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Abstrakt

Das am geografischen Siidpol operierende IceCube-Neutrinoteleskop {iberwacht das
Auftreten von schwachen Lichtpulsen mit 5160 Photovervielfachern in einem Eis-
Volumen von 1km?. Durch die Neutrinowechselwirkungen mit dem Eis enstehen gela-
dene Teilchen, welche bei der Propagation durch das Eis Tscherenkow-Licht erzeugen,
das wiederum von den Lichtsensoren aufgespiirt werden kann. Das Hauptziel von Ice-
Cube war der Nachweis hoch-energetischer, astrophysikalischer Neutrinos, welches im
Jahre 2018 gelang. Obwohl urspriinglich fiir Neutrino-Energien grofler als O(TeV)
konzipiert, kann IceCube auch Neutrinos aus Supernova-Explosionen, die Energien in
der Groenordnung O(MeV) haben, aufgrund einer kollektiven Erhchung der Dunkel-
rauschrate aufspiiren.

Supernovae sind gigantische Explosionen am Ende des Lebens eines Sterns, bei welcher
etwa 99 % der gravitativen Bindungsenergie des Sterns durch Neutrinos fortgetragen
wird. Sie konnen fiir kurze Zeit eine Helligkeit erreichen, die einer ganzen Galaxie
gleichkommt. Doch ist eine optische Detektion nicht immer mdéglich, da zum Teil in-
terstellarer Staub die Photonen abschirmt oder die Supernova vor der Explosion in ein
Schwarzes Loch kollabiert. Da bislang keine im optischen Bereich unbeobachtete Su-
pernova entdeckt wurde, wurde eine Obergrenzen auf die Rate von Supernovae in der
Milchstrafle wie auch den Magellanschen Wolken gesetzt. Eine erste Charakterisierung
der Dunkelrauschrate im Frequenzraum wird ebenfalls vorgestellt.
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Abstract

Operating at the geographic South Pole, the IceCube Neutrino Telescope monitors
antactic ice for faint light with a total volume of 1km? using a grid of 5160 photo-
multiplier. Neutrino interactions with the ice produce charged particles which, when
propagating through the ice, generate Cherenkov light that can be detected by the
optical sensors. The main goal of IceCube was to detect high-energy astrophysical neu-
trinos, which was achieved in 2018. While initially, IceCube was designed for neutrino
energies larger than O(TeV), it has the ability to detect neutrinos from supernovae
with energies O(MeV) due to a collective enhancement of the dark noise rate.

Supernovae are giant explosions at the end of a star’s life, in which about 99% of
the star’s gravitational binding energy is carried away by neutrinos. For a short time,
supernovae can equal the brightness of an entire galaxy. As optical detection is not al-
ways possible, because interstellar dust sometimes hides the photons or the supernova
collapses into a black hole before exploding. As no - a yet - undiscovered supernova
was found, this work sets an upper limit on the rate of supernovae in the Milky Way
as well as the Magellanic Clouds. A first characterization of the dark noise rate in
frequency space is also presented.
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Einleitung 1

Wolfgang Pauli postulierte im Jahr 1930 die Existenz einer neuen Familie von leichten
und neutralen Teilchen. Diese sogenannten Neutrinos sollten die Erkldrung fiir das
kontinuierliche Energiespektrum des (3-Zerfalls liefern. Pauli schrieb, dass ein direkter
Nachweis nicht moglich wére, da die Teilchen nur der schwachen Wechselwirkung mit
einem sehr kleinen Wechselwirkungsquerschnitt unterliegen wiirden [1].

Der erste Nachweis der Neutrinos gelang dann doch im Jahr 1956. Das Projekt
Poltergeist konnte eine eindeutige zeitliche Signatur von Neutrinos durch den
sogenannten inversen [-Zerfall aus einem nahe gelegenen Kernreaktor bestimmen [2].
Neutrinos haben aufgrund ihrer Eigenschaft, dass sie einzig der schwachen Wechsel-
wirkung gehorchen, eine besondere Stellung in der Astronomie. Sie ermdglichen einen
einzigartigen Einblick in das Universum, da sie kosmologische Distanzen ohne jegliche
Interaktion zuriicklegen kénnen. Das elektrisch neutrale Teilchen im Masseneigenzu-
stand bewegt sich von dem Ort seines Entstehens unbeeindruckt durch das Universum.

