuming alarge signal boost from substrutures in the density distribution. For WIMP massesabove a few TeV these limits are ompetitive to the results of gamma telesopeexperiments. The obtained limits on the immediate WIMP annihilation hannelinto neutrinos stronger restrit the ross setion than previous analyses.KurzbeshreibungTrotz zahlreiher Hinweise auf die Existenz von Dunkler Materie, konnten entspre-hende Teilhen bisher niht nahgewiesen werden. Eine groÿe Anzahl an Experi-menten wird durhgeführt, um die Eigenshaften mögliher Kandidatenteilhen zuuntersuhen. Eine Strategie ist die Suhe nah einem Neutrinosignal aus den Anni-hilationen von shwah wehselwirkenden massiven Teilhen (WIMPs) in Regionenmit hoher Dihte von Dunkler Materie. Möglihe Zielobjekte dieser Suhen sind dieErde, die Sonne, das Zentrum und der Halo der Milhstraÿe sowie entfernte Objekte,die einen hohen Anteil Dunkler Materie aufweisen.In der vorliegenden Arbeit wird die erste Suhe nah einem Neutrinosignal vonZwerggalaxien, gröÿeren Galaxien und Galaxienhaufen beshrieben. Da kein Signalnahgewiesen wurde, konnten obere Grenzen auf den Annihilationsquershnitt vonWIMPs gesetzt werden. Die stärksten Grenzen wurden aus der Beobahtung desVirgo-Haufens unter der Annahme einer groÿen Signalverstärkung durh Unterstruk-turen in der Dihteverteilung abgeleitet. Für WIMP-Massen oberhalb von einigenTeV ist das Ergebnis vergleihbar mit Grenzen, die aus der Suhe mit Gammate-leskopen abgeleitet wurden. Für den direkten Annihilationskanal in zwei Neutri-nos konnte der Wirkungsquershnitt stärker eingeshränkt werden, als in bisherigenAnalysen.
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Kapitel 1EinleitungSeit jeher stellt der Mensh die Frage, woraus die Welt besha�en ist. So entwarfenbeispielsweise die Philosophen der Antike die Lehre der vier Elemente Feuer, Wasser,Luft und Erde, die bis in die frühe Neuzeit verbreitet war. Die Entwiklung dermodernen Wissenshaft führte shlieÿlih zum Standardmodell der Teilhenphysik.Auh wenn diese Theorie die meisten Phänomene der Elementarteilhen mit hoherPräzision vorhersagt, gibt es Aspekte, die niht von ihr beshrieben werden können.So gibt es innerhalb des Standardmodells keinen geeigneten Kandidaten für dieDunkle Materie, die mit 27% einen deutlih gröÿeren Anteil unseres Universumsausmaht als die Materie der Atome (4,9%).Auh wenn die ersten Hinweise auf die Existenz der Dunklen Materie vor bereits ahtJahrzehnten gefunden wurden, ist noh immer unbekannt, woraus sie sih zusam-mensetzt. Es wurden und werden viele Theorien entwikelt, die möglihe Teilhender Dunklen Materie und ihre Eigenshaften beshreiben. Um diese Theorien ein-grenzen zu können, werden vershiedene experimentelle Ansätze verfolgt.Eine der Möglihkeiten, die Eigenshaften der Dunklen Materie zu testen, bietetdas noh junge Feld der Neutrinoastronomie. Das sensitivste existierende Neutrino-teleskop ist der IeCube-Detektor am geographishen Südpol, mit dem es erstmalsgelang, hohenergetishe astrophysikalishe Neutrinos nahzuweisen. Damit stellt esein geeignetes Instrument zur Suhe nah einem Neutrinosignal dar, das bei derAnnihilation von Teilhen der Dunklen Materie entstehen könnte.Als Ziele für diese Suhen bieten sih Objekte an, die eine signi�kante Anhäufungvon Dunkler Materie aufweisen. In bisherigen Analysen wurden die Sonne und dieErde untersuht, in denen Dunkle Materie gravitativ gebunden werden können. Au-ÿerdem wurden das Zentrum und der Halo der Milhstraÿe auf ein Neutrinossignalhin getestet. Für die vorliegende Arbeit wurde das erste Mal eine Suhe nah Neutri-nos aus Zwerggalaxien, Galaxien und Galaxienhaufen durhgeführt. Diese Objektezeihnen sih durh eine hohe Dihte an Dunkler Materie aus und stellen bevorzugteZiele für die Suhe mit Gamma-Teleskopen dar. Somit ist durh die übertragbarenastrophysikalishen Systematiken auh eine fundierte Vergleihbarkeit zwishen denExperimenten gegeben.



2 Kapitel 1. EinleitungDiese Arbeit gliedert sih nah folgender Struktur: Kapitel 2 bietet einen Überbliküber die theoretishen teilhen- und astrophysikalishen Grundlagen, die für dieAnalyse notwendig sind. Danah wird in Kapitel 3 der IeCube-Detektor beshriebenmit dem die Daten aufgenommen wurden. Der zentrale Teil dieser Arbeit ist dieAnalyse dieser Daten, die in Kapitel 4 ausführlih dargestellt wird. Den Abshlussbildet Kapitel 5 mit einer Zusammenfassung der Arbeit.



Kapitel 2Theorie
In diesem Kapitel werden die theoretishen Grundlagen vorgestellt, auf denen die Su-he nah Neutrinos aus Annihilation von Dunkler Materie aufbaut. Zunähst werdendie bekannten Konstituenten der Materie und die Wehselwirkungen von Neutrinosund Myonen beshrieben (Abshnitt 2.1). In Abshnitt 2.2 erfolgt eine Erläuterungder Untergrundprozesse, die mit Neutrinodetektoren gemessen werden. Danah wer-den in Abshnitt 2.4 die Hinweise auf Dunkle Materie zusammengefasst und einigemöglihe Kandidaten für die Teilhen der Dunklen Materie eingeführt. Nah derBeshreibung der Materieverteilung im Universum (Abshnitt 2.3) widmet sih derletzte Abshnitt 2.5 dem erwarteten Neutrino�uss, der durh die Selbstannihilationvon Dunkler Materie in entfernten Halos1 entstehen könnte.2.1 Teilhenphysikalishe Aspekte2.1.1 Die Zusammensetzung der MaterieSeit dem 19. Jahrhundert ist allgemein anerkannt, dass die uns umgebende Mate-rie aus Atomen2 zusammengesetzt ist. Entgegen ihres Namens sind diese Teilhenjedoh keine fundamentalen Bausteine, sondern bestehen aus einem Kern und einerHülle aus Elektronen. Der Kern wiederum ist aus Protonen und Neutronen zusam-mengesetzt, die ihrerseits aus up- und down-Quarks aufgebaut sind. Somit bestehtunsere unmittelbar erfassbare Welt aus Elektronen, up- und down-Quarks, die zu-sammen mit den Elektron-Neutrinos die erste Generation der Elementarteilhenbilden. Die zweite Generation besteht aus harm- und strange-Quarks, Myonen undMyon-Neutrinos, während sih die dritte Generation aus top- und bottom-Quarks,1Mit Halo (von άλως hál	os, griehish für �Lihthof�) wird der kugelförmige Bereih um eineGalaxie bezeihnet. Im Zusammenhang mit Dunkler Materie wird dieser Begri� auh für Ga-laxienhaufen benutzt.2von άτoµoς , átomos, griehish für �das Unteilbare�



4 Kapitel 2. TheorieTauonen und Tau-Neutrinos zusammensetzt. Damit gibt es insgesamt 12 Fermionen
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, (2.1)sowie ihre jeweiligen Antiteilhen.Wehselwirkungen zwishen diesen Teilhen werden durh den Austaush von Eih-bosonen beshrieben. Photonen, die Vermittler der elektromagnetishen Kraft, sindmasselos, koppeln niht aneinander und haben somit eine unendlihe Reihweite.Die starke Wehselwirkung wird durh aht Gluonen vermittelt, die nah dem Stan-dardmodell ebenfalls keine Masse besitzen. Da Gluonen selbst Farbladungen tragen,und deshalb aneinander koppeln, ist die Reihweite der starken Kraft begrenzt (on-�nement). Im Gegensatz zu Photonen und Gluonen sind Z0 und W±-Bosonen, dieEihbosonen der shwahen Kraft, massiv. Daher hat auh die shwahe Kraft ei-ne begrenzte Reihweite. Dass die Austaushteilhen der shwahen Kraft Massenbesitzen, kann durh den Higgs-Mehanismus erklärt werden. Ein Teilhen, das dieEigenshaften des Higgs-Bosons hat, wurde kürzlih am LHC-Beshleuniger identi-�ziert [AAA+12a,CKS+12℄.2.1.2 Neutrinos und die shwahe WehselwirkungMit dem IeCube-Detektor werden Neutrinos, die als kosmishe Botenteilhen zu unsgelangen, gesuht. Im Folgenden wird daher zunähst beshrieben, wie die Neutrino-arten durh Oszillation auf dem Weg durh das All ineinander übergehen. Danahfolgt eine Beshreibung der Wehselwirkungen, denen Neutrinos im DetektormediumEis unterliegen.NeutrinooszillationNeutrinos treten als Elektron-, Myon- und Tau-Neutrinos in Wehselwirkung. DieseFlavoreigenzustände sind jedoh von den Masseneigenzuständen, mit denen sie pro-pagieren, vershieden, so dass sih die Flavorzusammensetzung zeitlih ändert. DieEnergieverteilungen der Neutrino�avor werden also durh Oszillation auf dem Wegvon einer Quelle zur Erde durhmisht. Flavorzustände |να > und Massenzustände
|νa > sind durh die PMNS-Matrix3
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 (2.2)3Benannt nah Bruno Ponteorvo, Ziro Maki, Masami Nakagawa und Shoihi Sakata.



2.1. Teilhenphysikalishe Aspekte 5verknüpft:
|να >=

3∑

a=1

U∗
αa|νa > ,α = e, µ, τ . (2.3)Dabei ist δ die CP-verletzende Phase und die Abkürzungen sij und cij stehen fürden Sinus und den Kosinus der Mishungswinkel Θij. Die Wahrsheinlihkeit einNeutrinos, das im Flavor α an der Quelle produziert wurde, nah einer Distanz Lauf der Erde im Flavor β zu messen, ist

Pνα→νβ =

∣
∣
∣
∣
∣

3∑

j=1

UβjU
∗
αj exp

(

−im
2
jL

2E

)∣∣
∣
∣
∣

2

. (2.4)Nah vielen Oszillationsperioden ergeben sih mittlere Flüsse φ, die sih aus denQuell�üssen φ0 nah
φνe ≃φ0

νe −
1

4
sin2(2Θ12) · (2φ0

νe − φ0
νµ − φ0

ντ )

φνµ ≃ φντ ≃1

2
(φ0

νµ + φ0
ντ ) +

1

8
sin2(2Θ12) · (2φ0

νe − φ0
νµ − φ0

ντ ) (2.5)berehnen [Mur07,BQ03℄. Dabei wird angenommen, dass der Winkel Θ23 maximal(Θ23 ≈ π/4) und der Wert für Θ13 sehr klein (Θ13 ≈ 0) ist. Kürzlihe Messungen,nah denen sih Θ13 von Null untersheidet (sin2 2Θ13 = 0,092) [ABB+℄, werdenniht berüksihtigt. Zur Berehnung der Flüsse wird in der vorliegenden Arbeit derWert sin2 2Θ12 = 0, 86 für den Mishungswinkel Θ12 verwendet.Neutrinowehselwirkungen im EisDie Voraussetzung für die Messung von Neutrinos ist, dass eine shwahe Wehsel-wirkung im Detektormedium statt�ndet, bei der sekundäre Teilhen erzeugt werden.Dabei wird zwishen geladenen Strömen
νl +N → X + l (l = e, µ, τ) , (2.6)bei denen W+- oder W−-Bosonen ausgetausht werden, und neutralen Strömen
νl +N → X + νl (l = e, µ, τ) , (2.7)die durh den Austaush von Z0-Bosonen gekennzeihnet sind, untershieden. ImGegensatz zur Streuung von Neutrinos an einem Kern N , bei dem hadronishe Kas-kadenX entstehen, ist der Wirkungsquershnitt für Streuung an Elektronen deutlihkleiner. Der Energieverlauf der Wirkungsquershnitte für die Streuung an Elektro-nen und Kernen ist in Abbildung 2.1 für geladene und neutrale Ströme dargestellt.
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Abbildung 2.1: Wirkungsquershnitte für vershiedene Neutrinoreaktionen gegen dieEnergie. Entnommen aus [Sh97℄.2.1.3 Myonen in MaterieEnergieverlust von MyonenDie durh Neutrinoreaktionen erzeugten Myonen erleiden beim Durhlaufen vonMaterie durh vershiedene Prozesse Energieverluste, siehe zum Beispiel [Gru93℄.Ionisationsprozesse sind bei relativistishen Geshwindigkeiten näherungsweise un-abhängig von der Energie. Dagegen sind Bremsstrahlung, Paarproduktion und pho-tonukleare Wehselwirkungen proportional zur Energie. Der Energieverlust kanndemnah durh
−dE
dx

= a + b · E (2.8)parametrisiert werden. Die Massenbelegung dx = ρds wird in g/cm2 oder inmwe4 angegeben. Für Eis wurden durh Monte-Carlo-Rehnungen die Werte a =
0,259GeV/mwe und b = 0,363 · 10−3 /mwe bestimmt [CR04℄.Tsherenkow-Strahlung von MyonenWird bei einer Neutrinowehselwirkung ein Myon erzeugt, kann es über denTsherenkow-E�ekt5 nahgewiesen werden. Das von einem geladene Teilhen durh-4mwe=meter water equivalent, engl. für Meter Wasseräquivalent.5Benannt nah Pawel Alexejewitsh Tsherenkow.
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c’tAbbildung 2.2: Der Abstrahlungswinkel des Tsherenkow-Lihts kann mit Elemen-tarwellen, die eine Wellenfront bilden, konstruiert werden. Abbil-dung nah [Ja62℄.querte Medium, in diesem Fall das antarktishe Eis, wird entlang der Teilhenbahnkurzzeitig polarisiert. Bei kleinen Geshwindigkeiten �ndet eine symmetrishe Po-larisation statt, bei der keine elektromagnetishe Strahlung entsteht. Ist die Teil-hengeshwindigkeit dagegen gröÿer als die Lihtgeshwindigkeit im Medium, wirdTsherenkow-Strahlung [Ts34℄ durh konstruktive Interferenz emittiert, wodurheine kegelförmige Wellenfront gebildet wird.Die Konstruktion des Winkels θC , unter dem das Tsherenkow-Liht abgestrahltwird, ist in Abbildung 2.2 dargestellt. Für einen Brehungsindex n und eine Ge-shwindigkeit β = v/c gilt der Zusammenhang:
cos θc =

1

nβ
. (2.9)Bei den Energien der von IeCube gemessenen Teilhen ist β ≈ 1, und der Bre-hungsindex von Eis bei einer Wellenlänge von 400 nm liegt bei n = 1, 32, so dassder Abstrahlungswinkel θc = 41◦ beträgt.
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dEüber fast zehn Gröÿenordnungen vermessen (Abbildung 2.3). Dabei ergibt sih eingebrohenes Potenzgesetz

dN

dE
∝ E−γ , (2.10)bei dem sih der spektrale Index im Bereih des sogenannten Knies bei etwa 1015GeVvon γ = 2,7 nah γ = 3,0 verändert [Gai90℄. Nah dem Knöhel bei 4 · 1018GeV
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Abbildung 2.4: Energiespektrum atmosphärisher Elektron- und Myon-Neutrinos.In rosa ist der erwartete Neutrino�uss aus Hadronen mit Charman-teil dargestellt. Aus [AAA+13℄.verläuft das Spektrum wieder �aher (γ = 2,7), bis es oberhalb von 4 · 109GeV zueinem Einbruh kommt [AAA+08℄. Eine möglihe Erklärung für diese Grenze istder sogenannte GZK-E�ekt6, nah dem es bei diesen Energien zu Deltaresonanzenzwishen den Protonen der kosmishen Strahlung und den Photonen des Mikrowel-lenhintergrundes kommt.Als galaktishe Quellen werden unter anderem Supernovaexplosionen und Pulsarediskutiert. Zum Fermi-Mehanismus, der die Beshleunigung in turbulenten Ma-gnetfeldern beshreibt, siehe zum Beispiel [Gai90℄. Oberhalb von 1018 eV kommennur extragalaktishe Quellen in Frage, da Teilhen dieser Energien niht von deninterstellaren Magnetfeldern in der Milhstraÿe gehalten werden können.Die kosmishe Strahlung besteht aus Protonen und shwereren Kernen. Tre�en dieseTeilhen auf die Atmosphäre der Erde, so werden in einer ersten WehselwirkungPionen oder Kaonen produziert. Auh die Produktion von Hadronen mit Charman-teil ist möglih. Unter den Zerfallsprodukten der Hadronen sind Myonen, die denDetektor erreihen können und Neutrinos, die nah einer Wehselwirkung in räumli-her Nähe zum Detektor gemessen werden können. Während Myonen ausshlieÿlihvon oben zum Detektor gelangen können, ist die Rihtung der Neutrinos niht ein-geshränkt. In Abbildung 2.4 ist das Energiespektrum atmosphärisher Neutrinosdargestellt.6Benannt nah Kenneth Greisen, Georgiy Zatsepin und Vadim Kuzmin.



10 Kapitel 2. Theorie2.2.2 Astrophysikalishe NeutrinosNeben der geladenen kosmishen Strahlung können auh astrophysikalishe Neu-trinos als eine möglihe Untergrundquelle für die hier beshriebene Analyse ange-sehen werden. Bisher konnten Neutrinos aus den Fusionsprozessen der Sonne undNeutrinos der Supernova 1987A gemessen werden. Die Energien dieser Neutrinossind jedoh zu niedrig, um eine ausgedehnte Spur im IeCube-Detektor zu hinter-lassen. Hohenergetishe Neutrinos wurden erst kürzlih nahgewiesen [AAA+13b℄.Sie können in astrophysikalishen Shokfronten bei Proton-Proton- beziehungswei-se Proton-Photon-Wehselwirkungen durh den Zerfall von Pionen oder Kaonenentstehen. Möglihe Quellen sind aktive Galaxienkerne (AGN) und Gammastrah-lenausbrühe (GRB). Um ein möglihes Neutrinosignal aus den in dieser Arbeituntersuhten Objekten mit der Annihilation von Dunkler Materie verknüpfen zukönnen, müssen astrophysikalishe Neutrinoquellen an diesen Orten ausgeshlossenwerden.2.3 Verteilung der Materie im UniversumGemittelt über groÿe Maÿstäbe zeigt sih das Universum als homogen. Auf kleinerenSkalen können dagegen ausgeprägte Strukturen beobahtet werden: Galaxien bildenGalaxienhaufen, die sih wiederum zu Superhaufen zusammensetzen. Die Dihte inmassereihen Galaxienhaufen ist beispielsweise 200 mal gröÿer als im Durhshnittdes Universums. Dagegen ist aus Messungen des kosmishen Mikrowellenhintergrun-des bekannt, dass die Massenverteilung im frühen Universum homogener war. Seitder Entstehung der Hintergrundstrahlung wuhsen die zunähst kleinen Fluktua-tionen durh Gravitation immer stärker an. Dadurh bildeten sih mit der Zeit dieheutigen Strukturen.Die Modelle, die diese Entwiklung beshreiben, werden nah der Geshwindigkeituntershieden, die die Dunkle Materie zum Zeitpunkt hatte, an dem die Strahlungs-dihte gleih der Materiedihte im Universum war. Hatten die Teilhen relativistisheGeshwindigkeiten, so spriht man von heiÿer Dunkler Materie (HDM), ansonstenvon kalter Dunkler Materie (CDM). Im Modell der heiÿen Dunklen Materie könnensih zunähst keine kleinskaligen Strukturen bilden, da solhe Fluktuationen durhdie relativistishen Teilhen ausgewashen werden [Sh08℄. In diesem Fall könnenGalaxien erst später durh Fragmentation von gröÿeren Strukturen gebildet wer-den. Tatsählih sind allerdings auh Galaxien bei sehr hohen Rotvershiebungenbekannt. Sie sind also zu einem sehr viel früheren Zeitpunkt entstanden, als es dasModell der heiÿen Dunklen Materie zulässt. Daher wird im Allgemeinen angenom-men, dass wir in einem Universum der kalten Dunklen Materie leben7.7Es ist jedoh niht ausgeshlossen, dass die Dunkle Materie aus mehreren Komponenten besteht.Zusätzlih zur kalten Dunklen Materie könnte also auh ein Teil warmer Dunkler Materie exi-stieren.



2.4. Dunkle Materie 11Die Entwiklung der Strukturen kann durh numerishe Simulationen nahgebildetwerden. Dazu wird die Dunkle Materie in einem vorgegebenen Volumen durh ma-kroskopishe Teilhen einer bestimmten Masse repräsentiert. Jedes dieser Teilhenbewegt sih entsprehend der Gravitationskraft, die zwishen ihm und den anderenTeilhen berehnet wird.Aus Simulationen im Galaxienmaÿstab ist bekannt, dass sih innerhalb des Haloseiner Galaxie zahlreihe Unterstrukturen bilden. Diese Subhalos können mit Zwerg-galaxien in Verbindung gebraht werden, deren Rotationskurven auf einen hohenAnteil an Dunkler Materie hinweisen. Ein bisher ungelöster Widerspruh besteht je-doh darin, dass die Anzahl der beobahteten Zwerggalaxien deutlih kleiner ist alsdie Erwartung aus den Simulationen. Eine möglihe Erklärung ist, dass bei kleinenMaterieansammlungen die Sternentstehung vergleihsweise unwahrsheinlih ist, sodass sih häu�g keine Galaxien bilden. Demnah exisitieren zwar sehr viele Subhalosaus Dunkler Materie, jedoh beinhalten nur wenige von ihnen sihtbare Zwerggala-xien.2.4 Dunkle MaterieDas Forshungsgebiet der Dunklen Materie ist umfangreih. Daher können hier nureinige Grundlagen über den Nahweis und die Kandidaten der Dunklen Materiebehandelt werden. Eine ausführlihe Einführung bietet zum Beispiel [BHS℄.2.4.1 Hinweise auf die Existenz Dunkler MaterieEiner der deutlihsten Hinweise auf die Existenz Dunkler Materie kann aus denRotationskurven von Galaxien abgeleitet werden. Nah klassisher Mehanik ist dieRotationsgeshwindigkeit durh
v(r) =

√

GM(r)

r
(2.11)gegeben, wobei die Masse M(r) = 4π

∫
ρ(r)r2dr durh eine Integration über dieDihte ρ(r) bestimmt wird. Die Geshwindigkeit sollte also für Radien, die denGroÿteil der Materie beinhalten, mit 1/√r fallen. Von Vera Rubin [RFT80℄ wurdeentdekt, dass die Geshwindigkeit entgegen dieser Erwartung nah einem steilenAnstieg konstant mit der Entfernung vom Zentrum verläuft, siehe Abbildung 2.5.Demnah müssen Galaxien von Halos niht sihtbarer Materie umgeben sein.Auh aus der Beobahtung von Galaxienhaufen lässt sih auf das Vorhandenseinvon Dunklen Materie shlieÿen. Aus den relativen Geshwindigkeiten der zugehö-rigen Galaxien, die durh Messung der Rotvershiebungen bestimmt werden, kanndurh Anwendung des Virialtheorems die Gesamtmasse berehnet werden. Die so er-mittelte Masse weiht erheblih von der sihtbaren Masse ab. Bereits im Jahr 1933wendete Fritz Zwiky diese Methode auf den Coma-Galaxienhaufen an [Zwi33℄ und
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Abbildung 2.5: Rotationskurve einer typishen Spiralgalaxie (NGC 6503). DerDunkle-Materie-Halo wurde angepasst, so dass die Daten von derdurhgezogenen Linie beshrieben werden. Die Einzelkomponentenvon sihtbarer Materie, von Gas und von Dunkler Materie sind eben-falls eingezeihnet. Entnommen aus [BBS91℄.fand, dass die Masse um einen Faktor 400 gröÿer sein muss, als optish beobahtbarist.Shlieÿlih kann der gesamte Anteil der Dunklen Materie im Universum aus Messun-gen der kosmishen Mikrowellenhintergrundstrahlung bestimmt werden. Die Hinter-grundstrahlung hat ihren Ursprung im frühen Universum, als sih das Universumso weit abkühlte, dass es durh die Bildung von Atomen für elektromagnetisheStrahlung durhsihtig wurde. Durh eine Rotvershiebung von z ≈ 1100 ist dieTemperatur auf den heutigen Wert von 2,7K abgesunken. Die Strahlung hat dasEnergiespektrum eines shwarzen Körpers und ist bis zu einer Gröÿenordnung von
10−5 isotrop. Bei noh genauerer Vermessung, die das erste Mal mit dem Satel-litenexperiment COBE [SBK+92℄ durhgeführt wurde, kann eine Anisotropie be-obahtet werden. Die Genauigkeit dieser Messung konnte mit den ExperimentenWMAP [SVP+03℄ und Plank [AAA+13d℄ weiter erhöht werden. Diese Anisotropiekorreliert mit den Strukturen des Universums zur Zeit der Entstehung der Hinter-grundstrahlung. Da die Strukturbildung von den kosmologishen Parametern ab-hängt, lassen sih diese Werte durh eine Multipolanalyse bestimmen. Eine Aus-wertung der Plank-Daten [AAA+℄ ergab für die Dihte der baryonishen Materie



2.4. Dunkle Materie 13einen Wert von Ωbh
2 = 0,02207 ± 0,00033 und für die kalte Dunkle Materie eineDihte von Ωch

2 = 0,1196 ± 0,0031. Die Gröÿe h = H/(100 km/s/MP) steht fürdie dimensionslose Hubblekonstante, wobei die Expansionsrate des Universums zu
H = (67,4± 1,4) km/s/MP bestimmt wurde.
2.4.2 Kandidaten für Dunkle MaterieDie beshriebenen Beobahtungen liefern überzeugende Hinweise auf Dunkle Ma-terie. Es gibt zwar auh alternative Ansätze zur Erklärung einzelner Aspekte. EinBeispiel ist die Modi�kation des Gravitationsgesetzes (MOND-Theorie8) für groÿeDistanzen, die die Rotationskurven sehr gut erklären kann. Allerdings lassen sihdamit niht die Beobahtungen des Mikrowellenhintergrundes verstehen. Die vor-herrshende Meinung in der Wissenshaft geht davon aus, dass es Dunkle Materiegibt9. Dennoh bleibt es o�en, aus welhen Teilhen die Dunkle Materie besteht. Ei-ne Vielzahl an Modellen wurde entwikelt, darunter Axionen, die eingeführt wurden,um das starke CP-Problem zu lösen [RB00℄, Kaluza-Klein-Teilhen, die aus der An-nahme von zusätzlihen Dimensionen folgen, und sterile Neutrinos, die niht an dershwahen Wehselwirkung teilnehmen. Im Allgemeinen werden Dunkle-Materie-Teilhen, die niht an der elektromagnetishen und starken Kraft teilnehmen, alsWIMPs10 bezeihnet. Eine umfangreihere Au�istung �ndet sih in [BHS℄.Einer der meistdiskutierten Kandidaten lässt sih aus der Supersymmetrie ableiten,die jedem Boson einen fermionishen und jedem Fermion einen bosonishen Partnerzuordnet [Mar97℄. Das Standardmodell der Teilhenphysik wird im minimalen super-symmetrishen Standardmodell (MSSM) durh Gauginos, Squarks, Sleptonen undHiggsinos erweitert. Während Standard-Modell-Teilhen die R-Parität11 R = 1 ha-ben, gilt für ihre supersymmetrishen Partner R = −1. Da im MSSM die R-Paritäterhalten ist, kann das leihteste supersymmetrishe Teilhen (LSP) niht zerfallen.Es stellt damit einen geeigneten Kandidaten für kalte Dunkle Materie dar. Das LSPkönnte das leihteste der vier Neutralinos sein, die aus einer Mishung von Bino,Wino und Higgsinos, den supersymmetrishen Partnern der B0-, W 0- und neutra-len Higgs-Bosonen, bestehen. Da Neutralinos Majorana-Fermionen sind, können siepaarweise annihilieren und über ihre Annihilationsprodukte nahgewiesen werden.8MOND=MOdi�zierte Newtonishe Dynamik.9Von Januar bis Oktober 2013 wurden auf dem Preprint-Server arxiv.org 21 Papiere zu MONDverö�entliht und 631 Papiere zu Dunkler Materie.10WIMP = Weak Interating Massive Partile, engl. für shwah wehselwirkendes massives Teil-hen.11Die R-Parität ist de�niert als R = (−1)3B+L+2s mit Baryonenzahl B, Leptonenzahl L undTeilhenspin s.



14 Kapitel 2. Theorie2.4.3 NahweismethodenUm Dunkle Materie nahzuweisen, werden vershiedene Strategien verfolgt. So könn-ten in Collider-Experimenten12 bisher unbekannte Teilhen erzeugt werden, die alsKonstituenten der Dunklen Materie in Frage kämen. Bei Experimenten zur direktenDetektion wird nah elastishen Stöÿen zwishen durh�iegenden Dunkle-Materie-Teilhen der galaktishen Halos und den Kernen eines Targets gesuht. Diese Ereig-nisse können zum Beispiel über die Rükstoÿenergie gemessen werden. Die sensitiv-sten Instrumente, XENON100 [AAA+12i℄ und LUX [AAB+13℄, konnten bisher keineWehselwirkungen von Dunkler Materie nahweisen. Die daraus ermittelten oberenGrenzen auf den spin-unabhängigen Streuquershnitt sind inkompatibel mit denpotentiellen WIMP-Signalen, die mit CRESST-II [ABB+12℄ und DAMA [BBC+08℄gemessen wurden.Im Gegensatz zur direkten Detektion wird bei indirekten Experimenten nah An-nihilationsprodukten der WIMPs gesuht. Mit Gamma-Teleskopen, wie Fermi-LAT [AAA+11b,AAA+10b℄, H.E.S.S. [AAA+12f℄ und Veritas [AAA+12h℄, könnenzum Beispiel Zwerggalaxien und Galaxienluster untersuht werden. Für Neutrino-teleskope sind die Sonne [AAA+12b℄ und die Erde [AAB+02℄ vielversprehende Ziele,da WIMPs durh Streuung an den Atomen Energie verlieren und gravitativ gebun-den werden können. Die Einfangrate entspriht im Gleihgewiht dem Doppeltender Annihilationsrate. Somit kann aus einem Neutrino�uss der spin-abhängige Wir-kungsquershnitt berehnet werden, von dem die Einfangrate abhängt. Auÿerdembefassen sih Analysen mit dem Zentrum [AAA+12e℄ und dem Halo [AAA+11a℄ derMilhstraÿe, sowie mit Zwerggalaxien, unserer Nahbargalaxie M31 und Galaxien-haufen. Die drei letztgenannten Objekttypen wurden erstmals für die vorliegendeArbeit auf einen Neutrino�uss hin untersuht. Bei der Analyse dieser Objekte kann,wie bei den Gammaanalysen, der Annihilationsquershnitt ermittelt werden.Auh die Messungen des Positron-Anteils in der kosmishen Strahlung durh PAME-LA [ABB+09℄ und AMS-02 [AAA+13e℄ sowie der mit Fermi [AAA+12g℄ gemessene(e++e−)-Fluss können Aufshluss auf Eigenshaften der Dunklen Materie geben. Diegemessenen Übershüsse sind jedoh niht eindeutig zu interpretieren, da sie auhim Zusammenhang mit astrophysikalishen Quellen wie Pulsaren stehen können.2.5 Neutrino�uss aus WIMP-AnnihilationDer zu erwartende Neutrino�uss (oder der Fluss anderer Teilhenarten) dΦ/dE, derdurh Annihilation von WIMPs in entfernten Halos entsteht, hängt von vershiede-nen Parametern ab und kann mit der Formel
dΦ(∆Ω)

dE
=

〈σv〉
4π · 2m2

χ

dNA

dE
J(∆Ω) (2.12)12von ollide, english für �zusammenstoÿen�



2.5. Neutrino�uss aus WIMP-Annihilation 15berehnet werden. Dabei ist ∆Ω der Raumwinkel, in dem der Fluss gemessen wird.Die Dihteverteilung des Halos wird durh den J-Faktor berüksihtigt, der in Ab-shnitt 2.5.2 beshrieben wird. Da die Wahrsheinlihkeit, dass zwei Teilhen auf-einander tre�en, niht durh die Massendihte sondern durh die Teilhendihte be-stimmt wird, wird durh das Quadrat der Teilhenmassemχ geteilt. Auh der Faktor
1/4π stammt aus der Berehnung des J-Faktors. Die Anzahl der Neutrinos, die jeAnnihilation entstehen, und ihre Energieverteilung dNA/dE wird in Abshnitt 2.5.1erläutert. Wird bei einer Messung ein Fluss nahgewiesen oder eine obere Grenzedarauf gesetzt, kann der über die Geshwindigkeit gemittelte Annihilationsquer-shnitt 〈σv〉 in Abhängigkeit von der Teilhenmasse berehnet werden.Auh aus theoretishen Überlegungen können Informationen über 〈σv〉 abgeleitetwerden. So folgen aus Unitaritätsbedingungen obere Grenzen, die mit 1/m2

χ vonder Masse abhängen [GK90,Hui01℄. Weiterhin folgt aus der Annahme, dass es sihbei Dunkler Materie um ein thermishes Relikt handelt, eine Erwartung für denAnnihilationsquershnitt. Im frühen Universum befanden sih die Dunkle-Materie-Teilhen im thermishen Gleihgewiht. Durh die Abkühlung des Universums sankdie Produktionsrate und damit die Teilhendihte bis das Gleihgewiht niht mehraufreht erhalten werden konnte, da die WIMPs niht mehr häu�g genug zur An-nihilation aufeinandertrafen. Damit dieser "freeze out" genannte Vorgang zu derheutigen Dihte führt, die aus der Vermessung des Mikrowellenhintergrundes be-kannt ist, sollte 〈σv〉 in der "natürlihen Skala" zwishen 2,2 · 10−26 m3s−1 und
5,2 · 10−26 m3s−1 liegen [SDB℄.Eine zusätzlihe Kraft zwishen den Dunkle-Materie-Teilhen könnte zum sogenann-ten Sommerfelde�ekt führen, der den Annihilationsquershnitt um einige Gröÿen-ordnungen erhöhen würde [AFSW09℄.2.5.1 Erwartete EnergiespektrenDer Verlauf des di�erentiellen Flussspektrums dΦ

dE
wird durh die Energieverteilungder an der Quelle produzierten Neutrinos dNA

dE
bestimmt (siehe Gleihung 2.12).Die di�erentielle Neutrinoanzahl je Annihilation hängt vom Annihilationskanal undvon der WIMP-Masse ab. Mit dem Softwarepaket DarkSUSY [GEU+04℄, das zurBerehnung der Annihilationsprodukte das Programm Pythia [Sjo95℄ verwendet,wurden Spektren für die Kanäle χχ → τ+τ−, χχ → bb̄, χχ → W+W− und χχ →

µ+µ− für zwanzig Massen zwishen 300GeV und 100TeV erzeugt. Auÿerdem wird inder vorliegenden Analyse die direkte Annihilation in Neutrinos berüksihtigt, fürdie sih Linienspektren ergeben. Da jeweils ein Verzweigungsverhältnis von 100%zugrunde gelegt wird, ist eine realistishe Energieverteilung zwishen den harten(χχ→ νν̄) und weihen (χχ→ bb̄) Spektren zu erwarten.In Abbildung 2.6 sind die Energieverteilung der Neutrinos je Annihilation für ei-ne WIMP-Masse von 3TeV dargestellt. Dabei sind Oszillationse�ekte nah Glei-hung 2.5 bereits eingerehnet.
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Abbildung 2.6: Energiespektren für Neutrino�üsse aus der Annihilation von WIMPsder Masse 3TeV.2.5.2 Halos Dunkler Materie und Berehnung des astrophysi-kalishen FaktorsDie gravitativen Auswirkungen der Dunklen Materie wurden in astronomishen Ob-jekten beobahtet, deren Gröÿenordnungen einen groÿen Bereih abdeken. WährendGalaxienhaufen Massen von 1014 − 1015M⊙ aufweisen13 [PPB11℄, haben Zwerggala-xien typishe Massen von 107M⊙ [SBK+08℄. Theoretishe Modelle legen nahe, dassdie Massen der kleinsten Halos zwishen 10−11M⊙ und 10−3M⊙ liegen [Bri09℄. Durhnumerishe Mehrteilhensimulationen wurde ermittelt, dass die Verteilung der Mas-sendihten von Dunkle-Materie-Halos ρ(r) unabhängig von der Gesamtmasse durheine einheitlihe Funktion, das nah Julio Navarro, Carlos Frenk und Simon Whitebenannte NFW-Pro�l, parametrisiert werden kann [NFW97℄:
ρNFW(r) =

ρ0
r
rs
(1 + r

rs
)2

. (2.13)Dabei ist rs der sogenannte Skalenradius und ρ0 eine harakteristishe Dihte. Jedohist umstritten, welhe innere Struktur Dunkle-Materie-Halos haben. Während dieDihte für NFW-Pro�le nah innen ansteigt und im Zentrum unendlih wird, weistdas Burkert-Pro�l, das auf Beobahtungen von vier Zwerggalaxien beruht [Bur95℄,einen Kern konstanter Dihte auf:
ρBurkert(r) =

ρ0
(1 + r

rs
)(1 + ( r

rs
)2)

. (2.14)Das Dihtepro�l der Dunklen Materie legt den astrophysikalishen Faktor J fest,der nah Gleihung 2.12 proportional zum Neutrino�uss ist. Je gröÿer dieser Fak-tor ist, desto häu�ger tre�en zwei Dunkle-Materie-Teilhen aufeinander, so dass sie13M⊙ = 1,9891 · 1030 kg steht für die Masse der Sonne [Wil89℄.
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Abbildung 2.7: Der Abstand s zwishen Punkt P und einem Beobahter B auf derErde kann mit dem Kosinussatz in den Abstand r zwishen PunktP und dem Halozentrum Z umgerehnet werden.entsprehend ihrer Wehselwirkungswahrsheinlihkeit annihilieren können. Zur Be-rehnung wird das Quadrat der Dihte über die Sihtlinie (l.o.s. = line of sight) undden Raumwinkel integriert14:
J(∆Ω) =

∫

∆Ω

dΩ

∫

l.o.s.

ρ2χ(s)ds. (2.16)Die Auswertung des Integrals ist niht trivial, da die Integrationsgrenzen niht derSymmetrie der Dihteverteilungen ρ(r) entsprehen. Während die Halos radialsym-metrish um ihr Zentrum verteilt sind, wird in Gleihung 2.16 entlang der Sihtliniedes Beobahters integriert. Um den Abstand vom Halozentrum r durh den Abstandzur Erde s zu ersetzen, kann der Kosinussatz
r =

√
s2 +R2 + 2Rs cosα (2.17)verwendet werden. Dabei ist R der Abstand des Halozentrums zur Erde und α derWinkel zwishen der Sihtlinie und der Verbindung von Halozentrum und Erde (sieheAbbildung 2.7). Wie sih die Berehnung durh eine Näherung des Integrationsbe-reihs vereinfahen lässt, ist in Anhang A dargestellt.In Abbildung 2.8 ist der J-Faktor für die Drao-Zwerggalaxie gegen den Integra-tionswinkel für ein NFW- und ein Burkert-Pro�l gezeigt. Die Berehnung wurde14Der Flussbeitrag eines Volumenelementes dV ist proportional zu 1/(4πs2) · ρ2dV , wobei s derAbstand zum Beobahter ist. Aus Konventionsgründen ist der Faktor 1/4π niht Bestandteildes J-Faktors, sondern wird in Gleihung 2.12 separat aufgeführt. In sphärishen Koordinatenmit dem Standpunkt des Beobahters als Ursprung folgt für den gesamten J-Faktor:

J =

∫
1

s2
ρ2dV =

∫
1

s2
ρ2s2dsdΩ =

∫

∆Ω

dΩ

∫

l.o.s.

ρ2ds . (2.15)
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Abbildung 2.8: J-Faktor gegen die Integrationsgrenze für die Drao-Zwerggalaxie.Die Parameter ρ0 = 107,2M⊙kp−3, rs = 100,45 kp für das NFW-Pro�l und ρ0 = 108,1M⊙kp−3, rs = 100,15 kp für das Burkert-Pro�lwurden [MSC06a℄ entnommen.numerish mit dem Computeralgebrasystem Mathematia durhgeführt. Währendfür den inneren Bereih deutlihe Untershiede auftreten, sind die J-Faktoren fürgröÿere Integrationsbereihe sehr ähnlih. Da die Au�ösung des IeCube-Detektorsin der Gröÿenordnung von einem Grad liegt (siehe Abshnitt 4.3), ist die Wahl desHalo-Modells niht von entsheidender Bedeutung15.In der hier beshriebenen Analyse werden fünf Zwerggalaxien im Nordhimmel unter-suht: Segue 1, Ursa Major II, Ursa Minor, Coma Berenies und Drao. Um eine Ver-gleihbarkeit mit anderen Experimenten zu gewährleisten, werden auh hier die vor-wiegend verwendeten NFW-Pro�le angenommen. So werden die J-Faktoren für dieZwerggalaxien aus einer Analyse von Daten des Fermi-Gammateleskops [AAA+11b℄übernommen.Neben den Zwerggalaxien sollen die Andromeda-Galaxie (M31) und die Galaxien-haufen Virgo und Coma untersuht werden. In Abbildung 2.9 sind J-Faktoren für dieAndromeda-Galaxie in Abhängigkeit vom Integrationswinkel gezeigt. Dazu wurdendie Parameter der NFW-Verteilung ρ0 und rs aus drei vershiedenen Verö�entli-hungen entnommen. Die resultierenden J-Faktoren liegen in der gleihen Gröÿen-ordnung. Für die weitere Analyse wurden die Parameter aus [TTT07℄ verwendet,die zu einem konservativen Faktor von log10(J/GeV2m−5) = 19,2 führen. Für dieGalaxienhaufen werden die J-Faktoren aus [HFE+12℄ benutzt. In Tabelle 2.1 sindalle in der vorliegenden Arbeit verwendeten Quellen aufgelistet.Für alle in der Tabelle angegebenen Quellen sind die J-Faktoren auf der Grundlage15Im Gegensatz dazu sind Analysen des vergleihsweise nahen galaktishen Zentrums sehr emp-�ndlih auf die Annahmen zum Massepro�l.
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Abbildung 2.9: J-Faktor der Andromeda-Galaxie gegen die Integrationsgrenzefür vershiedene Haloparameter: [BIRS08℄(blau), [FTB07℄(rot),[TTT07℄(shwarz)
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0,39) . (2.18)Damit ergeben sih Faktoren von 66 für die Andromeda-Galaxie, 980 für denVirgo-Haufen und 1300 für den Coma-Haufen. Dagegen haben Zwerggalaxien re-lativ kleine Massen, so dass der Ein�uss von Unterstrukturen vernahlässigt werdenkann [CCD+11℄.Die räumlihe Verteilung des verstärkenden E�ekts durh Subhalos kann mit

jsub(r) =
16 · b(M200) · JNFW

π ln(17)

1
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jsub(r) =jsub(r200)e
−2,377(r/r200−1) (r ≥ r200) (2.19)parametrisiert werden. Dabei steht jsub = ∫l.o.s. ρ2ds für das Sihtlinienintegral überdas Quadrat der Dihte. In Abbildung 2.10 sind die resultierenden J-Faktoren gegenden Integrationswinkel dargestellt. Zum Vergleih ist der Verlauf für die Andromeda-Galaxie mit einem reinen NFW-Pro�l eingezeihnet. Es ist niht nur zu erkennen,dass das Signal verstärkt wird, sondern auh, dass weiter auÿen liegende Bereihestärkere Beiträge liefern. Die Objekte können also niht mehr wie Punktquellen be-handelt werden. Die Berüksihtigung der Quellenausdehnung ist in Abshnitt 4.5.5beshrieben und führt zu erheblih gröÿeren Suhfenstern. Die Markierungen in Ab-bildung 2.10 deuten die optimalen Radien der Suhfenster für den Annihilationskanal

χχ→W+W− an.16M200 ist die Masse, die vom virialen Radius r200 umshlossen ist, innerhalb dessen die Dihte ρder 200-fahen kritishen Dihte des Universums entspriht.



Kapitel 3Der IeCube-DetektorAufgrund des geringen Wirkungsquershnitts sind sehr groÿe Detektorvolumen nö-tig, um hohenergetishe Neutrinos zu messen. Findet der Nahweis über denTsherenkow-E�ekt statt (siehe Abshnitt 2.1.3), muss das Detektionsmediumdurhsihtig sein. Als natürlih vorhandenes Material bieten sih Wasser oder Eisan. Der erste Versuh, einen Detektor zur Suhe nah hohenergetishen kosmishenNeutrinos zu bauen, wurde mit dem DUMAND-Detektor1 vor der Küste von Hawaiidurhgeführt [Rob92℄. Der Aufbau von AMANDA2, einem Neutrinodetektor, der dasantarktishe Eis nutzte und aus 677 optishen Modulen bestand, wurde 1993 begon-nen [De 08℄. Doh erst mit dem kubikkilometergroÿen Nahfolgeexperiment IeCube,das zwishen Januar 2005 und Dezember 2010 installiert wurde, gelang der Nahweisvon hohenergetishen Neutrinos, die ihren Ursprung auÿerhalb der Erdatmosphärehaben [AAA+13b℄.In diesem Kapitel wird der Aufbau und die Instrumentation des IeCube-Neutrinoobservatoriums skizziert. Dazu werden zunähst das Detektionsprinzipund die untershiedlihen Signaturen der Neutrino�avor erläutert (Abshnitt 3.1).Danah folgt eine Beshreibung der Eigenshaften des Detektionsmediums (Ab-shnitt 3.2) und der Anordnung der optishen Module (Abshnitt 3.3), die shlieÿlihin Abshnitt 3.4 dargestellt werden.3.1 DetektionsprinzipNeutrinos können nahgewiesen werden, wenn sie in räumliher Nähe zum Detek-tor mit dem Eis wehselwirken. Erfolgt die Wehselwirkung über den geladenenStrom (Gleihung 2.6), so entsteht je nah Neutrino�avor ein Elektron, Myon oderTauon. Durh deren untershiedlihe Reihweite und Lebensdauer entwikeln sihvershiedene Signaturen im Detektor. Elektronen haben eine kurze Reihweite voneinigen Metern, so dass lediglih eine elektromagnetishe und hadronishe Kaskade1DUMAND=Deep Underwater Muon And Neutrino Detetor.2AMANDA=Antarti Muon And Neutrino Detetor Array.
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(a) Streukoe�zient (b) Absorptionskoe�zientAbbildung 3.1: Streu- und Absorptionskoe�zienten des antarktishen Eises am Süd-pol in Abhängigkeit von der Wellenlänge und der Tiefe. Entnommenaus [AAB+06℄.am Vertex der Wehselwirkung beobahtet werden kann. Durh Tau-Neutrinos kanneine sogenannte Double-Bang Signatur erzeugt werden. Durh die kurze Lebensdau-er des Tauons von τ = 2.9 · 10−13 s wird eine Kaskade sowohl bei der Erzeugungals auh beim Zerfall des Tauons erzeugt. Bei sehr hohen Energien sind diese Er-eignisse räumlih so weit voneinander getrennt, dass sie separat registriert werdenkönnen, sofern Erzeugung und Zerfall innerhalb des Detektorvolumens statt�nden.Die Zerfallslänge lässt sih mit
l = cγβτ = cτ

√

E2

m2c4
− 1 (3.1)berehnen. Daraus folgt, dass Tauonen eine Energie von etwa 10TeV haben müssen,um eine Reihweite von 500m zu erlangen. Dagegen sind Myonen in der Lage, meh-rere Kilometer Materie zu durhqueren. Aus der Gleihung für den Energieverlust(Gleihung 2.8) lässt sih die Reihweite

R =
1

b
ln(1 +

b

a
E) (3.2)ableiten, die für Myonen der Energie 1TeV etwa 2,4 km beträgt. Dabei wirdTsherenkow-Liht emittiert, das als lange Spur im Detektor messbar ist. Durh die-sen Hebelarm ist es möglih, die Rihtung des Teilhens auf unter ein Grad genau zuermitteln, und so auf den Ursprung des Neutrinos zu shlieÿen, siehe Abshnitt 4.3.