Supernovae sind gewaltige FExplosionen, welche den Lebenszyklus eines Sterns
beenden. Die Leuchtkraft des Stern kann in wenigen Tagen um das Millionenfache
anwachsen und fiir wenige Wochen fast der Helligkeit einer Galaxie gleichkommen.
Supernova-Neutrinos sind von besonderem Interesse, da sie etwa 99 % der gravitativen
Bindungsenergie eines Sterns wéhrend einer Kernkollaps-Supernova davontragen. Sie
sind in der Lage, das extrem dichte Objekt deutlich frither als Photonen zu verlassen
und dienen somit unter anderem als Vorbote einer Supernova. Die Supernova aus
dem Jahr 1604 war die bislang letzte Sternexplosion in unserer Milchstrafle, die mit
dem bloflen Auge beobachtbar war. Im Jahre 1987 konnten erstmals extrasolare
Neutrinos durch die Detektion der Supernova SN1987A nachgewiesen werden [3,/4].
Die Detektion von weniger als zwei Dutzend Neutrinos ermoglichte zum Beispiel die
Ermittlung einer Massenobergrenze des Anti-Elektronneutrinos und bekriftigte den
Gravitationskollaps als Grundidee des Supernovaexplosionsmechanismus.

Aktuell sind mehrere Neutrinodetektoren in Betrieb, welche unter anderem das Ziel
verfolgen, Neutrinoquellen nachzuweisen und zu identifizieren. Das Neutrinoteleskop
IceCube ist eines dieser Experimente. Es wurde zum Nachweis hoch-energetischer,
in astrophysikalischen Prozessen entstandenen Neutrinos konstruiert. Mit Hilfe von
5160 Photonenvervielfachern an 86 Kabeltrossen spiirt IceCube Neutrinos iiber deren



1 Einleitung

Interaktionen mit dem antarktischen Eis indirekt durch Tscherenkow-Licht auf, das
geladene Sekundarteilchen aussendt. Supernova-Neutrinos kénnen in IceCube nicht
einzeln aufgelost werden. Jedoch ist IceCube in der Lage Supernovae durch einen kol-
lektiven Anstieg der Dunkelrauschrate zu detektieren. Der IceCube-Neutrinodetektor
ermdoglicht gegenwértig die Vermessung einer galaktischen Supernova-Neutrino-
Lichtkurve mit der hochsten statistischen Genauigkeit.

Diese Arbeit stiitzt sich auf die Suche nach versteckten wie auch fehlgeschlage-
nen Supernovae in der Milchstrafle sowie in den Magellanschen Wolken. Der Begriff
,versteckte Supernovae“ bezieht sich in diesem Kontext auf Supernovae, welche op-
tisch z.B. aufgrund von interstellarem Staub nicht sichtbar waren. Sternexplosionen,
welche in einem Schwarzen Loch enden, werden als ,fehlgeschlagene Supernovae“
bezeichnet.

Anhand des Ergebnisses der Suche wird eine Obergrenze auf die Rate von Su-
pernovaexplosionen in der Milchstrale wie auch in den Magellanschen Wolken
gesetzt. Zuvor werden jedoch die theoretischen Grundlagen zum Verstdndnis die-
ser Arbeit gelegt, gefolgt von einer Einfithrung des IceCube-Detektors und des
Supernova-Datennahmesystem. Abgerundet wird das Ganze von einer Analyse der
Daten im Frequenzraum.



Neutrinos

Wolfgang Pauli postulierte im Jahre 1930 erstmals die Existenz eines neutralen und
nur schwach wechselwirkenden Teilchens, welches die Verteilung des S-Spektrums und
insbesondere die fehlende Energie erkliren konnte [1]. Erst im Jahre 1956 gelang die
erste Beobachtung der Neutrinos durch das Projekt Poltergeist [2].