3.2. Eiseigenshaften 233.2 EiseigenshaftenEine Besonderheit des IeCube-Detektors besteht darin, dass mit dem antarktishenEis ein natürlih vorhandenes Medium verwendet wird. Nur so ist es möglih, eineDetektorgröÿe von einem Kubikkilometer zu realisieren. Der antarktishe Gletsherhat am Südpol eine Höhe von etwa 2800m und entstand über einen langen Zeit-raum3. Die Verunreinigung mit Staub hängt von den Klimabedingungen ab, dieherrshten, als die jeweiligen Eisshihten gebildet wurden. Die Kenntnis der opti-shen Eigenshaften ist entsheidend für eine gute Rekonstruktion der Teilhenspu-ren. In Abbildung 3.1 sind die Streu- und Absorptionseigenshaften als Funktionder Wellenlänge und der Eistiefe zu sehen4. Diese Messung wurde mittels Liht-quellen durhgeführt, die mit dem AMANDA-Detektor in das Eis gelassen wur-den [AAB+06℄5. Der Ein�uss der Staubshihten auf die optishen Eigenshaftenist deutlih zu erkennen. Die Photonen werden niht nur an Staubteilhen, sondernauh an Luftblasen gestreut. Diese gehen jedoh mit zunehmender Tiefe und damitansteigendem Druk in nihtstreuende Lufthydratkristalle über und spielen somitfür IeCube keine Rolle.3.3 DetektoraufbauIeCube besteht aus insgesamt 5160 digitalen optishen Modulen (DOMs), diean 86 Stahltrossen (Strings) in das antarktishe Eis nahe der Amundsen-Sott-Südpolstation eingelassen wurden [AAA+06a℄. In Abbildung 3.2 ist der shemati-sher Aufbau des Detektors dargestellt. Die optishen Module be�nden sih in einerTiefe von 1450m bis 2450m und haben Abstände von 17m. Zwishen den Stringsliegen typisherweise 125m. Im zentralen Bereih wird der Teildetektor DeepCoredurh eine dihtere Anordnung der DOMs gebildet [AAA+12d℄. Durh die kleinerenAbstände von 42-72m zwishen den Strings und 7m zwishen den Modulen einesStrings wird die Energieshwelle auf etwa 10GeV gesenkt.Zur Instrumentierung wurden mit Heiÿwasserbohrern Löher in das Eis geshmolzen,in die jeweils ein String eingelassen wurde. Die Strings bestehen aus Stahlkabeln,an denen jeweils 60 DOMs befestigt sind, sowie aus der Verkabelung zur Stromver-sorgung und Datenübertragung. Da solhe Arbeiten nur während des antarktishenSommers durhgeführt werden können, erstrekte sih der Ausbau über mehrereJahre von 2004 bis 2010. In Abbildung 3.3 sind die Strings eingezeihnet, die in der3In einer Tiefe von 2050m hat das Eis beispielsweise ein Alter von etwa 65.000 Jahren.4Die abgebildeten Koe�zienten sind die Inversen der Absorptionslänge λa, bei der die Intensitätum 1/e absinkt und der Streulänge λs, die den mittleren Abstand zwishen zwei Streuprozessenangibt. Für die e�ektive Streulänge λe wird die mittlere Streurihtung < cos θ > eingerehnet:
λe = λs/(1− < cos θ >).5Auh der IeCube-Detektor ist mit Instrumenten zur Vermessung des Eises ausgestattet, darun-ter vershiedene LEDs und eine Kamera, die das Wiedergefrieren des Eislohs �lmte.
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BedrockAbbildung 3.2: Shematisher Aufbau des IeCube-Detektors mit dem TeildetektorDeepCore und dem Ober�ähendetektor IeTop. Zum Gröÿenver-gleih ist der Ei�elturm dargestellt. Erstellt von Danielle Vevea undJamie Yang.Datennahme-Saison 2009/10 installiert waren. Die Daten aus dieser Periode werdenin der vorliegenden Arbeit verwendet.Zusätzlih zu den DOMs im Eis be�ndet sih der Luftshauerdetektor IeTop ander Eisober�ähe. Dieser Detektor besteht aus mit Eis gefüllten Tanks, das unterkontrollierten Bedingungen gefroren wurde. Jeder Tank beinhaltet zwei optisheModule zur Messung von Tsherenkow-Liht, das von atmosphärishen Luftshauernemittiert wird.3.4 Das digitale optishe ModulDie DOMs [AAA+09℄ dienen dazu, Tsherenkow-Photonen zu messen, die Signalezu digitalisieren und mit Zeitstempeln zu versehen. Jedes Modul besteht aus einerKugel aus 13mm dikem Glas, die dem Druk des tiefen Eises widerstehen kann,und beinhaltet einen Photomultiplier6 sowie eine Hauptplatine, eine Platine mit6engl. für Photoelektronenvervielfältiger.
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-600Abbildung 3.3: Shematishe Aufsiht auf den Detektor. Die shwarzen Punkte re-präsentieren die 59 Strings, die zur Saison 2009/10 installiert waren.Entnommen aus [AAA+13a℄.12 LEDs zur Kalibration und eine Hohspannungseinheit. Abbildung 3.4 zeigt dieshematishe Darstellung eines Moduls.Die bei IeCube verbauten Photomultiplier sind vom Typ R7081-02 des HerstellersHamamatsu [AAA+10a℄ mit einem Durhmesser von 25,3 m und einem Verstär-kungsfaktor von 107, der in 10 Dynoden-Stufen erreiht wird. Die durhshnittlihenRaushraten im Eis bei Temperaturen von −20◦C bis −45◦C liegen bei 540 Hz. DieRöhre besteht aus Borsilikatglas, das eine günstige Durhlässigkeit für das Spektrumdes Tsherenkow-Lihts besitzt. Für DeepCore wurde eine neue Version des Photo-multipliers vom Typ R7081MOD verwendet, die eine 35% höhere Quantene�zienzbesitzt. Dadurh erhöht sih die e�ektive Flähe für niederenergetishe Neutrinosum 30% und die Raushraten bei −45◦C um 33%. Die PMTs sind durh ein Gelmit den Glas der Hüllen optish gekoppelt.Um die Ankunftszeit eines Photons möglihst genau rekonstruieren zu können, wirdder zeitlihe Spannungsverlauf der Photokathode aufgenommen. Hierfür sind zweiunabhängige Systeme auf der Hauptplatine jedes DOMs verbaut. Das erste Systemwird ATWD7 genannt und zeihnet 128 Spannungswerte mit einer Abtastrate von3,3 ns−1 auf, so dass ein Zeitraum von 422,4 ns abgedekt wird. Um während derAuslese weiterhin aufnehmen zu können, ist ein zweiter ATWD eingebaut, der imWehsel mit dem ersten betrieben wird. Die Spannung wird in drei vershiedenen7Analog Transient Waveform Digitizer = analoger �ühtiger Wellenform-Digitalisierer.
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Abbildung 3.4: Skizze eines digitalen optishen ModulsVerstärkungen aufgezeihnet, so dass ein sehr hoher dynamisher Bereih abgedektwird. Das zweite System ist ein fADC8, der auh die Messung von später eintref-fenden Photonen erlaubt. Dieses hat mit 25 ns−1 eine niedrige Abtastrate und kannDaten über einen Zeitraum von 6,4µs aufnehmen.Die Datennahme wird ausgelöst, sobald die Spannung des Photomultipliers auf 1/4des Wertes ansteigt, den ein einzelnes Photoelektron (PE) im Mittel erzeugt. Fürdie ATWD wird das Signal um 75 ns verzögert, damit auh der Bereih vor demTriggerzeitpunkt aufgenommen wird. Jedes DOM ist mit seinen direkten Nahbarndurh ein spezielles Kabel verbunden, so dass bestimmte Koinzidenzbedingungen ge-fordert werden können. Im HLC-Modus9 wird die Datennahme nur gestartet, wennauh in einem der vier nähsten DOMs die Triggershwelle erreiht wird. Dadurhwerden isolierte Tre�er bereits bei der Datennahme verworfen, was zu einer e�ekti-ven Verringerung von Untergrundtre�ern durh Raushen der PMTs führt. Seit derSaison 2009/10, aus der die in dieser Arbeit verwendeten Daten stammen, wurdenzusätzlih sogenannte SLC-Tre�er10 aufgenommen. Dabei handelt es sih um Tre�er,bei denen die HLC-Bedingung niht erfüllt ist. In diesem Fall wird ein reduzierterDatensatz abgespeihert, der lediglih drei Spannungswerte des fADC enthält. Fürdie Standardrekonstruktion wurden jedoh ausshlieÿlih HLC-Tre�er verwendet.Die aufgenommenen Datensätze werden mit den Zeiten der DOM-internen Uhrenversehen, die regelmäÿig mit der zentralen Zeit synhronisiert werden. Die Kommu-nikation mit dem IeCube-Labor an der Ober�ähe erfolgt digital über verdrillteKupferkabel. Dort werden bereits erste Filter und Rekonstruktionen auf die Datenangewendet und diese danah per Satellitenverbindung in die nördlihe Hemisphäregesendet.8fast Analog to Digital Converter = shneller Analog-Digital Konverter.9Hard Loal Coinidene = Harte Lokale Koinzidenz10Soft Loal Coinidene = Weihe Lokale Koinzidenz



Kapitel 4Analyse
In Kapitel 2 wurden die theoretishen Grundlagen für diese Arbeit gelegt, deren Zieles ist zu untersuhen, ob ein Neutrino�uss von Zwerggalaxien, Galaxien und Gala-xienhaufen mit dem IeCube-Observatorium detektiert und somit Dunkle Materienahgewiesen werden kann. Als Datenpunkte stehen dafür lediglih die aufgenomme-nen Spannungsverläufe der Photoelektronenvervielfaher in den optishen Modulenzur Verfügung, wie in Kapitel 3 dargestellt.Kapitel 4 verbindet nun diese beiden Teile, indem der Weg beshrieben wird, wiedie gesuhten Neutrino�üsse aus den Spannungsverläufen bestimmt werden können.Dazu wird nah einem Überblik über die verwendeten Datensätze (Abshnitt 4.1)beshrieben, wie aus den Spannungsmessungen der Module zunähst die Anzahlund die Ankunftszeit der Photonen bestimmt wird (Abshnitt 4.2); anshlieÿendwird ausgeführt, wie aus dem Muster der getro�enen Module die Spur eines durh-laufenden Myons rekonstruiert werden kann (Abshnitt 4.3). Diese Shritte werdenim Rahmen der zentral durhgeführten Prozessierung mit dem modular aufgebautenSoftwarepaket IeTray durhgeführt. Dabei werden bereits erste Qualitätsshnittevorgenommen, die einen kollaborationsweiten Datensatz de�nieren, der für vershie-dene Punktquellenanalysen verwendet werden kann.Um die weitere Verarbeitung zu beshleunigen, wurde die Datenmenge, nahdem sieauf einen lokalen Speiher in Mainz kopiert wurde, weiter reduziert, indem nur diefür die Analyse relevanten Informationen in Dateien abgespeihert wurden. In die-sem Shritt wurden ausshlieÿlih Ereignisse übernommen, bei denen die Teilhenansheinend die Erde durhquert haben. Dadurh werden die meisten Myonen, diedurh kosmishe Strahlung in der Atmosphäre erzeugt werden, herausge�ltert. Umauh atmosphärishe Myonen zu entfernen, deren Rihtungen falsh rekonstruiertwurden, werden weitere Qualitätsshnitte durhgeführt. Eine vollständige Beshrei-bung der Ereignisselektion wird in Abshnitt 4.5 vorgenommen. Der �nale Datensatzenthält gröÿtenteils atmosphärishe Neutrinos, deren Herkunftsverteilung zwar vomZenitwinkel abhängt, jedoh niht vom Azimutwinkel (siehe Abshnitt 2.2.1). Umin diesem Untergrund ein Signal aus astrophysikalishen Neutrinos zu erkennen,wird in einer Punktquellenanalyse überprüft, ob von bestimmten Koordinaten � in



28 Kapitel 4. Analysediesem Fall den Koordinaten der zuvor ausgewählten Zwerggalaxien, Galaxien undGalaxienhaufen � signi�kant mehr Neutrinos kommen, als die erwartete Anzahl anatmosphärishen Neutrinos.Für diese Arbeit wird die Onsoure-O�soure-Methode1 angewendet, bei der fürjede Quelle eine Signalregion (Onsoure) de�niert wird, innerhalb derer die Ereig-nisse gezählt werden. Da hier kugelsymmetrishe Dunkle-Materie-Halos untersuhtwerden sollen, sind die Signalregionen Kreise mit den Quellen als Zentrum. DieRadien der Kreise werden so gewählt, dass eine optimale Sensitivität erreiht wird(Abshnitt 4.5.5). Die Ereignisanzahl wird dann mit der Untergrunderwartung ver-glihen, die aus der Anzahl der Ereignisse in der O�soure-Region geshätzt wird.Dieser Bereih wird aus einem engen Zenitband gebildet, in dem die Quelle liegt.Da der Zenitwert für die O�soure-Region fast konstant ist, kann die Rate vonatmosphärishen Ereignissen pro Raumwinkel als konstant angesehen werden.Die Ergebnisse sind in Abshnitt 4.8 dargestellt. Da kein signi�kantes Signal gefun-den werden konnte, werden in Abshnitt 4.9 obere Grenzen auf den geshwindig-keitsgemittelten Annihilationsquershnitt der Dunklen Materie in Abhängigkeit vonder angenommenen Masse gesetzt.4.1 Verwendete DatensätzeFür diese Arbeit werden Daten verwendet, die mit dem IeCube-Detektor zwishendem 20. Mai 2009 und 31. Mai 2010 aufgenommen wurden. In dieser Periode bestandder Detektor aus 3540 optishen Modulen an 59 Strings. Unter Berüksihtigungder Zeiten, in denen der Detektor niht oder niht fehlerfrei lief, beträgt die e�ektivnutzbare Messzeit 339,8 Tage.Neben den gemessenen Daten werden auh simulierte Neutrinosignale benötigt, mitdenen die Optimierung der Analyse und die Berehnung der Teilhen�üsse durh-geführt werden kann. Für IeCube steht dafür eine Simulationskette zur Verfügung,in der die Detektorantwort in mehreren Shritten sowohl für den Untergrund ausatmosphärishen Myonen als auh für Neutrino�üsse vershiedener Energiespektrensimuliert wird.Zunähst werden die nahzuweisenden Teilhen erzeugt. Für den atmosphärishenNeutrinountergrund aus atmosphärishen Myonen wird eine modi�zierte Versiondes Programms CORSIKA2 [HKC+98℄ eingesetzt, mit dem die Entwiklung vonLuftshauern simuliert wird, die durh kosmishe Strahlung in der Atmosphäre ent-stehen. Die daraus resultierenden Simulationen werden für die vorliegende Arbeitlediglih zu Vergleihszweken verwendet, da der Untergrund ausshlieÿlih aus dengemessenen Daten bestimmt wird. Dagegen werden Neutrino�üsse mit dem Teil-hengenerator NuGen3 simuliert. Mit diesem Programm werden einzelne Neutrinos1English für auf/abseits der Quelle.2CORSIKA = COsmi Ray SImulation for KAskade.3Kurz für: Neutrinogenerator.



4.2. Rekonstruktion der Photonankunftszeiten 29entsprehend einem vorgegebenen Energiespektrum zufällig erzeugt. Dabei wird ty-pisherweise ein hartes Spektrum mit einem di�erentiellen Fluss proportional zu
E−2 oder E−1 eingesetzt, damit auh hohenergetishe Teilhen in genügend hoherStatistik zur Verfügung stehen. Für die Verwendung in Analysen können die Ereig-nisse umgewihtet werden, so dass sie dem jeweils benötigten Spektrum entsprehen.So ist es möglih, die selben Daten sowohl für den Untergrund aus atmosphärishenNeutrinos als auh für die Signalsimulation zu verwenden. Die Rihtungen der si-mulierten Neutrinos sind gleihmäÿig verteilt, es wird also ein sogenannter di�userFluss erzeugt. Zwar wird mit dieser Analyse ein mögliher Fluss aus Punktquel-len untersuht, doh die Optimierung und die Berehnung der Neutrino�üsse kannauh mit einer di�usen Flusssimulation durhgeführt werden, wie in Abshnitt 4.6dargelegt wird.Nah der Erzeugung der Teilhen wird ihr Verlauf durh das Eis mit dem ProgrammMMC4 [CR04℄ simuliert, wobei sowohl kontinuierlihe Energieverluste als auh sta-tistishe Prozesse berehnet werden. Anshlieÿend wird bestimmt, welhe optishenModule zu welhen Zeitpunkten von Photonen getro�en werden. Die Tre�erwahr-sheinlihkeiten werden aus Tabellen entnommen, die den Abstand und die Orientie-rung zwishen Spur und Modul sowie die Tiefe berüksihtigen. Die Tabellen wurdenmit dem Programm photonis [LMB+07℄ Photonpropagation berehnet. Als Alter-native zur Verwendung der Tabellen kann die Ausbreitung jedes einzelnen Photonsauh mit dem Programm PPC 5 [Chi11℄ simuliert werden. Da diese Methode jedohsehr rehenintensiv ist, wurden die in der vorliegende Arbeit verwendeten Simula-tionen mit photonis-Tabellen erstellt. Die hier verwendeten Simulationen basierenauf dem Eismodell SPICE 6, das an Messungen mit künstlihen Lihtquellen inner-halb des IeCube-Detektors angepasst wurde. Zur Abshätzung des systematishenFehlers, der durh die Wahl des Eismodells entsteht, wurde das Modell SpieMiebenutzt. Auf die Verwendung des veralteten Eismodells AHA, das auf Messungenaus [AAB+06℄ basiert, wurde dagegen verzihtet. Am Ende der Kette steht eine Si-mulation der Detektorantwort und des Datennahmesystems. Zur Bestimmung dersystematishen Unsiherheiten der optishen Module wurde die Analyse zusätzlihmit je einem simulierten Testdatensatz mit 90%, mit 100% und mit 110% Quan-tene�zienz der Photomultiplier durhgeführt.4.2 Rekonstruktion der PhotonankunftszeitenDie Spannungsverläufe der Photoelektronenvervielfaher werden von einem shnellenADC7 und zwei analogen transienten Wellenformdigitalisierern (ATWD) aufgenom-men (siehe Abshnitt 3.4). Für die Rekonstruktion der Myonspuren ist jedoh dievolle Information der aufgenommenen Spannungsverläufe niht von Interesse, son-4MMC = Myon Monte Carlo.5PPC = Photon Propagation Code.6SPICE = South Pole ICE.7ADC = Analog-Digital-Converter.



30 Kapitel 4. Analysedern lediglih die daraus bestimmbare Anzahl von Photonen sowie deren Ankunfts-zeitpunkt. Diese Verlaufskurven werden zunähst mit dem IeTray-Modul DOMa-librator normiert und zusammengefasst. Mit dem sogenannten FeatureExtrator, derals ein weiteres Modul implementiert ist, steht ein Algorithmus zur Verfügung, derdie wahrsheinlihste Ankunftszeit des jeweils ersten Photons aus den Spannungs-verläufen bestimmt.4.3 SpurrekonstruktionNah Durhlaufen des FeatureExtrators ist für jedes Ereignis ein Satz von Tref-fern gespeihert. Jeder Tre�er beinhaltet die Information, welhes optishe Modulzu welhem Zeitpunkt von einem Photon getro�en wurde. Gleihzeitig auftre�endePhotonen, die zeitlih niht aufgelöst werden können, werden durh einen einzigenTre�er dargestellt, und können durh die integrierte Ladung des Photoelektronen-vervielfahers identi�ziert werden. Um den Datensatz von Störsignalen zu reinigen,die niht von dem durh�iegenden Teilhen ausgelöst wurden, werden nur Tre�erübernommen, die innerhalb eines Zeitfensters von 6µs liegen. Das Fenster wird sogelegt, dass eine maximale Anzahl an Tre�ern übrigbleibt. Im nähsten Shritt kannnun die Spur des Myons rekonstruiert werden, das diese Photonen erzeugt hat. Einegute Spurrekonstruktion ist eine der wihtigsten Herausforderungen, um eine hoheSensitivität von Punktquellenanalysen zu erreihen. Nur wenn so genau wie möglihbekannt ist, woher die gemessenen Teilhen kommen, können sie bestimmten Quel-len zugeordnet werden. Für Myonen wird angenommen, dass die Spur eine unendlihlange Linie ist, entlang der sih das Teilhen annähernd mit Lihtgeshwindigkeitbewegt. Selbstverständlih ist die Reihweite des Myons niht unendlih, doh dakeine Aussage für das Myon weit auÿerhalb des Detektors getro�en werden kann, istes für die Rekonstruktion irrelevant, wie weit vor dem Detektor es produziert wird,und wie weit es danah noh �iegt. Damit ist die Hypothese lediglih für Myonenunzulänglih, die innerhalb des Detektors entstehen, oder dort ihren Weg beenden.Für diese Fälle wurden spezielle Rekonstruktionsalgorithmen entworfen, die jedohin der vorliegenden Analyse niht angewandt wurden.Um die Spur eines durhlaufenden Myons zu beshreiben, werden fünf Gröÿen benö-tigt. Die Gröÿen x, y und z bestimmen die Position des Teilhens zu einem Zeitpunkt
t0. Dazu kommen die beiden Rihtungsvariablen Θ und Φ, die den Zenit und denAzimut der Spurrihtung angeben. In Anhang B werden die relevanten Koordinaten-systeme vorgestellt: das Detektorsystem, in dem die Berehnung der Spuren vorge-nommen wird, sowie die verwendeten astronomishe Koordinatensysteme. Letzterewerden dazu gebrauht, die Herkunft der gemessenen Neutrinos mit bekannten oderunbekannten Quellen zu korrelieren. Im Folgenden werden Rekonstruktionsalgorith-men beshrieben, mit denen die Rihtungen der Neutrinos bestimmt werden. Auhwenn eine Vielzahl an Rekonstruktionsverfahren entwikelt wurden, sollen hier le-diglih die Methoden beshrieben werden, die tatsählih für die vorliegende Arbeit



4.3. Spurrekonstruktion 31verwendet wurden. Die hier skizzierten Algorithmen sind ausführlih in [ABB+04℄beshrieben.4.3.1 LineFitAls erster Shritt zur Bestimmung der Flugspur des durhlaufenden Myons wirdmit dem sogenannten LineFit ein analytishes Verfahren eingesetzt, das bereits fürdas DUMAND-Projekt entwikelt wurde [Ste90℄. Bei dieser Rekonstruktionsmetho-de wird die Bewegung eines Teilhens mit der Geshwindigkeit ~v entlang einer ge-raden Linie (~r(t) = ~r0 + ~v · t) betrahtet. Die Ausbreitung des Lihtes anhanddes Tsherenkow-Kegels sowie die optishen Eigenshaften des Eises werden dage-gen ignoriert. Aus den Abständen zwishen den getro�enen Modulen ~ri und derTeilhenposition zum Zeitpunkt ti des Tre�ers wird ein χ2-Wert de�niert, der dieÜbereinstimmung der Spurhypothese mit der Messung quanti�ziert:
χ2 =

Nhit∑

i=1

(~ri − ~r0 − ~v · ti)2 . (4.1)Dieser Ansatz hat gegenüber einer Anpassung mit vollständiger Beshreibung derLihtausbreitung den Vorteil, dass das Minimum der χ2-Funktion analytish bereh-net werden kann:
~r0 = 〈~ri〉 − ~v · 〈ti〉 , (4.2)
~v =

〈~ri · ti〉 − 〈~ri〉 · 〈ti〉
〈t2i 〉 − 〈ti〉2

. (4.3)Dabei bezeihnet 〈xi〉 den Mittelwert des Parameters x über alle Tre�er. Mit demLineFit wird, je nah Energie, eine Au�ösung von bis zu 4 Grad erreiht. Für dieSuhe nah Punktquellen ist dies ein zu shlehter Wert, aber aufgrund der Ge-shwindigkeit des Algorithmus eignet sih der LineFit sehr gut als Ausgangspunkt(First Guess) für genauere Rekonstruktionen.4.3.2 LikelihoodrekonstruktionAllgemeinesBevor die eigentlihe Spurbestimmung beshrieben wird, soll hier zunähst das allge-meine Prinzip der Maximum-Likelihood-Methode erläutert werden (siehe zum Bei-spiel [Cow98℄).Wie bei jeder Parametershätzung ist das Ziel, den wahren Wert einer Gröÿe θ auseiner Anzahl n von Messungen der Zufallsvariablen x zu ermitteln. Damit dies mög-lih ist, müssen die Ergebnisse der Einzelmessungen xi selbstverständlih von demParameter θ abhängen. Die Messwerte sind also eine Stihprobe der Wahrsheinlih-keitsdihteverteilung p(x, θ), deren funktionaler Verlauf - abgesehen vom Parameter
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θ - entweder bekannt sein, oder zum Beispiel durh Simulationen geshätzt werdenmuss. Für einen bestimmten Wert von θ beträgt die Wahrsheinlihkeit, dass dererste Messwert im Intervall [x1, x1 + dx1] liegt, p(x1, θ)dx1. Das Gleihe gilt für dieübrigen Messungen, so dass sih die Wahrsheinlihkeit, dass alle Messungen inner-halb des jeweiligen Intervalls [xi, xii+dxi] liegen, durh das Produkt∏n

i=1 p(xi, θ)dxigegeben ist. Ist die Wahrsheinlihkeitsdihte p(xi, θ) exakt, so ist dieses Produktam gröÿten, wenn der wahre Wert von θ eingesetzt wird. Da diese Aussage nihtvon den dxi abhängt, gilt das Gleihe für
L(θ) =

n∏

i=1

p(xi, θ) . (4.4)Durh diese Überlegung �ndet eine Bedeutungsänderung von p(x, θ) statt. Die Mess-gröÿe x wird niht mehr als variabel angesehen, sondern ist durh die abgeshlosseneMessung �xiert. Dagegen ist nun der Parameter θ eine veränderbare Gröÿe. Um dieszu verdeutlihen, wird L niht mit dem Begri� Wahrsheinlihkeit bezeihnet, son-dern mit dem englishen Ausdruk Likelihood. Aus der Bedingung für das Maximumder Likelihoodfunktion
d

dθ
L(θ̂ = 0 . (4.5)kann der bestmöglihe Shätzwert θ̂ des wahren Wertes bestimmt werden. In derPraxis wird aus Gründen der leihteren Berehnung stattdessen das Minimum desnegativen Logarithmus der Likelihoodfunktion bestimmt. Somit wird aus dem Pro-dukt eine Summe:

− logL(θ) = −
n∑

i=1

log p(xi, θ) . (4.6)Da nur für einfahe Fälle die Likelihoodfunktion analytish angegeben werden kann,wird das Minimum im Allgemeinen numerish bestimmt.Anwendung in IeCubeBei der Spurrekonstruktion sollen die fünf Parameter (x,y,z,Θ,Φ), die die Spur voll-ständig beshreiben, aus der Ankunftszeit der Tsherenkow-Photonen an den opti-shen Modulen bestimmt werden. Dabei kann jedes registrierte Photon als unabhän-gige Messung der Spur betrahtet werden. Abgesehen von Streuungen im Eis gibt eseinen eindeutigen Zusammenhang zwishen der Ankunftszeit des Photons und demvertikalen Abstand zwishen der Spur und dem optishen Modul, der durh
tgeo = t0 +

~p− (~ri − ~r0) + d · tan θc
cvac

(4.7)gegeben ist, wie leiht anhand von Abbildung 4.1 nahvollzogen werden kann. Durh
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Abbildung 4.1: Ausbreitung des Tsherenkow-Lihts für ein Myon, das in Rihtung
~p �iegt. Ein Photon benötigt die geometrishe Zeit tgeo um auf demdirekten Weg von seinem Entstehungsort auf der Spur zum optishenModul zu gelangen.die Streuung (siehe Abshnitt 3.2) nehmen jedoh die meisten Photonen niht dendirekten, sondern einen zufälligen, längeren Weg. Dadurh wird die Messzeit zueiner Zufallsvariable, die einer bestimmten Wahrsheinlihkeitsdihtefunktion folgt.Zur Vereinfahung wird von der gemessenen Zeit texp die geometrishe Zeit tgeoabgezogen und somit das Zeitresiduum als

tres = texp − tgeode�niert.Dass die zugehörige Wahrsheinlihkeitsdihte - innerhalb der IeCube-Kollaboration mit Pandel-Funktion8 bezeihnet - vom Abstand zwishen demSensor und der Spur abhängt, ist leiht einzusehen: je weiter der Weg der Photonenist, desto häu�ger werden sie auh gestreut, wodurh sih der Mittelwert desZeitresiduums vergröÿert. Die Pandel-Funktion [Pan96℄ kann analytish mit
p(tres, deff ) =

1

N(deff )Γ(deff /λ)τ

[
tres
τ

]deff /λ−1

e−tres(1/τ+c/λa)−deff /λa

≈ t0,03·deff −1

Γ(0,03 · deff )
· e−0,0041·t−0,165·deff (4.8)8Benannt nah Dirk Pandel [Pan96℄.
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Abbildung 4.2: Wahrsheinlihkeitsverteilung der Zeitresiduen für Abstände von20 m, 40 m und 60 m (Pandel-Funktionen).angegeben werden [ABB+04℄ und ist in Abbildung 4.2 gra�sh dargestellt. Dabeibezeihnet deff den e�ektiven Abstand9 und λa = 98m die Absorptionslänge. DieWerte τ = 557 ns λ = 33,3m sind ange�ttete Parameter, Γ ist die Gammafunktion.Die Normierung ist durh
N(deff ) = e−deff /λa ·

(

1 +
τ · c
λa

)−deff /λ

≈ e0,0356·deff (4.9)gegeben.Neben der Streuung der Photonen beein�usst auh die begrenzte Zeitau�ösung derPhotoelektronenvervielfaher die Zeitresiduen. Dieser E�ekt wird durh eine Gauÿ-Funktion berüksihtigt, die mit der Pandel-Funktion gefaltet wird. Dadurh könnenauh negative Zeitresiduen auftreten.Rekonstruktion mit SPE-LikelihoodWährend eines Ereignisses kann jedes optishe Modul mehrere Photonen registrie-ren. Dabei sind früher ankommende Photonen im Mittel weniger stark gestreut undhaben somit den höhsten Informationsgehalt für die Rekonstruktion. Daher wirdbei der SPE-Rekonstruktion10 für die Berehnung der Likelihood ausshlieÿlih daserste Signal verwendet:
LSPE(~θ) =

NCh∏

i=1

p(tres,i, d(~θ)) . (4.10)9Die relative Ausrihtung η des optishen Moduls wird berüksihtigt, indem ein von hintenbeleuhtetes Modul einen höheren e�ektiven Abstand erhält: deff = a0 + a1 · d mit a0 = 0,84mund a0 = 3,1m− 3,9m · cos(η) + 4,6m · cos2(η).10Single Photo Eletron = einzelne Photoelektronen.
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Abbildung 4.3: Vergleih der Au�ösungen für die Rekonstruktionen LineFit, SPE-Fit und MPE-Fit für Neutrinos mit einer Energiegewihtung, dieatmosphärishen Neutrinos entspriht. Oben: Abweihung der rekon-struierten von der wahren Spur. Unten: Median der Abweihungsver-teilung gegen die Energie des Neutrinos (durhgezogene Linie) bzw.des Myons (gestrihelte Linie).
Die Anzahl der vom optishen Modul gemessenen Photonen wird niht berüksih-tigt. Die Spurparameter ~θ werden mit dem ProgrammMINUIT nah der SIMPLEX -Methode [JR75℄ variiert, bis ein Minimum von − lnL gefunden wird. Um die Wahr-sheinlihkeit zu erhöhen, tatsählih das globale Minimum zu �nden, wird dieserVorgang in mehreren Iterationen mit vershiedenen Startwerten durhgeführt.



36 Kapitel 4. AnalyseRekonstruktion mit MPE-LikelihoodWie bei der SPE-Rekonstruktion wird auh für die MPE-Rekonstruktion11 aus-shlieÿlih die Ankunftszeit des jeweils ersten gemessenen Photons in der Likelihood-berehnung verwendet. Zusätzlih wird jedoh auh berüksihtigt, wie viele Photo-nen insgesamt aufgenommen wurden. Durh diese Information wird die Likelihoodverändert, da es bei einer hohen Anzahl von Photonen wahrsheinliher ist, dass daserste nur sehr wenig gestreut wurde. Für insgesamt N Signale in einem DOM lautetdie Ankunftsverteilung für das erste Photon
p1N(tres) = N ·p1(tres)·

(∫ ∞

tres

p1(t)dt

)(N−1)

= N ·p1(tres)·(1−P1(tres))
(N−1) , (4.11)wobei P1 die kumulative Verteilung der SPE-Verteilung ist. Wie in Abbildung 4.3 zusehen ist, ergibt sih eine verbesserte Au�ösung insbesondere für Energien oberhalbvon 10 TeV.4.4 Shätzung der Winkelau�ösungIm vorherigen Abshnitt 4.3 wurde die Likelihoodmethode zur Parametershätzungeingeführt und beshrieben, wie dieses Prinzip in der Spurrekonstruktion bei IeCu-be verwendet wird. Doh niht nur der Wert des Parameters selbst ist von Interesse,sondern auh die Genauigkeit mit der dieser ermittelt werden kann. Zum Beispielist die Spurau�ösung für ungebinnte Punktquellenanalysen [Neu04℄ von entshei-dender Bedeutung. Bei diesem Analysetyp wird anhand der geshätzten Au�ösungdie Wahrsheinlihkeit bestimmt, dass ein Neutrino von einer bestimmten Himmels-position kommt. Im Gegensatz dazu wurde für die vorliegende Analyse ein An-satz gewählt, bei dem die Neutrinoanzahl in einer de�nierten Quellregion mit einerKontrollregion verglihen wird (Onsoure-O�soure-Methode). Auh wenn hier demAu�ösungsshätzer keine so zentrale Bedeutung zukommt wie bei einer ungebinntenAnalyse, ist sein Wert dennoh nützlih, da er ein Maÿ für Qualität der Spurrekon-struktion ist und somit als Selektionsparameter herangezogen werden kann.Die Au�ösung einer Messung gibt an, wie stark die Einzelmessungen bei unendliherWiederholung des Experiments um den Mittelwert streuen würden. Um zum Bei-spiel die Au�ösung des IeCube-Detektors zu errehnen, können die Abweihungendes gemessenen vom wahren Zenit- beziehungsweise Azimutwinkel für jedes Ereig-nis einer Simulation in ein Histogramm eingetragen werden, das anshlieÿend miteiner Gauÿ-Funktion ange�ttet wird. Allerdings gibt die so bestimmte Standardab-weihung nur eine mittlere Au�ösung an. Es wird dabei niht berüksihtigt, dassdie Genauigkeit der Messung ereignisabhängig ist. Diese hängt von vielen Faktorenab, unter anderem von der Energie des durhlaufenden Teilhens, von der Rih-11Multi Photo Eletron = vielfahe Photoelektronen.



4.4. Shätzung der Winkelau�ösung 37tung und auh davon, an welher Stelle der Detektor durhquert wird12. Um aufdie gleihe Weise die Au�ösung einzelner Ereignisse zu bestimmen, müssten jeweilsähnlihe Ereignisse mit hoher Statistik simuliert werden. Dies ist mit vertretbaremRehenaufwand niht zu erreihen.Die bisherige Methode zur Bestimmung der Winkelau�ösung bei IeCube basiertauf der Auswertung der Likelihoodfunktion in der Umgebung des Maximums (Pa-raboloidrekonstruktion). Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde eine alternativeMethode unter Ausnutzung der Cramér-Rao-Ungleihung entwikelt und für dasSoftwarepaket IeTray implementiert. Vor den Beshreibungen dieser beiden Me-thoden wird zunähst der Begri� der Au�ösung de�niert.4.4.1 Au�ösungsshätzung anhand der LikelihoodumgebungNur selten kann eine geshlossene Form der Likelihoodfunktion angegeben werden.Allerdings nähert sih die Likelihood einer Gauÿ-Verteilung an, je gröÿer die Anzahlder Einzelmessungen ist. Dies kann ausgenutzt werden, um eine Unsiherheit zubestimmen, da die negative Loglikelihood im 1σ-Abstand vom Maximum um 0,5kleiner ist:
logL(θ̂ ± σ̂θ̂) = logL(θ̂)− 1/2 . (4.12)Für zweidimensionale Gauÿ-Verteilungen liegen alle Punkte, deren Loglikelihoodsih vom Maximum um 0,5 untersheiden, auf einer Ellipse. Im Gegensatz zumeindimensionalen Fall, bei dem 68,28% aller Ereignisse innerhalb des 1σ-Intervallsliegen, ergibt eine Integration über die Ellipse eine Wahrsheinlihkeit von 39,35%.Die Standardmethode bei IeCube zur Bestimmung der Unsiherheit ist der Parabo-loid�t, der zunähst die logarithmishe Likelihood auf einem Netz von 25 Stützstellenin der Umgebung des Maximums auswertet. Da der Logarithmus der Gauÿ-Funktionin zwei Dimensionen durh einen Paraboloiden dargestellt wird, kann eine ebensolheFlähe an die Stützstellen angepasst und daraus die Fehlerellipse bestimmt werden.Vor der Wahl der Stützpunkte wird eine Drehung des Koordinatensystems derartvorgenommen, dass die Flugrihtung der Spur auf der x-Ahse liegt. Somit bildender Azimut und der Zenit ein annähernd rehtwinkliges System. Zu beahten ist au-ÿerdem, dass der Parameterraum niht nur zwei-, sondern fünfdimensional ist: nebenden beiden Winkeln bestimmen auh drei Ortskoordinaten die Likelihoodfunktion.Diese zusätzlihen Parameter sind jedoh von keinem astrophysikalishen Interesse,da der genaue Durhgangsort der Neutrinos durh den Detektor keine Informationüber ihre Herkunft trägt. Um also die Anzahl der Dimensionen zu reduzieren, werdendie relevanten Winkelparameter Φ und Θ zu jeder der 25 Stützstellen festgehalten12Beispielsweise ist der IeCube-Detektor in der Ausbaustufe mit 59 Strings, dessen Daten inder vorliegenden Analyse verwendet wurden, sehr unsymmetrish (siehe Abbildung 3.3). Dasheiÿt, die möglihe Durh�ugstreke eines Teilhens durh den Detektor hängt stark von seinerRihtung ab. Auh wenn der Detektor nur am Rand durhquert wird, ist die Streke kürzer alsbei einem Durh�ug durh das Zentrum.
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Abbildung 4.4: Punkte, deren Likelihood um 0,5 vom Maximum abweihen, liegenauf der Kon�denzellipse. Die Halbahsen werden mit σerr1 und σerr2bezeihnet, die Au�ösungen in Zenit und Azimut mit σΦ und σΘ.und eine Minimierung der Likelihoodfunktion anhand der Ortsparameter x, y und
z vorgenommen (Pro�le Likelihood).Diese Methode steht als IeTray-Modul zur Verfügung und liefert die Halbahsender Fehlerellipse σerr1 und σerr2 als relevantes Ergebnis. Zusätzlih wird das Ergebnisauh als Unsiherheit auf den Zenit σΘ und auf den Azimut σΦ ausgegeben. AlsGesamtwert wird übliherweise die Flähenau�ösung σa =

√
σerr1σerr2 angegeben,die dem Radius eines Kreises entspriht, der die gleihe Flähe hätte.4.4.2 Die Cramér-Rao-UngleihungWie leiht einzusehen ist, ist die Bestimmung der Au�ösung mithilfe der oben be-shriebenen Paraboloidmethode sehr rehenintensiv: an 25 Stellen muss die Like-lihoodfunktion in den Ortskoordinaten numerish minimiert werden, was eine Viel-zahl von Funktionsberehnungen nötig maht. Ein Test mit simulierten IeCube-Daten in 22-String Kon�guration auf einem Rehner mit Intel-Xeon CPU (2.5 GHz)ergab eine Rehenzeit von etwa 178 ms je Ereignis, was einen erheblihen Anteil amgesamten Rehenaufwand für die Rekonstruktion bedeutet.Auh wenn für eine begrenzte Anzahl an Ereignissen dieser Aufwand vertretbar ist,gibt es Situationen, in denen ein deutlih shnellerer Algorithmus nötig ist. Zumeinen kann dann die Au�ösungsberehnung in einem früheren Shritt der Ereig-nisselektion durhgeführt werden, so dass diese Information shon für frühe Quali-tätsentsheidungen herangezogen werden kann. Zum anderen ist eine shnelle Be-rehnung von besonderem Wert für Analysen, die in Ehtzeit durhgeführt werden.Ein Beispiel dafür ist die optishe Follow-Up-Analyse13: Hierbei wird nah zeitlihund räumlih koinzidenten Neutrinos gesuht, um gegebenenfalls die Suhe nah13English für Nahfolgeanalyse.



4.4. Shätzung der Winkelau�ösung 39möglihen Kernkollaps-Supernovae mit ROTSE 14, einem Netzwerk von optishenTeleskopen, auszulösen [AAA+12℄.Daher wurde im Rahmen der vorliegenden Arbeit eine alternative Methode zurShätzung der Au�ösung entwikelt, die auf der Cramér-Rao-Ungleihung basiert( [Cra45℄ [Rao45℄, für eine Zusammenfassung siehe z.B. [Cow98℄). Mit dieser Rela-tion kann eine Aussage über die maximal erreihbare Genauigkeit eines Shätzersgetro�en werden. Dazu wird zunähst die Fisher-Information bestimmt, die aus derAbleitung der Likelihoodfunktion gebildet wird. Im eindimensionalen Fall wird nureine Variable θ gesuht und der Fisher-Informationswert I(θ) ist de�niert als
I(θ) =

〈(
d

dθ
lnL(x|θ)

)2
〉

=

〈(
N∑

i=1

d

dθ
ln p(x|θ)

)2〉

. (4.13)Dabei bezeihnet 〈〉 den Erwartungswert. Wenn die Integration mit der zweitenAbleitung vertausht werden kann, kann die De�nition auh als
I(θ) = −

〈(
N∑

i=1

d2

dθ2
ln p(x|θ)

)〉 (4.14)geshrieben werden. Die Cramér-Rao-Ungleihung gibt nun an, dass die maximalerreihbare Genauigkeit einer Messung durh die Inverse des Informationswertesbestimmt ist:
Var(θ̂) ≥ 1

I(θ̂)
. (4.15)Ein Shätzer, der genau diese Varianz Var(θ̂) erreiht, wird e�zient genannt. Umdie Relation für Neutrinospuren zu nutzen, muss allerdings der mehrdimensionaleFall betrahtet werden, da eine Spur niht nur durh einen Parameter festgelegt ist,sondern durh fünf: der Vertex der Spur, der angibt, wo sih das Teilhen zu einerfestgelegten Zeit be�ndet, besteht aus drei Komponenten (x,y,z) und die Rihtung,die durh zwei Winkel (Θ,Φ) festgelegt ist. Anstelle des Fisher-Informationswerteswird dann die Fisher-Informationsmatrix durh

Imk(~θ) = −
〈(

NCh∑

i=1

∂2

∂θk∂θm
ln p(ti|d(~θ))

)〉 (4.16)de�niert, wobei ~θ der Vektor der Parameter (x, y, z,Θ,Φ) ist. Die Summe wird überdie Anzahl der getro�enen Module NCh15 ausgeführt. Für e�ziente Shätzer istnun die Kovarianzmatrix durh
Cov(θm, θk) = I(~θ)−1 (4.17)14ROTSE = Roboti Optial Transient Searh Experiment.15NCh = Number of Channels.



40 Kapitel 4. Analysegegeben.Bei der Berehnung der Kovarianzmatrix für Teilhenspuren durh den IeCube-Detektor ist zu beahten, dass nur vier unabhängige Parameter vorliegen, wie imFolgenden erläutert wird: Eine Spur kann durh eine Geradengleihung beshriebenwerden:
~r = ~r0 + ~v · t . (4.18)Durh die Zeitmittelung in Gleihung 4.16 spielt die Geshwindigkeit keine Rolleund somit kann der Rihtungsvektor ~v auf einen Einheitsvektor skaliert werden:
~v = (cosΦ sinΘ, sinΦ sinΘ, cosΘ) . (4.19)Der Wert t in Gleihung 4.18 hat dadurh keine physikalishe Bedeutung mehr.Da die Ungleihung keine Information über die Zeit beinhaltet, ist der Vertex

~r0 = (x, y, z) niht mehr eindeutig bestimmt: er kann auf einen beliebigen Punktauf der Spur gelegt werden. Diese Tatsahe führt zu einer Überbestimmtheit derInformationsmatrix, die daher niht invertierbar ist. Daher muss die Anzahl an Pa-rametern reduziert werden, indem der Vertex eindeutig de�niert wird. Für den hierentwikelten Algorithmus wurde die z-Koordinate auf Null festgelegt, so dass derDurhstoÿpunkt der Spur durh die x-y-Ebene als Vertex verwendet wird:
~r′0 = ~r0 + a · ~v = ~r0 −

z · ~v
cosΘ

. (4.20)Damit verbleiben mit den beiden Winkeln und den Durhstoÿ-Koordinaten x′ und
y′ insgesamt vier unabhängige Parameter. Die Koordinaten des vershobenen Vertexliegen bei

x′ =x− z · cosΦ tanΘ

y′ =y − z · sinΦ tanΘ

z′ =0 (4.21)und der Abstand zwishen der Spur und dem Ort eines optishen Moduls ~rDOM =
(xDOM , yDOM , zDOM) kann dann wie folgt berehnet werden:

d2 =(~v × (~rDOM − ~r′0))
2

=[(xDOM − x′) sinΦ sinΘ− (yDOM − y′) cosΦ sinΘ]2+

[(yDOM − y′) cosΘ− (zDOM − z′) sinΦ sinΘ]2+

[(zDOM − z′) cosΦ sinΘ− (xDOM − x′) cosΘ]2

=[(xDOM − x+ z · cos Φ tanΘ) sinΦ sinΘ−
(yDOM − y + z · sin Φ tanΘ) cosΦ sinΘ]2+

[(yDOM − y + z · sinΦ tanΘ) cosΘ− zDOM · sinΦ sinΘ]2 +

[zDOM · cosΦ sinΘ− (xDOM − x+ z · cosΦ tanΘ) cosΘ]2 . (4.22)



4.4. Shätzung der Winkelau�ösung 41Einzig für Spuren, die im Rahmen der Rehengenauigkeit parallel zur x-y-Ebeneverlaufen, ist diese Wahl ungeeignet, da diese Spuren erst im Unendlihen mit derEbene zusammentre�en. Der Anteil an Daten, für die aus diesem Grund kein Durh-stoÿpunkt bestimmt werden kann, ist jedoh vernahlässigbar gering.Die gesuhten Parameter16 ~θ hängen über den Abstand d mit der Wahrsheinlih-keitsdihte p(ti; d(~θ)) zusammen. Daher kann mit der Kettenregel
∂

∂θm
=

∂

∂d

∂d

∂θm
=

∂

∂d

∂d

∂d2
∂d2

∂θm
=

1

2d

∂

∂d

∂d2

∂θm
(4.23)die Fisher-Informationsmatrix als

Imk(~θ) =

NCh∑

i=1

−
〈(

∂2

(∂di)2
ln p(ti; d(~θ))

)〉

︸ ︷︷ ︸

T (di)

1

4d2i

∂d2i
∂θm

∂d2i
∂θk

︸ ︷︷ ︸

Dmk(~θ)

(4.24)geshrieben werden.Da die Matrix Dmk(~θ) keine Zeitabhängigkeit aufweist, muss für die zeitlihe Mitte-lung nur der Faktor T (di) berüksihtigt werden:
T (di) = −

〈(
∂2

(∂di)2
ln p(ti; ~θ)

)〉

= −
∫∞

0
dt′
(

∂2

(∂di)2
ln p(ti; ~θ)

)

p(ti; ~θ)
∫
∞

0
dt p(ti;~(θ))

. (4.25)Die Wahrsheinlihkeitsdihte p(ti; d(~θ)) wird in der verwendeten Näherung durhdie Pandel-Funktion (Gleihung 4.8) beshrieben. Durh Einsetzen dieser Funktionwird der Faktor zu
T (di) =

ψ(1, d
λ
)

λ2
(4.26)berehnet, was mithilfe des ComputeralgebrasystemsMathematia überprüft wurde.Dabei ist ψ(1, x) die erste Ableitung der dilogarithmishen Funktion ψ, die durhdie Gammafunktion de�niert wird: ψ(x) = Γ′(x)/Γ(x).Der Faktor T (di) hängt nur vom Abstand d zwishen der Spur und dem optishenModul sowie von der Streulänge λ ab. Bei der Implementierung in die IeCube-Software wurde groÿer Wert auf eine hohe Rehengeshwindigkeit gelegt, daher wur-de der T -Faktor für Abstände bis 200 m in 0,5 m Shritten vorberehnet und in einerTabelle zusammengefasst. Für Abstände, die zwishen zwei Shritten liegen, wirdder verwendete Wert durh eine lineare Interpolation ermittelt. Ist der Abstandgröÿer als 200 m, wird die Näherung T (d) = 0,033/d angewendet. Eine weitere Ver-feinerung der Berehnung wurde im Rahmen einer Diplomarbeit [Sh09℄ erreiht.16Der Parametersatz ~θ ist hier symbolish zu verstehen. Es wird daher niht untershieden, ob eraus vier oder fünf Einträgen besteht.



42 Kapitel 4. AnalyseWährend zunähst ein homogenes Eis mit einheitliher Streulänge (λ = 33m) ange-nommen wurde, kann durh die Erweiterung auh die Tiefenabhängigkeit der Streu-ung berüksihtigt werden (siehe Abshnitt 3.2). Dazu wurden die T -Werte für Tie-fen zwishen 1345m und 2555m in 10m-Shritten mit den zugehörigen Streulängenberehnet und tabelliert.Durh die Verwendung der Tabellen müssen für jedes optishe Modul lediglih derAbstand sowie zur Berehnung der Matrix Dmk(~θ) die zweiten Ableitungen des Ab-standquadrates (Gleihung 4.22) nah den Spurparametern berehnet werden. DieAbleitungen lassen sih analytish in geshlossener Form darstellen und sind in An-hang C dargestellt. Bei der Summierung der Beiträge aller getro�enen Module wirddie Anzahl der Photonen berüksihtigt, die über die gemessene Gesamtladung be-stimmt werden kann. Danah wird die Informationsmatrix mittels LU-Zerlegung17invertiert, die von einer ROOT-Routine bereitgestellt wird. Das Resultat wird ineiner Datenstruktur ausgegeben, die alle Kovarianzen, sowie einen Status über denErfolg der Berehnung beinhaltet. Die wihtigsten Ergebnisse sind dabei die Dia-gonalelemente, die den Varianzen für Θ und Φ entsprehen. Die Wurzeln darauskönnen als Standardabweihungen der Winkel (σΘ, σΦ) interpretiert werden undwerden zusätzlih als doppelt genaue18 Gleitkommazahlen abgespeihert, damit die-se auh ohne Kenntnis der Datenstruktur ausgelesen werden können.Der Algorithmus wurde als Modul der Rekonstruktionssoftware IeTray implemen-tiert, so dass er leiht bedienbar für jedes gemessene oder simulierte Ereignis ange-wendet werden kann. Hierbei ist von groÿem Vorteil, dass im Gegensatz zur Parabo-loidmethode keine numerishen Minimierungen vorgenommen werden müssen, waszu einer sehr hohen Rehengeshwindigkeit führt. Auf dem oben erwähnten IntelXeon Prozessor wurden simulierte IeCube-Daten in 0,91ms je Ereignis berehnet,was etwa 200 mal shneller ist, als die Berehnung des Paraboloidau�ösungsshätzers(178ms).4.4.3 Cramér-Rao-Grenze als Shätzer für die Winkelau�ösungDie Cramér-Rao-Ungleihung liefert eine untere Grenze für die Au�ösung einer Pa-rametershätzung, in diesem Fall die Herkunftsrihtung der Neutrinos. Von prakti-shem Interesse ist allerdings keine Grenze sondern ein Shätzwert für die Au�ösung.Im Folgenden wird gezeigt, dass der oben beshriebene Algorithmus tatsählih alsShätzung verwendet werden kann. Von wesentliher Bedeutung ist dabei, dass inGleihung 4.16 ausshlieÿlih über die tatsählih getro�enen Module (NCh) sum-miert wird. Alternativ könnte die Summe über alle optishen Module durhgeführtwerden, indem die Wahrsheinlihkeit, ein Photon zu registrieren, berüksihtigtwird. Allerdings wären damit die Beiträge der Module unabhängig davon, ob sie17Zerlegung der Matrix in eine untere (Lower) und obere (Upper) Dreieksmatrix, auh Dreieks-zerlegung genannt.18Mit doppelter Genauigkeit (english: double preision) werden in der Informatik Zahlen bezeih-net, die mit aht Byte abgespeihert werden.
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(b) Azimut.Abbildung 4.5: Abweihungen der rekonstruierten von der wahren Rihtung gegendie Cramér-Rao-Werte. Links ist der Zenit dargestellt, rehts derAzimut.tatsählih getro�en wurden, und somit bliebe die Information über das Tre�ermu-ster bei der Berehnung unberüksihtigt. Die Cramér-Rao-Au�ösung, wie sie obenbeshrieben wurde, lässt sih also so deuten, dass sie die optimale Au�ösung einesDetektors angibt, der ausshlieÿlih aus den getro�enen Modulen besteht. Je kleinerihr Wert ist, desto besser sind die Voraussetzungen für eine gute Rihtungsrekon-struktion.Um diesen Zusammenhang zu zeigen, werden in Abbildung 4.5 die Cramér-Rao-Werte für den Zenit und für den Azimut gegen die Abweihung zwishen wahrerund rekonstruierter Rihtung abgebildet. In dieser Darstellung lässt sih eine Korre-lation zwishen der wahren Au�ösung und ihrem Shätzer nur shwer ablesen. Daherwird der Bereih der Cramér-Rao-Werte von null bis zehn Grad in 25 Intervalle auf-geteilt und für jedes Intervall eine Gauÿ-Funktion ange�ttet. Zur optishen Kontrolleder Anpassungen sind in Abbildung 4.6 die einzelnen Histogramme für die Zenitwer-te gezeigt. Da die Abweihungen nur im zentralen Bereih einer Normalverteilungentsprehen, wurde die Anpassung auf den Bereih des 2,5-fahen der erwarteten
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Abbildung 4.6: Abweihungen zwishen rekonstruierten und wahren Zenitwerten fürvershiedene Cramér-Rao-Intervalle. Ange�ttet wurde jeweils eineGauÿ-Funktion im zentralen Bereih (±2,5·σΘ). Grundlage der Plotssind simulierte Neutrinos mit einem Spektrum von E−2.Au�ösung beshränkt19. Die daraus bestimmten Breiten der Gauÿ-Verteilungen sindin Abbildung 4.7a und 4.7b gegen den Au�ösungsshätzer, also gegen die erwarteteBreite gezeigt. Auf die gleihe Weise wurde der Au�ösungsshätzer aus der Parabo-loidanpassung mit der wahren Au�ösung verglihen (Abbildung 4.7 und 4.7d).Es ist zu erkennen, dass die Cramér-Rao-Werte nah an der Winkelhalbierenden ver-laufen, und somit gute Shätzer für die Au�ösung darstellen. Während die Au�ö-sungen durh die Paraboloidmethode deutlih untershätzt werden, erfolgt durh dieCramér-Rao-Methode lediglih eine geringe Übershätzung für die Zenitau�ösungbeziehungsweise Untershätzung der Azimutau�ösung. Dies lässt sih auh anhandder Pull-Verteilung ablesen, die den Zusammenhang zwishen wahrer und geshätz-ter Au�ösung auf ein Histogramm reduziert. Der Pull ist de�niert als die Abweihung19Um auh die äuÿeren Bereihe zu beshreiben, kann die Summe zweier Gauÿ-Funktionen ver-wendet werden, wie in [Neu04℄ gezeigt wird. Da daraus jedoh keine eindeutige Au�ösung zubestimmen ist, ist eine einzelne Gauÿ-Funktion zur Anpassung im zentralen Bereih ein guterKompromiss.
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(b) Cramér-Rao, Azimut.
)°tzer (asungsschoAufl