Im Rahmen des Standardmodells der Teilchenphysik wird das Neutrino als ungelade-
nes, masseloses und einzig schwach wechselwirkendes Teilchen beschrieben. Mit der
Entdeckung der Neutrinooszillation wurde jedoch der Beweis erbracht, dass Neutrinos
nicht masselos sind [5]. Die individuellen Massen der Neutrinos sind nicht bekannt,
wobei das KATRIN-Experiment auf die Summe der Massen ein obere Grenzdﬂ von
Y m, < 1.1eV bestimmen konnte [7].

Die Etablierung der Neutrinoastronomie wurde dadurch begriindet, dass sich Neutri-
nos nahezu problemlos durch Materie bewegen konnen und damit einen neuen Blick
ins Universum ermoglichen. Massive Explosionen wie Supernovae kénnen nun selbst
hinter Gas- und Staubwolken entdeckt und Informationen iiber die ersten Sekunden
konnen ermittelt werden.

2.1 Das Standardmodell der Elementarteilchenphysik

Das Standardmodell der Elementarteilchenphysik beschreibt die elementaren Teil-
chen des Universums und drei der vier fundamentalen Krifte. Es umfasst die elek-
tromagnetische, starke wie auch die schwache Wechselwirkung; einzig die gravitative
Wechselwirkung konnte bislang nicht mit den anderen Kriften vereint werden. Die
Elementarteilchen des Standardmodells lassen sich in zwei Hauptgruppen einteilen:
den Fermionen und den Bosonen. Fermionen sind Spin % Teilchen und gliedern sich
in Quarks sowie Leptonen, welche wiederum in drei Generationen aufgeteilt werden
koénnen (Abb. . Das Elektron e, das Elektron-Neutrino v, das up-Quark und down-
Quark bilden die erste Generation. Fiir jedes Teilchen der ersten Generation existiert
jeweils in der zweiten und dritten Generation ein Exemplar mit identischer Ladung
und Spin, welches sich lediglich in der Masse unterscheidet. Die leptonische Genera-
tion kombiniert ein geladenes Lepton mit einem ungeladenen Neutrino des gleichen

'Kosmologische Abschitzungen bestimmen eine obere Grenze Limit deutlich niedriger, z.B.
Y m, < 0.2eV [6], sind gleichermafien aber auch stark modelabhingig.



2 Neutrinos

() () G

Die Eigenzusténde der Neutrinos sind Eigenzustéinde der schwachen Wechselwirkung.
Alle 12 Fermionen unterliegen der schwachen Wechselwirkung. Mit Ausnahme der
Neutrinos, welche keine elektrische Ladung tragen, wechselwirken alle Fermionen elek-
tromagnetisch. Lediglich Quarks unterliegen der starken Wechselwirkung und sind
einzig in gebundenen Zustdnden (sogenannten Hadronen) zu finden.

Bosonen sind Spin 1 Teilchen und stellen die Austauschteilchen der Wechselwirkun-
gen dar. Das Photon ist das Austauschteilchen der elektromagnetischen, das Gluon
beschreibt das Austauschteilchen der starken und das Z wie auch die W* Bosonen
sind die Austauschteilchen der schwachen Wechselwirkung. Das Higgs Boson [§] ist
ein Spin 0 Teilchen und ist als der , Katalysator* des Prozesses beteiligt, welcher den
Teilchen ihre Masse verleiht.

Flavours:

Drei Generationen der Materie Wechselwirkungen
(Fermionen) (Bosonen)
| Il i
Mazze | =22 MeVic =128 GeVic* =173 1 Gelic= 0 =12457 GeVic=
Ladung ¥ ¥ ¥z 0 [}
sio [+ (U + @ « @ |« H
Up Charm Top Gluon Higgs
/ s P
=47 MeWic® =26 MeWic® =418 GeWic= ]
- -¥ - 0
« + ~ b : @
Down Strange Bottom Photon
e
=0 511 Me'ic® =105 56 Me'vic= =1 7768 Gelic* =01 19 Gelie®
-1 -1 -1 0
e + W |- @ : @
Elektron Muon Tau I-Boson
e
<11 eWic® <017 M= <182 Melic= =B038 Gelic®
] [ ] )
. Ve . Vp + R 'y
Elekiron- Muon- Tau-
Heutrino Heutrino Heutrino W-Boson

Abbildung 2.1: Schematische Darstellung des Standard Modell der Elementarteilchen-
physik [9].