0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

)°
su

ng
 (

o
w

ah
re

 A
uf

l

0
1
2
3
4
5
6
7
8
9

10

() Paraboloid, Zenit. )°tzer (asungsschoAufl
0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

)°
su

ng
 (

o
w

ah
re

 A
uf

l

0
1
2
3
4
5
6
7
8
9

10

(d) Paraboloid, Azimut.Abbildung 4.7: Wahre Au�ösung gegen den Shätzwert. Links ist die Au�ösung derZenitwerte dargestellt, rehts die Azimutau�ösung. In den oberenbeiden Plots ist die Cramér-Rao-Abshätzung zu sehen, in den un-teren die Paraboloidabshätzung. Zusätzlih ist jeweils die Winkel-halbierende eingezeihnet, auf der ein idealer Shätzer läge.des wahren vom rekonstruierten Wert geteilt durh den Au�ösungsshätzer
PΘ =

Θwahr −Θreko

σ̂Θ
(4.27)für den Zenit und analog für den Azimut. Die Pull-Verteilung eines idealen Shätzershätte eine Breite von 1. In Abbildung 4.8 wurden Gauÿ-Anpassungen an die Pull-Verteilungen durhgeführt, die für den Zenit eine Breite von 0,9 und für den Azimuteine Breite von 1,1 liefern. Damit werden die Au�ösungen durh die Cramér-Rao-Methode wesentlih besser abgeshätzt als durh die Paraboloidmethode, die Pull-breiten von 1,3 für den Zenit und 1,5 für den Azimut liefern. Für die Bestimmung derPulls wurde ein simulierter Datensatz verwendet, der mit einem Energiespektrumvon E−2 gewihtet wurde. Das Spektrum hat einen Ein�uss auf die Pull-Verteilung,da die Au�ösungsshätzung von der Energie abhängt, wie in Abbildung 4.9 zu sehenist. Während für kleine mittlere Energien die Au�ösung übershätzt wird, sind dieShätzwerte des Cramér-Rao-Algorithmus für Energien über 10 TeV zu klein. Fallsdie tatsählihe Au�ösung abgeshätzt werden soll, müssen die Werte anhand einer
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(d) Paraboloid, Azimut.Abbildung 4.8: Pull-Verteilung der Au�ösungsshätzer für Zenit und Azimut. IdealeShätzer würden Gauÿ-Verteilungen der Breite 1 liefern. Die an dietatsählihen Verteilungen angepassten Gauÿ-Funktionen haben eineBreite von 0,9 für den Cramér-Rao-Zenit und 1,1 für den Cramér-Rao-Azimut. Die Pullbreiten der Paraboloidshätzung sind 1,3 fürden Zenit und 1,5 für den Azimut.geshätzten Energie korrigiert werden. In der vorliegenden Arbeit werden dagegendie Au�ösungsshätzer als Qualitätsvariablen eingesetzt. Somit ist eine Korrekturniht nötig, da auh eine niht-lineare Korrelation zwishen wahrer und geshätzterAu�ösung ausreiht.
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(d) Paraboloid, Azimut.Abbildung 4.9: Abhängigkeit der Breite der Pull-Verteilung von der Energie. Einidealer Shätzer hätte unabhängig von der Energie die Breite 1, dar-gestellt durh die durhgezogene Linie.



48 Kapitel 4. Analyse4.5 Selektion der EreignisseNah der Rekonstruktion besteht der nähste wesentliher Shritt der Datenverarbei-tung darin, die Ereignisse auszuwählen. Wie für die meisten Analysen mit IeCubezielt auh die vorliegende Arbeit auf die Suhe nah Neutrinos extraterrestrishenUrsprungs. Allerdings bilden diese nur einen kleinen Anteil der getriggerten Ereig-nisse. Dagegen werden atmosphärishe Myonen mit einer Rate von etwa 103 Hzdetektiert und bilden somit den bei weitem gröÿten Untergrund. Dieser kann durheinen Shnitt auf den rekonstruierten Zenitwert stark reduziert werden: Wenn nurEreignisse selektiert werden, deren Herkunftsrihtungen unterhalb des Horizonts lie-gen, wird die Erde als natürliher Filter verwendet, da Myonen sie im Gegensatz zuNeutrinos niht durhqueren können. Es kann jedoh vorkommen, dass ein Ereignisals die Erde durhdringend rekonstruiert wird, obwohl es aus der südlihen Hemi-sphäre, also von oben kommt. Besonders wenn während eines Triggerfensters zweioder mehr unabhängig erzeugte Myonen den Detektor durhlaufen, ist die Rekon-struktion problematish, da die zugrundeliegende Hypothese einer einzelnen Spurniht mehr gegeben ist.Im Folgenden werden zunähst vershiedene Gröÿen vorgestellt, die zur Qualitäts-bewertung herangezogen werden können. Dabei zeigen die jeweiligen ROC-Kurven20die Untergrundreduktion gegen die Signale�zienz. Es kann also abgelesen werden,welhe Anteile des Untergrunds und des Signals verworfen werden. Jeder Punktauf der Kurve steht für einen bestimmten Shnittwert auf die Variable (siehe zumBeispiel Abbildung 4.10d). Ein idealer Shnitt, der den gesamten Untergrund aberkeinen Anteil des Signals entfernt, würde in die untere, rehte Eke des Diagrammseingezeihnet. Je näher eine Kurve diesem Punkt kommt, desto besser ist die Varia-ble zur Untergrundreduktion geeignet. Der gezeigte Untergrund besteht aus falshrekonstruierten, atmosphärishen Myonen, während als Signal zunähst atmosphäri-she Neutrinos angenommen werden. Später wird das atmosphärishe Energiespek-trum durh ein erwartetes Spektrum aus WIMP-Annihilationen ersetzt.Nah der Einführung der einzelnen Variablen folgt eine Beshreibung der Shnit-te, die zum kollaborationsweit genutzten Datensatz für Punktquellensuhen führen.Davon ausgehend werden zusätzlihe Selektionen durhgeführt, die an die hier be-shriebene Analyse angepasst wurden.4.5.1 Gröÿen zur QualitätsbewertungNCh, NHits und NStringEine der einfahsten Möglihkeiten, den Untergrund an falsh rekonstruierten Myo-nen zu reduzieren, ist ein Shnitt auf die Anzahl der getro�enen DOMs (NCh). Diesfunktioniert, weil die Rihtung der Spur besser rekonstruiert werden kann, je mehr20ROC=Reeiver Operator Charateristi, im Deutshen auh Grenzwertoptimierungskurve ge-nannt.
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(b) Verteilung von NHits für falsh re-konstruierte atmosphärishe Myonenund für die Erde durhdringende at-mosphärishe Neutrinos.
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() Verteilung von NString für falsh re-konstruierte atmosphärishe Myonenund für die Erde durhdringende atmo-sphärishe Neutrinos.
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(d) Untergrundreduktion gegen Signale�-zienz für NCh, NHits und NString.Abbildung 4.10: NCh, NHits und NString.DOMs getro�en werden. Auh die Gesamtzahl der gemessenen Photonen (NHits)kann zur Untergrundreduktion verwendet werden. Allerdings sind diese Variablenstark mit der Teilhenenergie korreliert. Um die Ereignisselektion möglihst unab-hängig von der Energie zu erstellen, wird in dieser Analyse darauf verzihtet, dieseGröÿen zur Untergrundreduktion heranzuziehen. Gleihes gilt für die Anzahl derStrings, an denen ein Signal gemessen wird (NStrings).Au�ösungsshätzerIn Abshnitt 4.4 wurde beshrieben, wie einem rekonstruierten Ereignis eine in-dividuelle Au�ösung zugeordnet werden kann. Für die Paraboloidau�ösung wirddas geometrishe Mittel der Fehlerellipsenhalbahsen √
σpara,err1 · σpara,err2 verwen-det. Bei der alternativen Cramér-Rao-Methode wird eine Au�ösung für den Zenitund den Azimut bestimmt. Die Beurteilung der azimutalen Au�ösung hängt da-
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(e) Untergrundreduktion gegen Signale�zienz für die Para-boloidau�ösung sowie für die Zenit-, Azimut- und kom-binierte Au�ösung nah der Cramér-Rao-Methode.Abbildung 4.11: Au�ösungsshätzer.
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(a) Reduzierte Likelihood rlogl5 gegen dieAnzahl der getro�enen Module NChfür simulierte Neutrinodaten. NCh
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(b) Mittlere reduzierte Likelihood rlogl5gegen die Anzahl der getro�enen Mo-dule. Die graue durhgezogene Funk-tion ist eine Anpassung von rlogl =
a · (NCh−b)

(NCh−5) . Dabei wurden die Para-meter a=6.55 und b=1.52 ermittelt.Abbildung 4.12: Ein�uss der Anzahl der Parameter auf die reduzierte Likelihood.bei vom Zenit ab, ein hoher Wert in der Nähe des Äquators bedeutet eine höhe-re möglihe Abweihung als in der Nähe eines Pols. Dies kann vermieden werden,wenn die Azimutau�ösung mit sin(Θ) gewihtet wird, und das geometrishe Mittel
√

σcr,Θ · σcr,Φ · sin(Θ) als Gesamtau�ösung verwendet wird. Aber auh bei Missah-tung der Zenitabhängigkeit wird eine gute Untergrundreduktion erreiht. So wird inder vorliegenden Analyse der Logarithmus des ungewihteten geometrishen Mittels
log10(

√
σcr,Θ · σcr,Φ) als Qualitätsvariable benutzt.Reduzierte LikelihoodBei der Likelihoodmaximierung wird die Hypothese gesuht, an der die Likelihood-funktion ihren gröÿten Wert annimmt. Der Wert selber hat dabei zunähst keinephysikalishe Bedeutung. Bei der in Abshnitt 4.3 beshriebenen Spurrekonstruktionwird die logarithmierte Likelihood durh eine Summe über die Anzahl der getrof-fenen Module (NCh) gebildet. Da sih die Anzahl für jedes Ereignis untersheidet,können die maximalen Likelihoodwerte niht miteinander verglihen werden. Umdennoh eine Aussage über die Rekonstruktionsqualität tre�en zu können, wird inAnlehnung an die Methode der kleinsten Quadrate (χ2-Methode) der Likelihood-wert durh (NCh − Nparam) geteilt. Mit dem Aufpunkt und der Rihtung hat eineunendlih lange Spur fünf Parameter. Die reduzierte Loglikelihood wird also als

rlogl5 =
− logL

(NCh− 5)
(4.28)de�niert, wobei der Index für die Anzahl der Parameter steht. Es bleibt jedoh eine

NCh-Abhängigkeit insbesondere im Bereih weniger Tre�er, wie in Abbildung 4.12azu sehen ist. Da NCh stark mit der Teilhenenergie korreliert, wäre ein Shnitt auf
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Abbildung 4.13: Reduzierte Likelihood mit 1,5 Parametern rlogl1,5 gegen die Anzahlder getro�enen Module NCh für simulierte Neutrinodaten (blau)und für falsh rekonstruierte atmosphärishe Myonen (rot). Zu-sätzlih ist der Verlauf von Shnitten auf rlogl2,5 und auf rlogl5eingezeihnet, während Shnitte auf rlogl1,5 in dieser Darstellunghorizontal verlaufen.
rlogl5 energieabhängig. Der Grund für die NCh-Abhängigkeit liegt darin begründet,dass sih die Erwartungswerte von Loglikelihoodfunktion und χ2-Verteilung unter-sheiden und somit die Division durh (NCh− 5) reht willkürlih ist.Das Beispiel einer gauÿishen Wahrsheinlihkeitsverteilung verdeutliht den Unter-shied zwishen χ2 und Likelihood. Wenn

pi(x) =
1

Ni

e−(x−µi)2/2σ2
i (4.29)die Wahrsheinlihkeitsdihte für die i-te Messung ist, wobei Ni =

√
2πσi den Nor-mierungsfaktor bezeihnet, dann kann die negative Loglikelihood als

− logL = −
n∑

i=1

ln pi =
1

2
χ2 +

n∑

i=1

lnNi (4.30)geshrieben werden. Es ergeben sih also ein Faktor 1
2
sowie ein zusätzliher addi-tiver Term aus der Normierung. Testweise wurde die Likelihood in einen χ2- undeinen Normierungsterm aufgeteilt und mittels Diskriminanzanalyse eine optimaleLinearkombination gesuht. Da allerdings shon die Verwendung einer gauÿishenWahrsheinlihkeitsverteilung eine starke Vereinfahung darstellt, wurde der Ansatzniht weiter verfolgt. Stattdessen kann Nparam von seiner physikalishen Bedeutunglosgelöst und so an die Daten angepasst werden, dass der mittlere Wert von rloglunabhängig von NCh ist (Abbildung 4.12b). Bei der Verwendung eines simuliertenNeutrinodatensatzes für die 59-String-Kon�guration des IeCube-Detektors ergibt
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(b) Verteilung von rlogl2,5 für falsh re-konstruierte atmosphärishe Myonenund für die Erde durhdringende at-mosphärishe Neutrinos.
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() Verteilung von rlogl1,5 für falsh rekon-struierte atmosphärishe Myonen undfür die Erde durhdringende atmosphä-rishe Neutrinos.
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(d) Untergrundreduktion gegen Signale�-zienz für vershiedene De�nitionen derreduzierten Likelihood.Abbildung 4.14: Reduzierte Likelihood.sih ein Wert von Nparam = 1,5. In Abbildung 4.13 sind die Verteilungen von rlogl1,5sowohl für simulierte Neutrinodaten als auh für den simulierten Untergrund ausfalsh rekonstruierten atmosphärishen Myonen gezeigt. In dieser Analyse wird einedritte De�nition der reduzierten Likelihood verwendet. Wie in Abbildung 4.14d zusehen ist, liefert eine De�nition mit Nparam = 2,5 die e�ektivste Untergrundreduk-tion. Zwar wird die E�zienz durh eine Abhängigkeit von NCh erkauft, doh istdiese niht so stark ausgeprägt wie für Nparam = 5.Bayesisher LikelihoodquotientNahdem die Ereignisse verworfen wurden, die laut Rekonstruktion von oben kom-men, liegen alle Likelihoodmaxima unterhalb des Horizonts. Zusätzlih wird einebayesishe Rekonstruktion durhgeführt, bei der die Likelihood so de�niert ist, dassvon unten kommende Rihtungen stark unterdrükt werden. Das Ergebnis ist die



54 Kapitel 4. Analysewahrsheinlihste von oben kommende Spurhypothese. Bildet man nun den Quoti-enten aus der zugehörigen Likelihood und der Likelihood aus der uneingeshränktenRekonstruktion L/Lbayes, erhält man eine weitere leistungsfähige Qualitätsvariable:Je gröÿer dieser Wert, desto siherer kann man sein, dass das Ereignis tatsählih vonunten kommt. In der Praxis wird die Di�erenz der logarithmishen Likelihoodwerteberehnet.
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(b) Untergrundreduktion gegen Signale�-zienz für die bayesishe Loglikelihood-Di�erenz.Abbildung 4.15: Di�erenz zwishen bayesisher und uneingeshränkter Loglike-lihood.
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(a) Verteilung der Winkeldi�erenz zwi-shen Likelihood�t und LineFit fürfalsh rekonstruierte atmosphärisheMyonen und für die Erde durhdrin-gende atmosphärishe Neutrinos.
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(b) Untergrundreduktion gegen Signale�-zienz für die Winkeldi�erenz zwishenLikelihood�t und LineFit.Abbildung 4.16: Winkeldi�erenz zwishen vershiedenen Rekonstruktionen.
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(a) Verteilung von Ndir für falsh rekon-struierte atmosphärishe Myonen undfür die Erde durhdringende atmo-sphärishe Neutrinos.
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(b) Verteilung von Ldir für falsh rekon-struierte atmosphärishe Myonen undfür die Erde durhdringende atmo-sphärishe Neutrinos.
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() Untergrundreduktion gegen Signale�zienz für die An-zahl der direkten Tre�er und dem projizierten Abstandder äuÿersten direkten Tre�er.Abbildung 4.17: Direkte Tre�er.Winkeldi�erenz zwishen vershiedenen RekonstruktionenMithilfe des Untershieds zwishen vershiedenen Rekonstruktionsmethoden kannbeurteilt werden, wie stabil die rekonstruierte Rihtung gegenüber der Methodeist. In Abbildung 4.16b ist die Untergrundunterdrükung für den Winkelabstandzwishen MPE-Likelihood�t und LineFit dargestellt. Es ist zu sehen, dass die Win-keldi�erenz der Fitresultate für falsh rekonstruierte Ereignisse deutlih gröÿer ist.Direkte Tre�erDas Prinzip der Likelihoodrekonstruktion besteht darin, aus der Laufzeit der Photo-nen die wahrsheinlihste Entfernung zwishen Spur und DOM zu ermitteln. Durh



56 Kapitel 4. AnalyseStreuung im Eis (siehe Abshnitt 3.2) verlieren die Photonen an Information über dieSpur. Daher sind ungestreute Photonen für die Rekonstruktion besonders nützlih.Nahdem eine Spur ermittelt wurde, können die direkten Tre�er Ndir gezählt wer-den, das heiÿt diejenigen Tre�er, bei denen die Photonen minimal gestreut wurden.Dabei werden als direkte Tre�er diejenigen Photonen angesehen, deren Residuenzei-ten zwishen -15 ns und 75 ns liegen. Die Projektion der äuÿersten direkten Tre�erauf die Spur legt die Gröÿe Ldir fest. Diese Gröÿe bestimmt den Hebelarm, der einegute Rekonstruktion ermögliht.Aufteilung der Tre�erEine naheliegende Strategie zur Erkennung von Ereignissen, bei denen während desTriggerfensters mehr als ein Teilhen den Detektor durhquert hat, besteht in derZuordnung der getro�enen DOMs auf vershiedene Spuren. Für diese Teilmengenwerden dann unabhängige Spurrekonstruktionen durhgeführt. Anhand des jeweilskleinsten Zenitwerts kann beurteilt werden, ob das Ereignis mit einem von obenkommenden atmosphärishen Myons kontaminiert ist. Es werden drei untershied-lihe Methoden angewendet, die Tre�er aufzuteilen.Zeitlihe Aufteilung: Tre�er vor der mittleren Zeit werden einem Satz zugeord-net, Tre�er danah einem anderen.Geometrishe Aufteilung: Alle getro�enen DOMs sowie deren Shwerpunkt wer-den auf die Spur der Likelihoodanpassung projiziert. Alle Tre�er werden danaheingeteilt, ob sie vor oder hinter dem Shwerpunkt liegen.Topologisher Trigger21: Es werden topologish zusammenhängende Tre�ermen-gen gebildet. Zwei Tre�er werden als zueinandergehörig betrahtet, wenn jede derfolgenden Bedingungen erfüllt ist:
• Der Abstand zwishen den DOMs beträgt niht mehr als 300 m,
• sie sind niht durh mehr als 30 DOMs getrennt, falls sie auf dem gleihenString liegen, und
• für den zeitlihen Abstand ∆t und den räumlihen Abstand ∆r ist die Glei-hung ∆t−∆r/c < 1000 ns erfüllt.4.5.2 VorselektionDie Erstellung eines kollaborationsweit genutzten Datensatzes, der für eine Vielzahlvon Analysen verwendet werden kann, geshieht in mehreren Shritten. In jedemShritt werden einerseits aufwendigere Rekonstruktionen durhgeführt, andererseitsauh Filterbedingungen de�niert, so dass sih der Untergrundanteil in den Datensukzessive verkleinert.Im ersten Shritt wird für Ereignisse, deren Zenit aus der einfah iterierten SPE-Rekonstruktion gröÿer als 80 Grad ist, gefordert, dass die reduzierte Likelihood21Der Begri� �Trigger� ist in diesem Zusammenhang irreführend, hat sih allerdings eingebürgert.
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rlogl2 kleiner oder gleih 8,2 ist. Weiterhin muss entweder der Zenit des Likelihood-�ts gröÿer als 70 Grad sein oder die Anzahl der Kanäle (NCh) gröÿer als 10.Im zweiten Shritt wird die Bedingung gestellt, dass entweder die Anzahl derdirekten Tre�er (Ndir) gröÿer als 5 oder die reduzierte Likelihood rlogl2 kleiner odergleih 7,38 oder die Anzahl der Kanäle (NCh) gröÿer als 80 ist.Der dritte Shritt shlieÿt die allgemeine Selektion ab und verlangt, dass die Er-eignisse durh den topologishen Trigger entweder niht aufgeteilt werden oder dasgröÿte Unterereignis mit einem Zenitwert gröÿer 80 Grad rekonstruiert wird. Auÿer-dem wird mit einer Kombination aus Ldir und Ndir die Bedingung (Ldir/60m)2 +
(Ndir/15)

2 > 1 aufgestellt.Nah dieser allgemeinen Vorselektion werden weitere Shritte zur Untergrundreduk-tion durhgeführt, die sih an den Zielen der Analyse orientieren. Für die vorlie-gende Arbeit werden die Selektionen anhand eines möglihen Signals aus selbst-annihilierender Dunkler Materie beurteilt und optimiert. Statt weiterhin sukzessiveShnitte auf einzelne Variablen durhzuführen, werden die Qualitätsgröÿen durhmultivariate Methoden kombiniert. Zunähst werden jedoh noh weitere Vorselek-tionen durhgeführt, die den Untergrund bereits deutlih reduzieren, ohne mögliheSignalereignisse maÿgeblih zu beein�ussen.Shnitt auf den Zenit: Bisher sind noh keine Ereignisse verworfen worden, dievon oben durh den Detektor laufen. Diese Arbeit beshränkt sih jedoh auf mög-lihe Neutrinoquellen aus der nördlihen Hemisphäre. Für das Training der multi-variaten Analyse werden zunähst Ereignisse mit einem rekonstruierten Zenitwertvon gröÿer 99 Grad ausgewählt. Dieser Shnitt wird für die eigentlihe Analyse auf90 Grad gelokert.Shnitt auf die Anzahl der Strings: Wenn alle getro�enen DOMs auf einemString liegen, ist das Tre�ermuster symmetrish im Azimut. Für solhe Ereignissekann zwar der Zenit ermittelt werden, eine sinnvolle Rekonstruktion des Azimuts istjedoh niht möglih. Daher wird gefordert, dass DOMs auf mehr als einem Stringgetro�en wurden.Shnitt auf den Cramér-Rao-Wert: Die Berehnung der Cramér-Rao-Au�ösungkann zu sehr hohen Werten führen. Durh einen weihen Shnitt auf den Shätzwertder Zenitau�ösung (σcr,Θ < 57, 3) wird der Wertebereih eingeshränkt, wodurh dieautomatisierte Binnierung der multivariaten Analyseroutinen erleihtert wird.Shnitt auf rlogl: In seltenen Fällen kann es passieren, dass die Likelihoodrekon-struktion fehlshlägt. Um diese Ereignisse herauszu�ltern wird verlangt, dass für dieLikelihood ein gültiger Wert abgespeihert ist.Shnitt auf aufgeteilte Ereignisse: Es wird gefordert, dass kein geometrishesoder zeitlihes Teilereignis einen Zenitwert von weniger als 57,3 Grad hat, also nihtals zu sehr von oben kommend rekonstruiert wurde.



58 Kapitel 4. Analyse4.5.3 Multivariate AnalysenDas Prinzip der Untergrundreduktion ist die Einteilung der Ereignisse in die KlassenUntergrund und Signal. Alle oben genannten Variablen eignen sih in vershiede-nem Maÿe, Untergrundereignisse von potentiellen Signalereignissen zu untershei-den. Durh multivariate Analysen, dass heiÿt die gleihzeitige Auswertung von ver-shiedenen Variablen, kann die Qualität der Klasseneinteilung erhöht werden. DasProgrammpaket TMVA22 [HSS+07℄ stellt eine Vielzahl an Implementierungen vonvershiedenen multivariaten Analysemethoden zu Verfügung, von denen im Folgen-den einige dargestellt werden.Rehtwinklige ShnitteDie einfahste Art der Untergrundreduktion anhand mehrerer Variablen besteht dar-in, für jede Gröÿe einen festen Wert zu de�nieren, anhand dessen entshieden wird,ob ein Ereignis der Untergrundklasse oder der Signalklasse zugeordnet wird. Dadurhwird ein n-dimensionaler Kubus im Phasenraum der Shnittwerte de�niert. Im ei-gentlihen Sinn handelt es sih hierbei niht um eine multivariate Analyse, da dieVariablen niht kombinativ, sondern naheinander verwendet werden. Ein weitererUntershied zu den übrigen hier vorgestellten Methoden ist, dass die Ergebnisse nihtin einem kontinuierlihen Wertebereih liegen, sondern direkt die Klassenzuordnungangeben. Während die Entsheidung über die Shnittwerte auh manuell per Au-genmaÿ getro�en werden kann, wird durh die in TMVA implementierte Routineder gesamte Parameterraum durhsuht, um für vershiedene feste Signale�zienzendas Shnittensemble mit optimaler Untergrundunterdrükung zu ermitteln.Fisher'shes DiskriminanzverfahrenEine häu�g angewendete multivariate Methode ist das Fisher'she Diskriminanzver-fahren [Fis36℄. Das Prinzip besteht darin, eine Linearkombination aus den Mess-gröÿen zu ermittelt, die beide Klassen optimal voneinander trennt. Dabei wird derAbstand der Mittelwerte in dieser Linearkombination gegenüber den Varianzen derKlassen maximiert. In Abbildung 4.18 wird das Prinzip anshaulih dargestellt.LikelihoodverfahrenAuh ein Likelihoodverfahren kann angewendet werden, um eine Klasseneinteilungvorzunehmen. Dafür wird für Signal das S und den Untergrund B das Likelihood-verhältnis
yL(i) =

LS(i)

LS(i) + LB(i)
(4.31)22TMVA=Toolkit for MultiVariate Analysis.
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Abbildung 4.18: Prinzip der Fisher'shen Diskriminanzanalyse. Aus den gemessenenGröÿen x1 und x2 wird eine Linearkombination gebildet, so dass derAbstand der beiden Klassen D gegenüber den Varianzen maximalwird. Entnommen aus [Lü07℄.berehnet, wobei sih die Likelihood aus den Wahrsheinlihkeitsdihten für die ein-zelnen Variablen zusammensetzt
LS,B(i) =

nvar∏

k=1

p(S,B),i(xk(i)) . (4.32)Die Wahrsheinlihkeitsdihten werden empirish aus den Trainingsdaten bestimmt.Zum Beispiel können die Variablen in ein Histogramm gefüllt werden, an das an-shlieÿend Spline-Funktionen23 angepasst werden.Boosted Deision TreeÄhnlih wie beim Verfahren rehtwinkliger Shnitte wird auh beim Boosted Deisi-on Tree24 sukzessive abgefragt, ob eine Variable gröÿer oder kleiner als ein bestimm-ter Wert ist. So entsteht eine Baumstruktur aus Entsheidungen, an dessen Endebeurteilt wird, welher Klasse das Ereignis zugeordnet wird. Der wesentlihe Unter-shied zum Verfahren rehtwinkliger Shnitte ist, dass jede Variable auh mehrfah23Eine Spline-Funktion, auh Polynomenzug genannt, ist eine stükweise aus Polynomen zusam-mengesetzte Funktion, die bestimmte stetige Di�erenzierbarkeitsbedingungen erfüllen.24English für "verstärkter Entsheidungsbaum".



60 Kapitel 4. Analyseabgefragt werden kann und somit niht nur ein Hyperwürfel als Signalregion de�-niert wird. Stattdessen wird der Phasenraum durh viele Hyperwürfel in Signal- undUntergrundregionen aufgeteilt.Die Zuverlässigkeit dieser Methode wird durh das sogenannte Boosting verbessert.Dazu werden naheinander eine hohe Anzahl an Bäumen trainiert, wobei die Ge-wihte der Ereignisse, die falsh klassi�ziert wurden, für den nähsten Baum miteinem Faktor α = (1−Rerr)/Rerr multipliziert werden. Hier steht Rerr für die Fehl-klassi�zierungsrate. Die Beurteilung, wie sehr ein Ereignis dem Untergrund oderSignal ähnelt, wird dann anhand der Gröÿe
y(~x) =

1

NBaum

NBaum∑

i=1

ln(αi) · hi(~x) (4.33)vorgenommen. Dabei bezeihnet ~x die Eingangsvariablen und NBaum die Gesamtan-zahl der trainierten Bäume. Die Gröÿe hi nimmt einen Wert von +1 an, wenn deri-te Baum das Ereignis als Signal klassi�ziert, und -1, wenn es als Untergrund einge-ordnet wird. Daraus ergibt sih ein weiterer Vorteil des Boostings: Als Ergebnis wirdkeine binäre Entsheidung geliefert, sondern eine kontinuierlihe Variable. Es könnenalso je nah Bedarf höhere oder niedrigere Anforderungen an die Signalähnlihkeiteines Ereignisses gestellt werden.4.5.4 Bewertung der multivariaten Methoden und Wahl einesoptimalen Satzes von VariablenAlle multivariaten Analysemethoden müssen zunähst trainiert werden, das heiÿt,es müssen anhand von Datensätzen, für die die Klassenzugehörigkeit bekannt ist, diejeweiligen Entsheidungskriterien gebildet werden. Zum Vergleih wurden die obenbeshriebenen Methoden mit den jeweils gleihen Variablen trainiert.Für die Signalklasse wurden dabei simulierte Neutrinoereignisse verwendet. DieEnergieverteilung des Signals hängt sowohl vom Annihilationskanal als auh vonder Masse der WIMPs ab (siehe Abshnitt 2.5.1) ab. In der vorliegenden Arbeitsollen Hypothesen mit vershiedenen Massen zwishen 300GeV und 100TeV so-wie untershiedlihe Kanäle getestet werden. Um die Selektion auf alle Spektrenexakt zu optimieren müsste das Training für jede der Hypothesen wiederholt wer-den. Da die Spektren sih allerdings zum Teil nur gering untersheiden, würde dieseVorgehensweise zu einer unnötigen Komplexität führen, die zu zufällig shwanken-den Sensitivitäten führen kann. Stattdessen werden die Methoden nur mit einemSignalspektrum trainiert: Die simulierten Neutrinos werden so gewihtet, dass sieeinem Neutrinosignal entsprehen, das bei WIMP-Annihilationen in Tauonen ent-steht. Bezüglih der untershiedlihen WIMP-Massen wird ein gemitteltes Spektrumverwendet.Im Gegensatz zur Signalklasse wird die Untergrundklasse niht durh Simulationenfestgelegt, da die Übereinstimmung zwishen der Simulation und den tatsählih
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(a) Untergrundreduktion gegen E�zienz für ein über die WIMP-Massengemitteltes τ+τ−-Spektrum für vershiedene multivariate Methoden.Die verwendeten Variablen sind reduzierte Likelihood, bayesisher Li-kelihoodquotient, Winkelabstand zwishen MPE-Likelihood�t und Line-Fit, projizierter Abstand der äuÿersten direkten Tre�er und Cramér-Rao-Au�ösungsshätzer.
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62 Kapitel 4. Analysegemessenen Daten für shleht rekonstruierte atmosphärisher Myonen niht zufrie-denstellend ist. Stattdessen werden die gemessenen Daten nah der Vorselektionals Untergrund zum Training verwendet. Zwar enthalten diese eventuell auh diegesuhten Signalereignisse, doh ist deren Anteil so gering, dass sie beim Trainingniht ins Gewiht fallen.Um eine Übertrainierung25 zu verhindern, werden die Datensätze intern durh dieTMVA-Routinen in zwei Teile geteilt, so dass der eine Teil zum Training verwen-det wird und die Ergebnisse mit dem zweiten Teil überprüft werden können. DieÜbertrainierungse�ekte stellen sih als sehr gering heraus.Die ROC-Kurven sind in Abbildung 4.19a dargestellt. Es ist klar zu erkennen, dassder Boosted Deision Tree bei gleiher Signale�zienz die beste Untergrundreduktionbietet.Testweise wurden BDTs mit vershiedenen Kombinationen von Variablen trainiert.Den ROC-Kurven in Abbildung 4.19b ist zu entnehmen, dass die besten Ergebnissebei der Verwendung der reduzierten Likelihood, dem bayesishen Likelihoodquotien-ten, dem Winkelabstand zwishen MPE-Likelihood�t und LineFit, dem projiziertenAbstand der äuÿersten direkten Tre�er und dem Cramér-Rao-Au�ösungsshätzererzielt werden.Nah diesen Tests wurde entshieden, dass in dieser Analyse für alle Signalhypothe-sen ein gemeinsamer BDT zur Untergrundreduktion verwendet wird, der mit denoben genannten Variablen anhand eines mittleren χχ → τ+τ−-Spektrum trainiertwurde. Die Verteilung der BDT-Werte ist in Abbildung 4.20 zu sehen.4.5.5 Bestimmung des optimalen Shnittwertes und der opti-malen SuhfenstergröÿeDurh die Anwendung eines BDTs wird für jedes Ereignis ein Wert berehnet, dergröÿer ist, je höher die Ähnlihkeit mit der Signalerwartung ist. Es ist jedoh nohniht festgelegt, ab welhem Wert ein Ereignis tatsählih als Signal angesehen wirdund somit für die Analyse verwendet werden kann. Neben diesem Shnittwert mussauÿerdem der Radius des Fensters gewählt werden, in dem nah einem Signal ge-suht wird. Um die Auswahl von Shnittwert und Suhfenstergröÿe niht willkürlihzu tre�en, werden diese Werte optimiert, so dass die bestmöglihe obere Grenzeauf den Neutrino�uss und den Annihilationsquershnitt zu erwarten ist. Im Fol-genden werden zunähst die Gröÿen Sensitivität und E�zienz de�niert, die für dieOptimierung verwendet werden. Danah erfolgt die Beshreibung des Optimierungs-verfahren.25Eine Methode heiÿt übertrainiert, wenn statistishe Fluktuationen in den Trainings-Datensätzendie Entsheidungskriterien beein�ussen.
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Abbildung 4.20: Verteilung der BDT-Werte für untershiedlihe Datensätze: gemes-sene Daten (untergrunddominiert), simulierte atmosphärishe Neu-trinos und simulierte Neutrinos aus WIMP-Annihilationen. Der ver-tikale Strih deutet einen typishen Shnittwert an.SensitivitätAls Sensitivität wird eine obere Grenze bezeihnet, die erwartet wird, falls kein Si-gnal vorliegt [HR03℄. Wenn in einem Experiment unendlih häu�g nah einem Signalgesuht würde, das niht vorhanden ist, entsprähe die Sensitivität der durhshnitt-lihen oberen Grenze aus allen Wiederholungen. Zur Berehnung der Grenzen wirddie Feldman-Cousins-Methode verwendet, die in Abshnitt 4.9 beshrieben wird.Die Grenzen auf die Anzahl der Signalereignisse im 90% Kon�denzniveau
µ90(nobs, nbkgd) hängen von der Anzahl der erwarteten Untergrundereignisse nbkgdund der Anzahl der beobahteten Ereignisse nobs ab. Die durhshnittlihe Grenzeist dann die Summe der Grenzen aller möglihen Messergebnisse (nobs = 0, 1..∞),gewihtet mit der jeweiligen Poisson-Wahrsheinlihkeit

µ90(nbkgd) =

∞∑

nobs=0

µ90(nobs, nbkgd)
(nbkgd)

nobs

(nobs)!
exp(−nbkgd) . (4.34)Da die Sensitivität nur von der erwarteten Anzahl an Untergrundereignissen ab-hängt, bietet es sih an, die Werte zu tabellieren. Damit muss Gleihung 4.34 nihtjedesmal neu ausgewertet werden und es wird eine erheblihe Beshleunigung desOptimierungsprozesses erreiht. Die Summe kann dabei selbstverständlih niht bis

nobs = ∞ ausgeführt werden. Stattdessen werden solange Terme addiert, bis dieWahrsheinlihkeit aller durhlaufenen Werte von nobs gröÿer als 99% ist:
nmax∑

nobs=0

(nbkgd)
nobs

(nobs)!
exp(−nbkgd) > 0.99 . (4.35)



64 Kapitel 4. AnalyseDurh die Fakultät in der Poisson-Funktion ist die Berehnung der Sensitivität fürhohe Werte von nobs numerish problematish. Daher wird die Poisson-Verteilungab einer Untergrundanzahl von nbkgd ≥ 50 durh eine Gauÿ-Verteilung ersetzt
µ90(nbkgd) =

∞∑

nobs=0

µ90(nobs, nbkgd)
1

√
2πnbkgd

exp

(

−(nobs − nbkgd)
2

2nbkgd

)

. (4.36)Die Abweihung der Ergebnisses durh diese Näherung ist vernahlässigbar. Insge-samt wurden die Sensitivitäten bis zu einer Untergrundanzahl von 800 in Shrittenvon 0,1 berehnet. Da die Erstellung der Tabelle einen hohen Rehenaufwand verur-saht, wurde sie abshnittsweise auf Maigrid, einem Rehnerverbund in Mainz mit354 Prozessorkernen, vorgenommen. In Abbildung 4.21 ist die Sensitivität gegen dieAnzahl der Untergrundereignisse dargestellt.Der Untergrund besteht aus atmosphärishen Neutrinos und Myonen und hängtvom Zenit ab, niht jedoh vom Azimut. Die Ereignisse werden sih also in einemengen Zenitband um die zu untersuhende Region gleihmäÿig verteilen. Diese Tat-sahe wird dazu ausgenutzt, die Untergrundanzahl direkt mithilfe des gemessenenDatensatzes abzushätzen: Diejenigen Ereignisse, deren Zenitwerte niht mehr als2,5Grad vom Zenit der Quelle θ abweihen, und die alle Shnitte überleben, werdengezählt. Diese Anzahl wird vom Raumwinkel des Zenitbandes
∆ΩZenitband = 2π(cos(θ − 2,5◦)− cos(θ + 2,5◦)) (4.37)auf den Raumwinkel des Suhfensters mit Radius δθ
∆ΩSuhfenster = 2π(1− cos(δθ)) (4.38)skaliert. Ist δθ gröÿer als 2,5Grad, so wird die Ausdehnung des Zenitbandes demRadius angepasst, um die Änderungen der Ereignisraten mit dem Zenit besser be-rüksihtigen zu können.E�zienzDie vorgehend beshriebenen Selektionsshritte zielen darauf ab, den Untergrundaus atmosphärishen Myonen herauszu�ltern. Da es hierzu keine perfekten Ent-sheidungskriterien gibt, kommt es zwangsläu�g auh vor, dass Ereignisse verworfenwerden, die aus einer astronomishen Quelle stammen könnten. Welher Anteil anSignalereignissen den Selektionsprozess überlebt, wird durh die E�zienz angege-ben. Für den Optimierungsprozess wird die E�zienz der BDTs bestimmt, da nurder Shnittwert auf diese Gröÿe variiert wird, die Vorselektion dagegen bereits fest-gelegt ist.Neben dem BDT-Shnitt wirkt sih auh die Auswahl der Suhfenstergröÿe auf dieE�zienz aus: Durh die begrenzte Au�ösung des Detektors und durh die Rihtungs-abweihung zwishen Myon und Neutrino streuen die rekonstruierten Herkunftsrih-tungen von Signalereignissen um ihre Quelle. Je kleiner der Radius gewählt wird,
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Abbildung 4.21: Sensitivität gegen die Anzahl der erwarteten Untergrundereignisse.desto geringer ist der Signalanteil, der innerhalb des Fensters liegt und somit für dieAnalyse berüksihtigt wird. Wie diese Streuung verteilt ist, hängt vom Energiespek-trum der Neutrinos ab und wird von der Punktspreizfunktion (PSF) beshrieben. InAbbildung 4.22 ist diese Verteilung für den Annihilationskanal χχ → τ+τ− und ei-ne WIMP-Masse von 1 TeV als shwarze Linie dargestellt. Die Punktspreizfunktiongibt also an, wie die rekonstruierten Rihtungen verteilt sind, wenn die tatsähliheHerkunftsrihtung aller Neutrinos gleih ist, also eine Punktquelle vorliegt.Hat dagegen die Quelle eine Ausdehnung, verbreitert sih auh die Verteilung derrekonstruierten Rihtungen. Dieser Umstand kann berüksihtigt werden, indem diePSF mit der Quellfunktion gefaltet wird. Die Quellfunktion beshreibt wie der Win-kelabstand zwishen der Neutrinorihtung und dem Mittelpunkt der Quelle verteiltist. Für Halos Dunkler Materie wird sie durh die Dihteverteilung der DunklenMaterie festgelegt, die in Abshnitt 2.5.2 diskutiert wird. Das Integral über dasDihtequadrat entlang der Sihtlinie gibt an, wie stark ein möglihes Neutrinosignalaus der entsprehenden Rihtung ist. Da die Halos kugelsymmetrish sind, kann umdie Quelle herum integriert werden, um eine eindimensionale Verteilung des Winkel-abstands Θ zu erhalten. Dadurh ergibt sih ein zusätzliher Faktor von 2π sinΘ.Da sowohl die Punktspreizfunktion als auh die Quellfunktion im Allgemeinen nurnumerish berehnet werden können, wird für die Faltung der beiden ein Monte-Carlo-Verfahren verwendet: Während die experimentellen Abweihungen zwishenNeutrinorihtung und rekonstruierter Spur ∆Θexp aus dem simulierten Datensatzentnommen werden können, wird der Winkelabstand zwishen der Neutrinorihtungund dem Mittelpunkt der Quelle ∆Θquel gemäÿ der Quellfunktion zufällig bestimmt.Der relative Orientierungswinkel γ der beiden Abweihungen wird ebenfalls zufälligermittelt. Somit wird ein Dreiek aufgespannt, dessen fehlende Seite die Gesamtab-weihung ∆Θgesamt ist und nah dem Kosinussatz
∆Θges = ∆Θ2

exp +∆Θ2
quel − 2 ·∆Θexp ·∆Θquel · cos γ (4.39)
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gefaltete PSF (Virgo)(d) Integrierte Punktspreizfunktion vorund nah der Faltung mit demSubstrukturen-Pro�l für den Galaxien-haufen Virgo.Abbildung 4.22: Punktspreizfunktionen für WIMPs der Masse 1 TeV und den Anni-hilationskanal χχ → τ+τ− vor und nah der Faltung mit vershie-denen Quellpro�len.beträgt. Fluktuationen durh die zufällige Bestimmung von ∆Θ und γ werden dabeiminimiert, indem die Auswertung für jedes Ereignis zehnmal wiederholt wird. Diemehrfahe Verwendung von Datenpunkten zur Erhöhung der Statistik wird Over-sampling genannt.In Abbildung 4.22 ist für vershiedene Halomodelle das Ergebnis der Faltung undsomit die Verteilung der Gesamtabweihung zwishen rekonstruierter Rihtung undMittelpunkt der Quellen angegeben. Dabei wurden für NFW- und Burkert-Pro�ledie Parametersätze mit maximalen Skalenradien aus [MSC06b℄ verwendet. Auhmit dieser äuÿerst groÿen Quellausdehnung gibt es für reine NFW-Pro�le nur einenmarginalen Untershied zur ungefalteten Punktspreizfunktion. Demnah ist es ge-rehtfertigt, diese Halos als Punktquellen anzusehen und die E�zienz direkt aus der
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Abbildung 4.23: Zur Optimierung: Sensitivität geteilt durh E�zienz als Funktionder Suhfenstergröÿe und des BDT-Shnittwertes.integrierten PSF zu bestimmen (Abbildung 4.22b). Das NFW-Pro�l wird in dieserArbeit sowohl für Zwerggalaxien als auh als konservative Abshätzung für Galaxienund Galaxienhaufen angenommen. Weiterhin ist zu sehen, dass die Verteilung durhBurkert-Pro�le, die einen Kern relativ konstanter Dihte besitzen, etwas stärker ver-breitert werden als durh NFW-Pro�le. Der Untershied ist jedoh gering, so dassdieser Pro�ltyp für die Analyse niht berüksihtigt wird.Für Galaxien und Galaxienhaufen wird alternativ zu den reinen NFW-Pro�len auhdie Existenz von Unterstrukturen in der Dihteverteilung berüksihtigt, wie in Ab-shnitt 2.5.2 beshrieben. Dies hat eine erheblihe Verbreiterung der Quellregionzur Folge, die niht mehr vernahlässigt werden kann, wie in Abbildung 4.22 zusehen ist. Daher wird in diesem Fall die E�zienz aus der integrierten Faltung ausPunktspreizfunktion und Quellfunktion bestimmt (siehe Abbildung 4.22d).OptimierungsverfahrenWie oben beshrieben soll die Analyse darauf optimiert werden, dass eine möglihsteinshränkende Grenze auf den Neutrino�uss gesetzt werden kann, falls kein Signaldetektiert wird. In [HR03℄ wird beshriebenen, wie dieses Ziel erreiht werden kann:Der Shnittwert auf den BDT und die Suhfenstergröÿe werden so gewählt, dass derQuotient aus Sensitivität und E�zienz minimal ist:
µ90/ǫsig → min . (4.40)Der Grund dafür ist leiht nahzuvollziehen: Für einen angenommenen Fluss Φ wirdim Durhshnitt eine bestimmte Anzahl an Signalereignissen ns gemessen, die vomShnittwert auf den BDT und von der Suhfenstergröÿe abhängt. Wird jedoh keinSignal gemessen, kann eine Grenze µ90 auf die Anzahl der Signalereignisse bestimmt
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Abbildung 4.24: Vergleih der Sensitivitäten für Segue 1 bei einer individuellen Op-timierung aller Massenhypothesen und bei einer einheitlihen, aufeine WIMP-Masse von 5 TeV optimierten Wahl von BDT-Shnittund Suhfenstergröÿe.werden. Die entsprehende Grenze auf den Fluss ist dann durh
Φ90 = Φ

µ90

ns
(4.41)gegeben. Da die Anzahl der erwarteten Signalereignisse proportional zur E�zienz

ǫsig ist, verhält sih auh die Grenze auf den Fluss proportional zu µ90/ǫsig. Ab-bildung 4.23 zeigt den Verlauf von µ90/ǫsig für die Zwerggalaxie Segue 1 und einEnergiespektrum für WIMPs der Masse 1 TeV, die über den Kanal χχ→ τ+τ− an-nihilieren. Um das Minimum dieser zweidimensionalen Funktion zu ermitteln, wirdfolgender iterativer Algorithmus angewendet: Zunähst wird bei festem Shnittwertdie Suhfenstergröÿe in Shritten von 0,1◦ variiert, und der Wert µ90/ǫsig ausgewer-tet. Danah wird bei der Fenstergröÿe, für die µ90/ǫsig am kleinsten ist, der Shnitt-wert variiert. Der Vorgang wird ein zweites Mal für das jeweils kleinste µ90/ǫsigwiederholt, um die Genauigkeit des Minimums weiter zu erhöhen. Mit dieser sehreinfahen Methode werden die Minima hinreihend shnell gefunden, so dass aufdie Implementierung eines komplexeren Minimierungsalgorithmus verzihtet werdenkonnte.Das Signal�ussspektrum hängt von der angenommenen WIMP-Masse und vom An-nihilationskanal ab, die E�zienz ist zenitabhängig und damit für jede Quelle un-tershiedlih. Da in dieser Analyse fünf Annihilationskanäle und 20 Massen für12 Analysen26 getestet werden sollen, wurden 1200 Optimierungen durhgeführt.Zur Vereinfahung werden letztlih jedoh für jede Analyse und für jeden Anni-hilationskanal einheitlihe Shnittwerte und Suhfenstergröÿen verwendet, die für26Eine Galaxie und zwei Galaxienhaufen mit jeweils zwei Halopro�len, sowie fünf einzelne Zwerg-galaxien und ein Staking.



4.6. Berehnung von Neutrino�üssen und Annihilationsquershnitten 69WIMP-Massen von 5TeV optimiert werden. Die Sensitivitätseinbuÿen für kleinereund gröÿere Massen sind nur gering, wie in Abbildung 4.24 zu sehen ist. Würdendagegen für jede Masse untershiedlihe Werte verwendet, könnten die Kurven deroberen Grenzen aufgrund von statistishen Shwankungen der Ereigniszahlen starkvariieren.4.6 Berehnung von Neutrino�üssen und Anni-hilationsquershnittenIn dieser Analyse werden die Ereignisse innerhalb eines Suhfensters gezählt undmit den erwarteten Untergrundzahlen verglihen. Falls es keinen signi�kanten Über-shuss gibt, werden daraus obere Grenzen für die Anzahl an Signalereignissen be-rehnet. Die Anzahl hängt jedoh von der E�zienz des Detektors und der Analyse abund hat somit keine direkte physikalishe Bedeutung. Daher müssen die Ergebnissenoh in Neutrino�üsse übersetzt werden, aus denen sih Annihilationsquershnitteder Dunkle-Materie-Teilhen ableiten lassen.Nah Gleihung 2.12 ist das Energiespektrum dΦ/dE proportional zu dNA/dE, derdi�erentiellen Neutrinoanzahl pro Annihilation:
dΦ

dE
= k · dNA

dE
. (4.42)Der Verlauf des Spektrums dNA/dE ist für jede der 20 WIMP-Massen, die getestetwerden sollen, bekannt (siehe Abshnitt 2.5.1). Um den Normierungsfaktor

k =
〈σv〉
8πm2

χ

J(∆Ω) (4.43)zu ermitteln, wird zunähst ein Fluss mit kangen = 1 s−1m−2 angenommen unddie daraus resultierende Anzahl an Signalereignissen nangen ermittelt.27 Da k und n27Um die Anzahl nangen zu bestimmen, können zum Beispiel Datensätze mit simulierten Punkt-quellen verwendet werden. Die E�zienzen hängen jedoh vom Zenitwinkel ab und somit hättediese Vorgehensweise den Nahteil, dass für die Position jeder Quelle ein eigener Datensatzsimuliert werden müsste. Jedoh kann auh mit der in Abshnitt 4.1 beshriebenen simuliertendi�usen räumlihen Verteilung die gesuhte Ereignisanzahl bestimmt werden. Dazu werden dieSimulationsdaten zunähst so umgewihtet, dass die Energieverteilung dem Spektrum
dΦdi�us
dE

= 1 s−1m−2sr−1 · dNA

dEentspriht. Danah werden die Ereignisse im Simulationsdatensatz in einem Zenitbereih von2,5Grad ober- und unterhalb der Quelle gezählt und auf die Datennahmezeit umgerehnet.Nah Division durh den Raumwinkel, den das Zenitband abdekt, ergibt sih die Anzahl derEreignisse pro Steradiant. Diese Zahl entspriht der Ereignisanzahl einer Punktquelle mit demSpektrum
dΦpunkt

dE
= 1 s−1m−2 · dNA

dE
.