2.2 Neutrinooszillationen

Der Begriff der Neutrinooszillation beschreibt das quantenmechanische Phénomen,
welches das Flavour-Verhiltnis eines Neutrinoflusses im Laufe der Propagation vari-
iert. Prinzipiell werden Elementarteilchen als Massen-Eigenzustidnde einer Hamilton-
Funktion definiert. Quantenmechanisch haben verschiedene Operatoren auch unter-
schiedliche Eigenzustédnde. So unterscheiden sich die Flavoureigenzustidnde bei Quarks
und Neutrinos von den Massen-Eigenzustédnden. Neutrinos zeichnen aber ein anderes



2 Neutrinos

Bild als Quarks: Die geringen Wechselwirkungen und kleinen Massendifferenzen er-
lauben makroskopische Distanzen und grofle Zeiten, iiber welche die Wellenfunktion
nicht kollabiert. Konkret entsprechen die Massen-Eigenzusténde vy, vo und v3 nicht
den Eigenzustédnden der schwachen Kraft v., v, und v;, welche durch die schwache
Wechselwirkung mit einem beteiligten, geladenen Lepton des gleichen Flavours ent-
standen sind. Damit die Neutrinooszillation erlaubt ist, miissen zwei Voraussetzungen
gegeben sein [10]:

e Neutrinos miissen im Widerspruch zum Standardmodell eine Masse haben

e Die Flavour-Eigenzustinde |v,) (o = e,u,7) miissen Superpositionen der
Massen-Eigenzustéinde |vg) (k = 1,2,3) sein

va) = S Ui ls) (2.1)
k

Die Pontecorvo-Maki—Nakagawa—Sakata Matrix U (kurz PMNS-Matrix) [11] re-
prisentiert eine unitdre 3 x 3 Matrix und verkniipft die Basis der Flavour-
Eigenzustdnden mit der Basis der Massen-Eigenzustdnden. Der Neutrinozustand brei-
tet sich als kohérente, lineare Superposition der Massen-Eigenzustinde aus, bis die
Wellenfunktion aufgrund einer Wechselwirkung in einen Flavour-Eigenzustand kolla-
biert. Dami die Neutrinooszillation beobachtet werden kann, diirfen die Massen vy,
vo und v3 nicht identisch sein, sodass sich eine Phasendifferenz zwischen den ver-
schiedenen Parametern der Wellenfunktion ergibt. Die zeitliche Evolution eines zum
Zeitpunkt ¢ = 0 erzeugten Flavour-Eigenzustandes « folgt fiir eine ebene Welle gem#f
der Form [10]

valt)) = 3 Usie P ) (2.2)
k

wobel Ej = \/m fiir die Energie-Impuls Beziehung in natiirlichen Einheiten

steht. Wird die unitédren Matrix U invertiert, so lisst sich Gleichung (2.1) umformen
Zu:

k) = Uak lva) (2.3)

Kombiniert man jetzt die Gleichungen (2.2)) und (2.3)), so erhélt man die Superposi-
tionen verschiedener Flavour-Eigenzusténde fiir ¢t > 0:

)= (zvzke“fktugk) v .4
k

B=e,u,T

Die Ubergangswahrscheinlichkeit P zu einem Zeitpunkt ¢ > 0 eines Flavour-
Eigenzustandes « in einen anderen Zustand S lisst sich nun folgendermafien bestim-
men:
Pop(t) = | (wslva(t) I? = Y UspUpkUayUgse™ kP00 (2:5)
k,j