70 Kapitel 4. Analyseproportional sind28, kann der Normierungsfaktor, der der tatsählih beobahtetenSignalanzahl nobs entspriht, durh
k =

nobs
nangen kangen (4.44)berehnet werden. Aus k kann dann direkt der geshwindigkeitsgemittelte Anni-hilationsquershnitt

〈σv〉 = 8πm2
χ

J(∆Ω)
· k (4.45)bestimmt werden. Für den Gesamt�uss wird bei der Integration von dNA/dE eineuntere Grenze von 100GeV gewählt,

ΦE>100GeV = k ·
∫ ∞

E=100GeV dNA

dE
, (4.46)da die Detektionswahrsheinlihkeit von Neutrinos geringerer Energie für IeCubeohne DeepCore sehr klein ist.In Abbildung 4.25 sind die Sensitivitäten des Flusses und des Wirkungsquershnit-tes in Abhängigkeit von der WIMP-Masse für die untersuhten Zwerggalaxien imAnnihilationskanal χχ→W+W− zu sehen, die aus den Sensitivitäten der Ereignis-zahlen berehnet wurden. Die Sensitivitäten der übrigen Kanäle sind in Anhang Eangegeben. Die Tatsahe, dass die Verläufe der Wirkungsquershnitte stark vonein-ander abweihen, ist auf die sehr untershiedlihen J-Faktoren der vershiedenenQuellen zurükzuführen. Dagegen spielen für die Flusssensitivitäten lediglih dieuntershiedlihen Zenitwerte eine Rolle, so dass die Kurven in der gleihen Gröÿen-ordnung liegen.4.7 Staking von ZwerggalaxienDie Sensitivitäten können verbessert werden, indem mehrere Quellen gleihzeitigbetrahtet werden. Diese als Staking29 bezeihnete Methode wurde in [AAA+06b℄erstmals für Neutrinoteleskope angewendet und beruht auf dem Prinzip, niht zu-sammenhängende Bereihe um Quellen zu überlagern und wie eine einzige Region zuverwenden. Als erstes wird, wie in Abshnitt 4.5.5 beshrieben, der Shnitt auf denDurh die Multiplikation mit der E�zienz ergibt sih die gesuhte Anzahl nangen.28Es gilt:

n = T ·
∫

Ae�(E)
dΦ

dE
dE = k · T ·

∫

Ae�(E)
dNA

dE
dEmit der Datennahmezeit T und der e�ektiven Flähe Ae�, die ein Detektor mit 100% Nah-weiswahrsheinlihkeit hätte.29English für Stapeln.
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(a) Sensitivitäten der integralen Neutri-no�üsse bei Energien oberhalb von100GeV für Zwerggalaxien. WIMP-Masse (GeV)
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(b) Sensitivitäten der Annihilationsquer-shnitte für Zwerggalaxien. Die leih-ten Strukturen kommen durh statisti-she Fluktuationen in den simuliertenDaten zustande.
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(d) Sensitivitäten der Annihilationsquer-shnitte für Galaxien und Galaxien-haufen.Abbildung 4.25: Sensitivitäten gegen die angenommene WIMP-Masse für den An-nihilationskanal χχ→ W+W−.BDT und die Suhfenstergröÿen für alle beteiligten Quellen einheitlih festgelegt.Sie werden so optimiert, dass µ90/ǫsig minimal wird, wobei die Sensitivität µ90 ausder erwarteten Untergrundanzahl aller Quellen berehnet wird. Die E�zienz ǫsig istder Durhshnittswert für alle Quellen. Die Anzahl der gefundenen Ereignisse in deraus mehreren Bereihen bestehenden Quellregion lässt sih dann mit dem erwartetenUntergrund vergleihen. Falls es keinen signi�kanten Übershuss gibt, kann daraus �wie bei der Analyse der Einzelquellen � eine obere Grenze auf den Gesamt�uss allerbeteiligten Quellen bestimmt werden. Für die Umrehnung auf einen Wirkungsquer-shnitt wird der Gesamt�uss auf die einzelnen Quellen gemäÿ der J-Faktoren, dieproportional zur Flusserwartung sind, aufgeteilt.Entgegen der Intuition wird jedoh niht die beste Sensitivität erreiht, wenn allebekannten Quellkandidaten einbezogen werden. Der Grund liegt darin, dass der Un-
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Abbildung 4.26: Sensitivitäten für das Staking von vershiedenen Quellkombinatio-nen für den Annihilationskanal χχ→ τ+τ−.tergrund proportional mit der Anzahl der Quellen steigt, die erwartete Signalstärkedagegen von den J-Faktoren abhängt. Um die optimale Anzahl an Quellen zu ermit-teln, werden zunähst nur die beiden Quellen mit der besten Sensitivität (Segue 1und Ursa Major II) kombiniert. Wie in Abbildung 4.26 zu sehen ist, verbessert sihdie Sensitivität gegenüber der Einzelanalyse von Segue 1. Dagegen zeigt sih, dassdurh Hinzunahme der nähstshwäheren Quelle Coma Berenies bereits zu vielUntergrund gegenüber dem erwarteten Signal addiert wird, so dass sih die Sensiti-vität wieder vershlehtert. In der weiteren Analyse wird also nur ein Staking vonSegue 1 und Ursa Major II durhgeführt. Bei der Verwendung einer Likelihoodme-thode [?℄ könnten alle Quellen einbezogen werden. Darauf wird in dieser Analysejedoh verzihtet, da der erwartete Sensitivitätsgewinn klein ist.4.8 ErgebnisseDie Optimierungen wurden für fünf Zwerggalaxien und für das Staking von Segue 1und Ursa Major II durhgeführt. Auÿerdem wurden die Andromeda-Galaxie unddie Galaxienhaufen Virgo und Coma analysiert. Für die drei letztgenannten Quellenwurden Suhfenstergröÿe und Shnittwert jeweils sowohl für reine NFW-Pro�le alsauh unter Berüksihtigung von Unterstrukturen angepasst. Jede dieser zwölf Opti-mierungen wurde für die Annihilationskanäle χχ→ τ+τ−, χχ→ bb̄, χχ→W+W−,
χχ→ µ+µ− und χχ→ νν̄ wiederholt, so dass insgesamt 60 einzelne Analysen durh-geführt wurden, von denen jedoh niht alle statistish unabhängig sind. So kommtes vor, dass die Optimierungen für vershiedene Annihilationskanäle die gleihen



4.9. Bestimmung von oberen Grenzen auf den Annihilationsquershnitt 73Fenstergröÿen und Shnittwerte liefern. Dies tritt besonders für den Tauon- und denMyonkanal auf, deren Energiespektren sih ähnlih sind. Trotz dieser teilweisen sta-tistishen Abhängigkeit führt die hohe Anzahl an Analysen zu einer höheren Wahr-sheinlihkeit, dass in einer der Analysen eine starke statistishe Shwankung auf-tritt, die fälshliherweise als zusätzlihes Neutrinosignal interpretiert würde (lookelsewhere e�et). Um die Gefahr einer falshen Entdekung zu verringern, wurdenvor der vollständigen Auswertung der Daten zwei Analysen festgelegt, für die eineAbweihung von der Untergrunderwartung als Entdekung proklamiert würde: Fürdie Zwerggalaxien ist das Staking von Segue 1 und Ursa Major II die sensitivsteAnalyse. Für die übrigen Quellen werden vom Virgohaufen unter Berüksihtigungvon Unterstrukturen die besten Ergebnisse erwartet. Für beide Quellen wurde der
χχ→W+W−-Kanal gewählt.In Tabelle 4.1 sind die Fenstergröÿen und Shnittwerte, sowie die erwarteten Un-tergrundzahlen und die tatsählih gemessenen Ereigniszahlen dargestellt. Der er-wartete Untergrund wurde aus den Ereignisraten in einem Zenitband von 2,5 Gradober- und unterhalb des Quellenzenits bestimmt. Falls die Suhfenstergröÿe 2,5 Gradübershreitet, wird auh das Zenitband entsprehend vergröÿert.Für das Staking wurden 13 Ereignisse bei einem erwarteten Untergrund von 12,8gefunden und für den Virgohaufen 102 Ereignisse bei einem Untergrund von 103. Eskonnte also kein Neutrino�uss nahgewiesen werden. Auh in den anderen Analysentraten keine signi�kanten Abweihungen auf.Diese Ergebnisse sind völlig unabhängig von theoretishen Modellen, da lediglih Er-eigniszahlen in vershiedenen Regionen verglihen werden. Allerdings kann aus die-sen Zahlen lediglih die Abwesenheit eines Signals direkt abgelesen werden. Um wei-tere physikalish relevante Informationen zu erhalten, werden zunähst obere Gren-zen auf die Anzahl der Signalereignisse bestimmt, aus denen � wie in Abshnitt 4.6beshrieben � Grenzen auf den Neutrino�uss und auf den Annihilationsquershnittberehnet werden.4.9 Bestimmung von oberen Grenzen auf den An-nihilationsquershnittBei der Nennung eines Ergebnisses ist es in jegliher quantitativen Wissenshaft vongrundlegender Bedeutung, dass ein Fehlerintervall angegeben wird. Es wurde be-reits festgestellt, dass kein Signal aus den untersuhten Quellen nahgewiesen wer-den konnte, die Messung also mit der Nullhypothese kompatibel ist. In diesem Fallwird das Fehlerintervall durh eine obere Grenze ausgedrükt, mit der angegebenwird, welher Bereih der gesuhten Gröÿe mit der Wahrsheinlihkeit des Kon�-denzniveaus ausgeshlossen werden kann. Im nähsten Abshnitt wird diskutiert,wie Grenzen mit der Neyman-Methode mit einem Ordnungsprinzip nah Feldmanund Cousins gesetzt werden. Danah wird diskutiert, wie in diesem Algorithmus mit



74
Kapitel4.A
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Segue 1 1,2 0,25 8,7 10 1,4 0,24 13,3 18 1,1 0,24 8,2 12 1,2 0,25 8,7 10 0,9 0,26 4,3 6Ursa Major II 1,1 0,24 4,6 1 1,1 0,23 5,2 1 1,4 0,24 7,4 8 1,1 0,24 4,6 1 0,9 0,23 3,5 1Ursa Minor 1,3 0,23 6,6 5 1,5 0,22 9,6 8 1,3 0,23 6,6 5 1,3 0,25 5,1 4 1,3 0,22 7,2 5Coma Berenies 1,1 0,23 8,3 3 1,3 0,23 11,6 4 1 0,26 4,7 1 1,1 0,23 8,3 3 1 0,26 4,7 1Drao 1,1 0,23 5,6 8 1,6 0,22 13,4 15 1,1 0,23 5,6 8 1,1 0,23 5,6 8 1,2 0,26 4,5 8Staking (Seg1 1 0,25 9,5 8 1,3 0,23 20,0 23 1,1 0,24 12,8 13 1 0,25 9,5 8 0,8 0,26 5,3 4+ UMa II)Virgo (subhalos) 3,5 0,24 92,1 89 4 0,16 322 325 3,7 0,24 103 102 3,5 0,24 92,1 89 4 0,26 94,7 92Virgo (NFW) 1,2 0,25 9,6 9 1,4 0,2 23,9 19 1,2 0,25 9,6 9 1,2 0,25 9,6 9 1 0,26 5,9 5Coma (subhalos) 1,9 0,25 17,5 17 2,1 0,21 35,8 40 1,7 0,25 14,0 15 1,7 0,25 14,0 15 1,8 0,26 13,5 15Coma (NFW) 1,1 0,25 5,9 6 1,3 0,21 13,7 13 1,1 0,25 5,9 6 1,1 0,25 5,9 6 1 0,25 4,8 5M31 (subhalos) 7 0,25 201 194 8,2 0,22 413 418 7 0,25 201 194 7 0,25 201 194 7 0,25 201 194M31 (NFW) 1,1 0,23 6,4 2 1,2 0,24 6,7 1 1,1 0,23 6,4 2 1,1 0,23 6,4 2 0,9 0,23 4,3 0Tabelle 4.1: Selektionsparameter und Anzahl an Ereignissen für die untersuhten Quellen und Annihilationskanäle.



4.9. Bestimmung von oberen Grenzen auf den Annihilationsquershnitt 75einer halb-bayesishe Erweiterung auh systematishe Unsiherheiten berüksihtigtwerden können.4.9.1 Methode nah Feldmann und CousinsBei der Bestimmung eines klassishen Kon�denzintervalls nah Neyman [Ney37℄ wirdein Intervall [µ1, µ2] gesuht, das den wahren Wert µt mit einer Wahrsheinlihkeitenthält, die dem Kon�denzniveau α entspriht:
P (µt ∈ [µ1, µ2]) = α . (4.47)Bei einer frequentistishen Interpretation dieser Gleihung wird der wahre Wert nihtals variabel angesehen, sondern das Kon�denzinterval. Das heiÿt, dass für α = 0,9 dieAussage �Mit neunzigprozentiger Wahrsheinlihkeit liegt der wahre Wert zwishen

µ1 und µ2� niht zulässig ist. Stattdessen kann gesagt werden, dass bei wiederholterDurhführung des Experiments in 9 von 10 Fällen das jeweils resultierende Kon�-denzintervall den unveränderlihen wahren Wert umshlieÿt.Wie ein geeignetes Intervall konstruiert werden kann, lässt sih leiht wie folgt veran-shaulihen. Bei einem Zählexperiment, wie es in der vorliegende Analyse vorliegt,folgt die Anzahl der Untergrundereignisse nb einer poissonishen Wahrsheinlih-keitsverteilung:
P (nb|λb) =

λnb

b e
−λb

nb!
. (4.48)Hier ist λb der Erwartungswert der Untergrundereignisse, der als bekannt voraus-gesetzt wird. Auh die Anzahl der Signalereignisse folgt einer Poisson-Verteilung.Jedoh ist der Signalerwartungswert λs unbekannt und soll durh das Experimentabgeshätzt werden. Da die Summe zweier Poisson-Verteilungen ebenfalls Poisson-verteilt ist, wird die Gesamtzahl der Ereignisse eine Stihprobe aus

P (n|λs, λb) =
(λb + λs)

ne−(λb+λs)

n!
(4.49)sein. Diese Verteilung kann für untershiedlihe Signalstärken dargestellt werden.Abbildung 4.27 zeigt den Fall für einen Untergrund von λb = 4,2 und die möglihenSignalstärken von λs = 3 und λs = 5,5. Aus der jeweiligen Verteilung wird ein Inter-vall bestimmt, so dass das Integral über diesen Bereih das Kon�denzniveau ergibt(z.B α = 90%)30. Um auh die Position des Intervalls eindeutig festzulegen, wirdin der vorliegenden Arbeit das Ordnungsprinzip nah Feldman und Cousins [FC98℄verwendet. Durh dieses Prinzip wird eine Reihenfolge festgelegt, mit der die Akzep-tanzregion erweitert wird, bis das Kon�denzniveau erreiht ist. Durh die Poisson-Verteilung P (n|λs) wird für eine vorgegebene Signalstärke λs die Wahrsheinlihkeit30Da es bei diskreten Verteilungen wie der Poissonverteilung im Normalfall niht möglih ist, dengewünshten Wert α exakt zu erreihen, wird ein Intervall ausgewählt, für das diese Wahr-sheinlihkeit gerade übershritten wird.
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(b) λ = 9,7Abbildung 4.27: Poisson-Verteilungen für einen Mittelwert von 7,2 beziehungsweise9,7. Der grün eingefärbte Bereih entspriht einer Wahrsheinlih-keit von > 90%. Da es sih um eine diskrete Verteilung handelt,kann im Allgemeinen kein Intervall mit exakt 90% Wahrsheinlih-keit gefunden werden.angegeben, einen Wert n zu messen. Daneben kann für diesen Messwert n die Signal-stärke λs,max bestimmt werden, für die die Likelihood31 am gröÿten ist. Nahdemalle erlaubten Werte für n entsprehend ihren Likelihoodquotienten
R = P (n|λs)/P (n|λs,max) (4.50)geordnet sind, werden sie in dieser Reihenfolge sukzessive dem Intervall hinzuge-fügt, bis die Gesamtwahrsheinlihkeit das gewünshte Kon�denzniveau erreiht,zum Beispiel∑P (n|λs) > 0,9 .In feinen Shritten werden nun die Intervalle für vershiedene Signalstärken be-stimmt und als horizontale Linien dargestellt. Daraus ergibt sih die Kon�denzzone32(Abbildung 4.28), aus der für einen bestimmten Messwert das Kon�denzintervall di-rekt abgelesen werden kann, indem auf der X-Ahse ein senkrehter Strih an derStelle des gemessenen Wertes eingezeihnet wird. Die Y-Koordinaten, an denen die-ser Strih die Ränder der Kon�denzzone durhquert, entsprehen der oberen undunteren Grenze der Messung.4.9.2 Statistishe und systematishe UnsiherheitenDie oberen Grenzen werden aus dem in Tabelle 4.1 angegebenen Untergrund und dengemessenen Ereignissen berehnet. Während die gemessenen Ereigniszahlen keineUnsiherheit aufweisen, hängt die Genauigkeit der Untergrundshätzung von der31P (n|λs) wird in diesem Fall als Likelihood bezeihnet, da der Messwert n festgehalten wird,während der ursprünglih vorgegebene Parameter λs variiert wird.32Auh mit dem Ausdruk on�dene belt bezeihnet.
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Abbildung 4.28: Kon�denzzone: Bei einem angenommenen Untergrund von λb = 5,2sind für vershiedene Signalstärken λs die jeweiligen Intervalle,die dem Kon�denzniveau entsprehen, als horizontale Linien ein-gezeihnet.Anzahl der Ereignisse im Zenitband ab. Diese statistishe Unsiherheit liegt in derGröÿenordnung von 2%33.Werden lediglih Grenzen auf die Anzahl der Signalereignisse angegeben, müssen kei-ne systematishen Unsiherheiten des Detektors oder der astrophysikalishen Model-le berüksihtigt werden. Diese treten erst bei der Umrehnung der Ereigniszahlen indie dazugehörenden geshwindigkeitsgemittelten Annihilationsquershnitte < σv >auf. Die Umrehnung ist in Abshnitt 4.6 beshrieben und kann verkürzt mit
λs = a < σv > J (4.51)angegeben werden, wobei sowohl der astrophysikalishe Faktor J als auh dieDetektoreigenshaften, die hier in dem Faktor a zusammengefasst werden, Unsi-herheiten aufweisen. Während die J-Faktoren zusammen mit den Unsiherheitenin [AAA+11b℄ verö�entliht sind, wird die Berehnung der Detektorunsiherheitenim Folgenden beshrieben. Danah wird erläutert, wie die Unsiherheiten bei derBerehnung von oberen Grenzen berüksihtigt werden [CBHP03℄.33Beispiel: Der Untergrund für die Segue 1 und dem Annihilationskanal χχ → τ+τ− wird auseiner Statistik von 3342 Ereignissen abgeshätzt, was einer Unsiherheit von 1,7% entspriht.



78 Kapitel 4. AnalyseZenit 90◦ − 120◦ 90◦ − 120◦ 90◦ − 120◦

Annihilations-kanal WIMP-Mass
e

<1TeV 1TeV-10TeV >10TeV <1TeV 1TeV-10TeV >10TeV <1TeV 1TeV-10TeV >10TeV
χχ→ τ+τ− 0.18 0.15 0.16 0.21 0.21 0.15 0.19 0.19 0.12
χχ→ bb̄ 0.26 0.16 0.15 0.18 0.22 0.21 0.16 0.22 0.19
χχ→W+W− 0.17 0.15 0.15 0.22 0.21 0.15 0.21 0.18 0.14
χχ→ µ+µ− 0.18 0.15 0.16 0.20 0.21 0.14 0.19 0.19 0.11
χχ→ νν̄ 0.15 0.14 0.16 0.25 0.18 0.09 0.24 0.15 0.15Tabelle 4.2: Tabelle der relativen experimentellen Unsiherheiten σrel.Bestimmung der DetektorunsiherheitenWie in Abshnitt 4.1 beshrieben, werden in dieser Arbeit mit dem Eismodell undder E�zienz der Photondetektion die wihtigsten Ursahen von systematishen Un-siherheiten berüksihtigt. Um zu ermitteln welhen Ein�uss diese E�ekte auf dieErgebnisse haben, werden zwei Simulationen mit vershiedenen Eismodellen so-wie zwei Simulationen mit 10% höherer beziehungsweise niedrigerer Quantene�-zienz der Photomultiplier verwendet. Für jede Simulation werden die Flüsse be-rehnet, die sih aus einer festen Messung ergeben. Die Beträge der relativen Dif-ferenzen zwishen den Eismodellen und die halben Di�erenzen zwishen den 90%-und 110%-Quantene�zienzen werden als Unsiherheiten interpretiert. Sie sind inAbbildung 4.29 als Funktion der WIMP-Masse zusammen mit der Gesamtunsiher-heit zu sehen, die sih quadratish aus den einzelnen Unsiherheiten addiert. Umdie auftretenden Fluktuationen zu unterdrüken und dennoh sensitiv auf die Mas-senabhängigkeit zu sein, werden Mittelwerte für drei Massenbereihe gebildet, diedurh horizontale Linien angedeutet sind. Die Zenitabhängigkeit wird berüksih-tigt, indem die Unsiherheiten für die drei Winkelbereihe 90◦ − 120◦, 120◦ − 150◦und 150◦ − 180◦ bestimmt werden. Dieser Vorgang wird für jeden Annihilations-kanal durhgeführt, so dass insgesamt 45 Unsiherheiten verwendet werden, die inTabelle 4.2 aufgeführt sind.Obere Grenzen unter Berüksihtigung von UnsiherheitenErgibt die Messung des Faktors a aus Gleihung 4.51 einen Wert von a0, so kannmit σa = σrel · a0 bei relativer Unsiherheit σrel aus Tabelle 4.2 die Likelihood

L(a0|at) =
1√
2πσa

e−
1
2(

at−a0
σa

)
2

. (4.52)



4.9. Bestimmung von oberen Grenzen auf den Annihilationsquershnitt 79

WIMP-Masse (GeV)
310 410 510

re
l.U

ns
ic

he
rh

ei
t

0

0.05

0.1

0.15

0.2

0.25

0.3

0.35

0.4 Quanteneffizienz
Eismodell
Gesamtunsicherheit

(a) 90◦ − 120◦

WIMP-Masse (GeV)
310 410 510

re
l.U

ns
ic

he
rh

ei
t

0

0.05

0.1

0.15

0.2

0.25

0.3

0.35

0.4 Quanteneffizienz
Eismodell
Gesamtunsicherheit

(b) 120◦ − 150◦
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() 150◦ − 180◦Abbildung 4.29: Relative Unsiherheiten für den Annihilationskanal χχ → τ+τ− invershiedenen Winkelbereihen.für den wahren Wert at aufgestellt werden. Die Unsiherheiten auf die Detektorei-genshaften p�anzen sih bei einer Messung der Signalereignisse λs fort, so dassentsprehend die Likelihood
L(λs,0|λs,t) =

1√
2πσλs

e
−

1
2

(

λs,t−λs,0
σλs

)2 (4.53)angegeben werden kann. Dabei tritt aufgrund der linearen Beziehung zwishen λsund a die gleihe relative Unsiherheit auf, σλs = σrel · λs,0. In der bayesisher Be-trahtungsweise, bei der die Likelihood als Wahrsheinlihkeitsdihte für den wahrenWert interpretiert wird [Cou95℄, können die Unsiherheiten bei der Berehnung derGrenzen berüksihtigt werden, indem Gleihung 4.49 mit der Likelihood gefaltetwird [CBHP03℄,
P (λs) =

1√
2πσλs

∫
∞

0

P (n|λs,t, λb)e
−

1
2

(

λs,t−λs,0
σλs

)2

dλs,t , (4.54)bevor die Intervalle zur Konstruktion der Kon�denzzone bestimmt werden.
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Abbildung 4.30: Obere Grenzen auf den Annihilationsquershnitt im Kanal χχ →
τ+τ− für die Zwerggalaxie Segue 1. Dargestellt sind die Grenzenmit und ohne Berüksihtigung von experimentellen und astrophy-sikalishen Unsiherheiten. Zusätzlih ist als rotes Band die Breitedes astrophysikalishen Unsiherheitsbereihs eingezeihnet.Die astrophysikalishen Faktoren J haben eine sehr hohe Unsiherheit und werdenübliherweise im logarithmishen Maÿstab angegeben. So ist beispielsweise in Ta-belle 2.1 der J-Faktor für Segue 1 mit

log(J/GeV2m−5) = 19,6± 0,5 (4.55)angegeben. Folglih entspriht die Likelihood für log J einer Normalverteilung unddie Likelihood für J einer Log-Normalverteilung34,
L(J0|Jt) =

1

ln 10

1√
2πσlog(J)J

e
−

1
2

(

log(J)t−log(J)0
σlog(J)

)2

. (4.56)Auh die Unsiherheit des astrophysikalishen Faktors p�anzt sih auf den Erwar-34Entgegen der üblihen Praxis eine Gröÿe als log-normalverteilt zu bezeihnen, wenn ihr na-türliher Logarithmus (ln) einer Normalverteilung folgt, bezieht sih hier der Bergri� Log-Normalverteilung auf den Logarithmus zur Basis zehn (log). Dadurh kommt ein zusätzliherNormierungsfaktor 1/(ln 10) zustande.



4.10. Vergleih mit bisherigen Analysen 81tungswert der Signalereignisse λs fort35,
L(λs,0, λs,t) =

1

ln 10

1√
2πσlog(J)λs

e
−

1
2

(

log( λs
a〈σv〉

)−log(J)0

σlog(J )

)2

. (4.57)Wie für die Detektorunsiherheiten wird auh diese Likelihood mit Gleihung 4.49gefaltet, um daraus die Kon�denzzone zu konstruieren.Die hier beshriebene Bestimmung von Grenzen mit der Feldman-Cousins-Methodeunter Berüksihtigung von Unsiherheiten wurden für die vorliegende Arbeit in derROOT-Umgebung implementiert. Dabei werden die Faltungen numerish berehnet.Der Faktor a in Gleihung 4.57 wird ermittelt, indem in Gleihung 4.51 die zuvorberehneten Grenzen auf λs und 〈σv〉 ohne Berüksihtigung von Unsiherheiteneingesetzt werden.In Abbildung 4.30 ist der Ein�uss der Unsiherheiten auf die oberen Grenzen ab-gebildet. Während die experimentellen Detektorunsiherheiten nur eine kleine Ver-shlehterung der Grenzen zur Folge haben, sind die Veränderungen durh die astro-physikalishen Unsiherheiten wesentlih deutliher. Im Weiteren werden jedoh dieletztgenannten Unsiherheiten aus folgendem Grund niht berüksihtigt: DurhGleihung 4.51 können die Grenzen leiht umgerehnet werden, wenn in Zukunft ge-nauere Vermessungen der Dunkle-Materie-Halos und damit neuere J-Faktoren zurVerfügung stehen. Diese Möglihkeit besteht niht, wenn auh die Unsiherheitender bisher verwendeten J-Faktoren eingerehnet sind.Abbildung 4.31 zeigt shlieÿlih die oberen Grenzen auf den Annihilationsquershnittfür vershiedene Quellen unter Berüksihtigung von experimentellen Unsiherhei-ten. Die Grenzen für weitere Annihilationskanäle �nden sih in Anhang E zusammenmit den entsprehenden Sensitivitäten.4.10 Vergleih mit bisherigen AnalysenEin Vergleih der Resultate vershiedener Experimente ist für die Annihilations-kanäle χχ → τ+τ− und χχ → µ+µ− in Abbildung 4.32 zu sehen. Neben denin dieser Arbeit ermittelten Grenzen für den Virgo-Haufen unter Berüksihtigungvon Substrukturen und für das Staking von Zwerggalaxien ist das Ergebnis einerIeCube-Analyse des galaktishen Halos [AAA+11a℄ dargestellt. Weiterhin sind die35Wenn die Variable x der Verteilung px(x) folgt, kann die Verteilung einer abgeleiteten Variable
y = g(x) mit

py(y) =
dx

dy
· p(x) = d

dy
g−1(y) · px(g−1(y))berehnet werden. Im vorliegenden Fall ist x = log(J) normalverteilt (px(x) = N (log(J))) undder Zusammenhang mit der Gröÿe y = λs ist mit x = g−1(y) ⇔ log(J) = log(λs/(a〈σv〉))gegeben. Daraus folgt, dass λs einer Verteilung entsprehend Gleihung 4.57 folgt.
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(a) Grenzen aus der Analyse von Zwerggalaxien.
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(b) Grenzen aus der Analyse von Galaxienhaufen und von M31.Abbildung 4.31: Obere Grenzen auf den Annihilationsquershnitt gegen die ange-nommene WIMP-Masse für den Kanal χχ→W+W−.Ergebnisse von VERITAS für Segue 1 [AAA+12h℄, von H.E.S.S. für den Fornax-Haufen [AAA+12f℄, von Fermi-LAT für eine kombinierte Analyse von Zwerggala-xien [AAA+11b℄ und für den Fornax-Haufen [AAA+10b℄ eingezeihnet. Für kleineMassen können mit Gamma-Teleskopen stärkere Grenzen gesetzt werden. Insbeson-dere ist hier die Fermi-Analyse von Zwerggalaxien zu nennen, durh die im Massen-bereih bis etwa 50 GeV die erwarteten Wirkungsquershnitte im χχ→ τ+τ−-Kanalausgeshlossen werden, die sih für WIMPs als thermale Relikte ergeben (siehe Ab-shnitt 2.5).Dagegen liefert � unter der Voraussetzung, dass der Ein�uss der Substrukturen inden Halos so stark ist wie angenommen � die vorliegende Analyse des Virgo-Haufensfür Massen oberhalb von 5TeV für den Kanal χχ→ τ+τ− und oberhalb von 10TeV
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(a) Annihilationskanal χχ → τ+τ−.
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(b) Annihilationskanal χχ → µ+µ−.Abbildung 4.32: Vergleih vershiedener Grenzen auf den Annihilationsquershnitt.für χχ → τ+τ− die stärksten Grenzen. Die Unitaritätsgrenze wird bei etwa 30TeVerreiht. Die Interpretation, dass der von Pamela und AMS-02 gemessene Positron-übershuss (grüner/roter Bereih) und der von Fermi gemessene Positron-Elektron-Fluss (gelber Bereih) von Dunkler Materie verursaht wird [MPSV10,Kop13℄, kannteilweise ausgeshlossen werden.





Kapitel 5Zusammenfassung
In den letzten Jahren wurden deutlihe Fortshritte bei der Suhe nah DunklerMaterie erzielt. Sowohl der Streuquershnitt als auh der Wirkungsquershnitt zurSelbstannihilation konnte durh vershiedene Experimente stark eingeshränkt wer-den. So deuten die Ergebnisse aus der Suhe von hohenergetishen Photonen ausZwerggalaxien an, dass der Annihilatonsquershnitt für geringe WIMP-Massen undbestimmte Annihilationskanäle kleiner ist, als für die Erklärung von Dunkler Materieals thermales Relikt des frühen Universums nötig ist.Für die vorliegende Arbeit wurde zum ersten Mal eine Suhe nah Neutrinos ausZwerggalaxien, Galaxienhaufen und aus unserer Nahbargalaxie M31 durhgeführt.Die mithilfe des IeCube-Detektors aufgenommenen Ereignisse wurden zu diesemZwek in einer sorgfältig ausgearbeiteten multivariaten Analyse selektiert. Eine wih-tige verwendete Entsheidungsvariable ist die Shätzung der individuellen Rih-tungsau�ösung unter Verwendung der Cramér-Rao-Ungleihung, die im Rahmendieser Arbeit entwikelt wurde. Weiterhin wurde in einem Optimierungsprozess dasNiveau der Untergrundreduktion sowie die Gröÿe des räumlihen Suhfensters so ein-gerihtet, dass bestmöglihe Grenzen auf den Annihilationsquershnitt der DunklenMaterie gesetzt werden konnten. Durh ein Staking von Zwerggalaxien konnte derAnnihilationsquershnitt noh weiter eingeshränkt werden. Zur Berüksihtigungvon systematishen Fehlern wurde eine halb-bayesishe Methode implementiert understmals innerhalb der IeCube-Kollaboration auh für logarithmishe Unsiherhei-ten angewendet.Es konnte gezeigt werden, dass � unter der Vorraussetzung, dass der E�ekt derUnterstrukturen so stark ist wie angenommen � die Analyse von Galaxienhaufensensitiver ist als Neutrinosuhen im galaktishen Zentrum und Halo. Insbesonderekann der Annihilationsquershnitt im Bereih hoher WIMP-Massen von einigen TeVstärker eingeshränkt werden als durh bisherige Suhen mit Gammateleskopen. Fürdie direkte Annihilation von WIMPs in Neutrinos konnte die bisher stärkste Grenzegesetzt werden, da durh Analysen von Gamma-Teilhen o�ensihtlih keine Aussa-gen für diesen Kanal getro�en werden können. Durh die erreihten Ausshlussgren-zen wird die Interpretation des mit Pamela und Fermi gemessenen Positron- und



86 Kapitel 5. ZusammenfassungElektron�usses als Signal der Dunklen Materie teilweise in Frage gestellt.Nahfolgende Analysen mit den Daten des vollständigen Detektors werden die Sen-sitivität weiter verbessern. Durh den DeepCore-Unterdetektor bietet sih die Mög-lihkeit, niedrigere WIMP-Massen zu testet und durh die Selektion von im Detektorstartenden Spuren auh Quellen im Südhimmel zu berüksihtigen.Durh die Aufstellung von stark einshränkenden Annihilationsgrenzen konnte mitdieser Arbeit ein kleiner Beitrag zur Klärung der Frage geleistet werden, wie sihdie Welt zusammensetzt. Die Zukunft wird zeigen, was sih hinter der rätselhaftenDunklen Materie tatsählih verbirgt.



Anhang ABerehnung der J-FaktorenIn Abshnitt 2.5.2 wird beshrieben, wie der J-Faktor numerish berehnet werdenkann. Durh Vereinfahungen lässt sih auh eine analytishe Näherung angeben.Dazu werden die Integrationsgrenzen so gewählt, dass sie der sphärishen Symme-trie des Halos entsprehen. Wird das NFW-Pro�l über den shra�erten Bereih inAbbildung A.1 integriert, ergibt sih für den J-Faktor der Ausdruk
J(rα) =

4π

3
ρ20r

3
s

1

R2

(

1− 1

(1 + rα
rs
)3

)

, (A.1)beziehungsweise durh Ersetzen des Grenzradius rα = R · cosα:
J(α) =

4π

3
ρ20r

3
s

1

R2

(

1− 1

(1 + R·cosα
rs

)3

)

. (A.2)Dabei wird lediglih der äuÿere Bereih des Halos vernahlässigt, in dem die Dih-te sehr klein ist und somit kaum zum J-Faktor beiträgt. In Abbildung A.2 wirdder J-Faktor für die Andromedagalaxie in Abhängigkeit vom Integrationswinkel ge-zeigt. Die Punkte zeigen die numerish mit einem Kegelmantel als Integrationsgren-ze berehneten Werte, während die beshriebene analytishe Näherung durh diedurhgezogene Linie dargestellt ist. Aufgrund der limitierten Winkelau�ösung vonIeCube sind die optimalen Suhfenstergröÿen dieser Analyse gröÿer als ein Grad.Für diesen Integrationsbereih stimmen die beiden Berehnungsmethoden nahezuüberein, da diese Radien den gröÿten Teil des Halos einshlieÿen.
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Abbildung A.1: Vereinfahte Berehnung des J-Faktors. Die Integration wird überden shra�erten Bereih durhgeführt.
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Abbildung A.2: Kumulativer J-Faktor der Andromeda-Galaxie gegen den Integrati-onswinkel nah numerisher Berehnung über den exakten Integra-tionsbereih und nah analytisher Berehnung über den genähertenIntegrationsbereih.



Anhang BKoordinatensysteme
Durh die Rotation der Erde �ndet eine Bewegung des Detektors gegenüber dengesuhten Neutrinoquellen statt. Daher müssen vershiedene Koordinatensystemeverwendet werden.Für die Rekonstruktion der Teilhenspuren wird ein ortsfestes Detektorsystem de-�niert. Die y-Ahse läuft vom Koordinatenursprung entlang des Nullmeridians inRihtung Greenwih, die x-Ahse im 90◦-Winkel in Uhrzeigerrihtung und die z-Ahse nah oben, so dass ein rehtshändiges System gebildet wird. Der Nullpunktdieses Systems ist bezüglih des Vermessungssystems der Amundsen-Sott-Station1auf die Koordinaten 46500 ft E, 52200 ft N und eine Meereshöhe von 2900 ft festge-legt und liegt damit zentral im Detektor. Durh das Flieÿen des Gletshers bewegtsih der Detektor und das Koordinatensystem um etwa 10m pro Jahr gegenüber derErde. Dieser Prozess ist jedoh nebensählih, solange die Ausrihtung des Koordi-natensystems fest ist. Als Spurrihtung wird die Herkunftsrihtung der Teilhen inKugelkoordinaten angegeben. Dabei bezeihnet der Zenitwert den Winkel zur positi-ven z-Ahse und der Azimutwert den Winkel zur x-Ahse in der x-y-Ebene. Teilhenmit Zenitwerten kleiner als 90◦ kommen also von oben, während bei gröÿeren Zenit-werten die Erde durhquert wurde.Die Position von astronomishen Objekten wird in Koordinatensystemen beshrie-ben, die ortsfest bezüglih des Himmels sind. Die untersuhten Quellen in Tabelle 2.1sind in äquatorialen Koordinaten angegeben. Die Deklination beshreibt den Winkelzur Äquatorialebene und liegt zwishen −90◦ und +90◦. Positive Werte liegen dabeiim Nordhimmel, negative Werte im Süden. Der zweite Winkel wird Rektaszensiongenannt und bezieht sih auf eine Ahse, die in Rihtung des Frühlingspunktes zeigt,in dem die Sonne zum Frühlingsbeginn steht. Die Rektaszension wird im Stunden-1Bei Vermessungen am Südpol ist das Kugelkoordinatensystem von Längen- und Breitengradenniht praktikabel (�Jede Rihtung ist Norden�). Daher wird ein kartesishes System verwendet,das einen Referenzpunkt in der Nähe der Station hat. Von dort aus wird die Entfernung Rih-tung Nullmeridian (�nördlihe Rihtung�) und die Entfernung in die dementsprehende �östliheRihtung� gemessen. Die Entfernungen werden in der veralteten Einheit Fuÿ (1 ft=0,3048m)angegeben, und mit 50
000 addiert, um negative Werte zu vermeiden.



90 Anhang B. Koordinatensystemewinkel von 0 h bis 24 h angegeben, wodurh Beobahtungszeiten von Sternen leihterbestimmt werden können.Die z-Ahsen des Detektorsystems und des äquatorialen Koordinatensystems sindidentish. Damit ist die Umrehnung zwishen Zenit und Deklination trivial: BeideWerte untersheiden sih lediglih um 90◦. Dagegen ist der Zusammenhang zwishenAzimut und Rektaszension wegen der Drehung der Erde komplexer. Bei der Umreh-nung muss niht nur die Uhrzeit des Tages sondern auh das Datum berüksihtigtwerden2.Das ebenfalls gebräuhlihe galaktishe Koordinatensystem bezieht sih auf die Ebe-ne der Milhstraÿe und hat die Sonne als Ursprung. Bei der Umrehnung in äquato-riale Koordinaten wird durh die Berüksihtigung der astronomishen Epohe diePräzession der Erde einberehnet. Die aktuell gültige Standardepohe ist J2000.

2Wegen des Umlaufs um die Sonne untersheiden sih Sonnen- und Sternentage. Die Erde drehtsih an einem Sonnentag um etwa 361◦.



Anhang CAbleitungen für dieCramér-Rao-UngleihungFür die Berehnung der Fisher-Informationsmatrix (siehe Abshnitt 4.4.2) müssenfür den quadratishen Abstand d2 zwishen der Spur und dem DOM die Ableitun-gen nah den Spurparametern berehnet werden. Die Ableitungen nah Zenit (Θ),Azimut (Φ) und den vershobenen Vertexparametern (x′, y′) sind im Folgendenangegeben. Dabei bezeihnen die Gröÿen xDOM, yDOM und zDOM die Position desDOMs und x, y, z den ursprünglihen Spurvertex.
∂d2

∂Θ
= 2·(cosΘ[(y − yDOM) cosΦ + (xDOM − x) sin Φ]2 sin Θ

+[(zDOM − z) cos Φ cosΘ + (xDOM − x) sinΘ]

·[(x− xDOM) cosΘ + (zDOM − z) cosΦ sinΘ]

+[(z − zDOM) cosΘ sinΦ + (y − yDOM) sinΘ]

·[(yDOM − y) cosΘ + (z − zDOM) sinΦ sinΘ]) (C.1)
∂d2

∂Φ
= 2·((y − yDOM) cosΦ + (xDOM − x) sin Φ) sinΘ

·((zDOM − z) cosΘ + ((xDOM − x) cosΦ + (yDOM − y) sinΦ) sinΘ)(C.2)
∂d2

∂x′
= 2·((x− xDOM) cos

2Θ+ (zDOM − z) cos Φ cosΘ sinΘ

+ sinΦ[(yDOM − y) cosΦ + (x− xDOM) sinΦ] sin
2Θ) (C.3)

∂d2

∂y′
= 2·((y − yDOM) cos

2Θ+ (zDOM − z) cosΘ sinΦ sinΘ

+cosΦ[(y − yDOM) cosΦ + (xDOM − x) sinΦ] sin2Θ) (C.4)



Anhang DShätzer für die LikelihoodIm Rahmen dieser Arbeit wurde eine Methode zur Shätzung der Likelihood ent-wikelt. Für eine vorgegebene Spur kann der Erwartungswert berehnet werden,indem zur Pandelfunktion1
p(tres, deff ) =

1

N(deff )Γ(deff /λ)τ

[
tres
τ

]deff /λ−1

e−tres(1/τ+c/λa)−deff /λa (D.1)die zeitlihen Mittelwerte für jedes DOM gebildet und nah einer Wihtung mit denjeweiligen Tre�erwahrsheinlihkeiten qhit(d) summiert werden, wobei d die Entfer-nung zwishen DOM und Spur ist:
(lnL)est =

DOMs∑

i

qhit(di) · 〈ln p(ti, di)〉 . (D.2)Dabei kann die Tre�erwahrsheinlihkeit
qhit(d) = (1− e−µ(d)) (D.3)aus der erwarteten Photonenanzahl µ(d) bestimmt werden.Eine Vereinfahung der Berehnung lässt sih durh

• die Summierung über die tatsählih getro�enen DOMs, statt der gewihtetenSummierung über alle DOMs und durh
• die Verwendung der Likelihood der mittleren Ankunftszeit statt der mittlerenLikelihooderzielen:
(lnL)est =

Tre�er∑

i

ln p(〈t〉, di) . (D.4)1Die Pandelfunktion beshreibt die Ankunftswahrsheinlihkeiten der Photonen, siehe Ab-shnitt 4.3.
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Abbildung D.1: Mithilfe des Line�ts geshätzte reduzierte Loglikelihood gegen dentatsählihen Wert für die MPE-Rekonstruktion. Die Strukturenentstehen durh die Division durh die ganzzahlige Tre�eranzahl.Für den Mittelwert der Ankunftszeit gilt:
〈t〉 =

∫
∞

0

t′p(t′, d) · dt′ = d · τ
λ+ cτ λ

λa

≈ 7,25 · d (D.5)Durh Einsetzen der Zahlenwerte λa = 98m, λ = 33,3m und τ = 557 ns kann dieLikelihood mit
(lnL)est =

Tre�er∑

i

ln
(7,25 · di)(0,03di−1)

Γ(0,03 · di)
e(−0,195·di) (D.6)abgeshätzt werden.Mit dieser Gröÿe kann die Qualität einer Likelihoodrekonstruktion für ein Ereignisbereits abgeshätzt werden, bevor diese durhgeführt wird. Dazu reiht es aus, miteiner shnellen First-Guess-Methode eine ungefähre Spur berehnet zu haben. InAbbildung D.1 ist die Korrelation zwishen diesem Shätzwert und der tatsählihenLikelihood dargestellt.In der vorliegenden Arbeit wurden Daten verwendet, auf die bereits Likelihoodrekon-struktionen angewendet wurden. Daher wurde die Methode der Likelihoodshätzungniht weiter verfolgt.



Anhang EResultateIn Abbildung 4.25 und 4.31 sind die Sensitivitäten beziehungsweise die Grenzen aufden Annihilationsquershnitt für den Kanal χχ → W+W− dargestellt. Hier folgendie entsprehenden Ergebnisse für die übrigen untersuhten Annihilationskanäle.Die Abweihungen zwishen Sensitivitäten und Grenzen sind durh die statistishenUnter- bzw. Über�uktuationen verursaht, die in Tabelle 4.1 aufgeführt sind.
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Abbildungsverzeihnis2.1 Wirkungsquershnitte für vershiedene Neutrinoreaktionen gegen dieEnergie. Entnommen aus [Sh97℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62.2 Der Abstrahlungswinkel des Tsherenkow-Lihts kann mit Elemen-tarwellen, die eine Wellenfront bilden, konstruiert werden. Abbildungnah [Ja62℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72.3 Energiespektrum der kosmishen Strahlung. Entnommen aus [Be℄. . 82.4 Energiespektrum atmosphärisher Elektron- und Myon-Neutrinos. Inrosa ist der erwartete Neutrino�uss aus Hadronen mit Charmanteildargestellt. Aus [AAA+13℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92.5 Rotationskurve einer typishen Spiralgalaxie (NGC 6503). DerDunkle-Materie-Halo wurde angepasst, so dass die Daten von derdurhgezogenen Linie beshrieben werden. Die Einzelkomponentenvon sihtbarer Materie, von Gas und von Dunkler Materie sind eben-falls eingezeihnet. Entnommen aus [BBS91℄. . . . . . . . . . . . . . . 122.6 Energiespektren für Neutrino�üsse aus der Annihilation von WIMPsder Masse 3TeV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162.7 Der Abstand s zwishen Punkt P und einem Beobahter B auf derErde kann mit dem Kosinussatz in den Abstand r zwishen Punkt Pund dem Halozentrum Z umgerehnet werden. . . . . . . . . . . . . . 172.8 J-Faktor gegen die Integrationsgrenze für die Drao-Zwerggalaxie.Die Parameter ρ0 = 107,2M⊙kp−3, rs = 100,45 kp für das NFW-Pro�l und ρ0 = 108,1M⊙kp−3, rs = 100,15 kp für das Burkert-Pro�lwurden [MSC06a℄ entnommen. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 182.9 J-Faktor der Andromeda-Galaxie gegen die Integrationsgren-ze für vershiedene Haloparameter: [BIRS08℄(blau), [FTB07℄(rot),[TTT07℄(shwarz) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 192.10 J-Faktoren gegen die Integrationsgrenze für Andromeda, den Coma-Haufen und den Virgo-Haufen unter Berüksihtigung von Subhalos. . 203.1 Streu- und Absorptionskoe�zienten des antarktishen Eises am Süd-pol in Abhängigkeit von der Wellenlänge und der Tiefe. Entnommenaus [AAB+06℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 223.2 Shematisher Aufbau des IeCube-Detektors mit dem TeildetektorDeepCore und dem Ober�ähendetektor IeTop. Zum Gröÿenver-gleih ist der Ei�elturm dargestellt. Erstellt von Danielle Vevea undJamie Yang. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24



3.3 Shematishe Aufsiht auf den Detektor. Die shwarzen Punkte re-präsentieren die 59 Strings, die zur Saison 2009/10 installiert waren.Entnommen aus [AAA+13a℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 253.4 Skizze eines digitalen optishen Moduls . . . . . . . . . . . . . . . . . 264.1 Ausbreitung des Tsherenkow-Lihts für ein Myon, das in Rihtung
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4.13 Reduzierte Likelihood mit 1,5 Parametern rlogl1,5 gegen die Anzahlder getro�enen Module NCh für simulierte Neutrinodaten (blau) undfür falsh rekonstruierte atmosphärishe Myonen (rot). Zusätzlih istder Verlauf von Shnitten auf rlogl2,5 und auf rlogl5 eingezeihnet,während Shnitte auf rlogl1,5 in dieser Darstellung horizontal verlaufen. 524.14 Reduzierte Likelihood. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 534.15 Di�erenz zwishen bayesisher und uneingeshränkter Loglikelihood. . 544.16 Winkeldi�erenz zwishen vershiedenen Rekonstruktionen. . . . . . . 544.17 Direkte Tre�er. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 554.18 Prinzip der Fisher'shen Diskriminanzanalyse. Aus den gemessenenGröÿen x1 und x2 wird eine Linearkombination gebildet, so dass derAbstand der beiden Klassen D gegenüber den Varianzen maximalwird. Entnommen aus [Lü07℄. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 594.19 Zur Auswahl der multivariaten Methode und des Variablensatzes. . . 614.20 Verteilung der BDT-Werte für untershiedlihe Datensätze: gemesse-ne Daten (untergrunddominiert), simulierte atmosphärishe Neutri-nos und simulierte Neutrinos aus WIMP-Annihilationen. Der verti-kale Strih deutet einen typishen Shnittwert an. . . . . . . . . . . . 634.21 Sensitivität gegen die Anzahl der erwarteten Untergrundereignisse. . . 654.22 Punktspreizfunktionen für WIMPs der Masse 1 TeV und den Anni-hilationskanal χχ → τ+τ− vor und nah der Faltung mit vershiede-nen Quellpro�len. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 664.23 Zur Optimierung: Sensitivität geteilt durh E�zienz als Funktion derSuhfenstergröÿe und des BDT-Shnittwertes. . . . . . . . . . . . . . 674.24 Vergleih der Sensitivitäten für Segue 1 bei einer individuellen Opti-mierung aller Massenhypothesen und bei einer einheitlihen, auf eineWIMP-Masse von 5 TeV optimierten Wahl von BDT-Shnitt undSuhfenstergröÿe. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 684.25 Sensitivitäten gegen die angenommene WIMP-Masse für den Anni-hilationskanal χχ→ W+W−. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 714.26 Sensitivitäten für das Staking von vershiedenen Quellkombinatio-nen für den Annihilationskanal χχ→ τ+τ−. . . . . . . . . . . . . . . 724.27 Poisson-Verteilungen für einen Mittelwert von 7,2 beziehungsweise9,7. Der grün eingefärbte Bereih entspriht einer Wahrsheinlihkeitvon > 90%. Da es sih um eine diskrete Verteilung handelt, kann imAllgemeinen kein Intervall mit exakt 90% Wahrsheinlihkeit gefun-den werden. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 764.28 Kon�denzzone: Bei einem angenommenen Untergrund von λb = 5,2sind für vershiedene Signalstärken λs die jeweiligen Intervalle, diedem Kon�denzniveau entsprehen, als horizontale Linien eingezeihnet. 774.29 Relative Unsiherheiten für den Annihilationskanal χχ → τ+τ− invershiedenen Winkelbereihen. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79



4.30 Obere Grenzen auf den Annihilationsquershnitt im Kanal χχ →
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