2 Neutrinos

Die Energie-Impuls Beziehung lidsst sich nun unter der Annahme, dass Neutrinos
aufgrund der geringen Masse hoch-relativistische Teilchen sind, durch eine Taylor-
Entwicklung und E = || umschreiben zu:

2

/ m

Fiigt man nun Gleichungen (2.6)) und (3.21)) zusammen und approximiert ¢ = L auf-
grund der hoch-relativistischen Neutrinos, erhélt man fiir die Ubergangswahrscheich-
lichkeit:

. . .Amsz
Pop(L.E) =Y UnUsUajUj;exp | —i oY (2.7)
k“?j

* * . L
k J

i

wobei die Abkiirzung Ami ;= mi—m? benutzt wurde. Nach der Distanz L%*’Z = AA‘;%
entspricht die durch Amzj erzeugte Phase 27. Allgemeiner kann man annehmen, dass
Neutrinos interferierende Wellenpakte verschiedener Massen-Eigenzusténde sind. Auf-
grund der verschiedenen Massen ergeben sich auch unterschiedliche Gruppengeschwin-
digkeiten, wodurch sich die Wellenpakte auf kosmologischen Distanzen separieren und
nicht weiter interferieren. Im dekohérenten Zustand verschwindet der Oszillations-
term in Gleichung und die dekohirente Ubergangswahrscheinlichkeit nimmt eine
konstante Form an:

Pag =Y |UakP|Uskl* (2.9)
k

Die Wahrscheinlichkeit das Neutrino im urspriinglichen Flavour-Eigenzustand (¢ = 0)
zu finden, berechnet sich wie folgt:

Posa=1=> Pa_y . (2.10)
B

Fiir Neutrinofliisse iiber Distanzen grofler als die Kohérenzldnge der Massen-
Eigenzusténde ergibt sich fiir die Matrix U durch einen globalen Fit [12]:

v, \ e 0,56 0,23 0,21 v, \ @uetle

" =1 023 039 038 || v, (2.11)
ve ) 0,21 0,38 041 V.

v, \ e 0,56 0,18 0,26 v, | @uetle

" = 018 044 038 || v, . (2.12)
ve ) oy 0,21 0,38 0,36 v,

In Gleichungen (2.11)) und (2.12]) wird zwischen normaler (NH) und invertierter Hier-
archie (IH) unterschieden. Dies folgt daraus, dass die absoluten Massen der Neutrinos
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wie auch die Anordnung der Massen-Eigenzustinde vy, vo und vg relative zueinan-
der unbekannt sind. Nimmt man nun zum Beispiel fiir den Neutrinofluss einer Quel-
le (Ve:wy:vy) das Verhéltnis (2 : 2 : 0) an und zieht Gleichungen und
zurate, so kommt der Neutrinofluss an der Erdoberfliche fiir die normale Hierar-
chie im Verhéltnis (1,58:1,24:1,18) und fiir die invertierte Hierarchie im Verhéltnis
(1,48:1,24:1,28) an. In Tabelle sind die Resultate fiir die Differenzen der Neutrino-
massenquadrate aufgefiihrt.

NH (+1l0) IH (£lo)

Am3; x 107%V2  7.3950%0  7.39705

Am3y x 1073eV2 25257002 2.512F 005

Tabelle 2.1: Resultate der drei-Flavour Neutrinooszillation [13].

Passieren Neutrinos jedoch die Erde (Siehe Abschnitt , miissen zusétzlich Ma-
terieeffekte beachtet werden. Der Mikheyev-Smirnov- Wolfenstein Effekt (kurz MSW
Effekt) beschreibt das Oszillationverhalten der Neutrinos bei der Bewegung durch Ma-
terie. Die Wechselwirkung jedes Neutrinotyps mit Medien unterscheidet sich im Ver-
gleich zur Vakuumoszillation und fithrt zu gednderten Mischungswinkeln sowie einer
Verénderung in der Differenz der Massenquadrate. Die Oszillationswahrscheinlichkeit
verandert sich durch ein effektives Potential [10]

Verr = \/§GFN€ , (2.13)

welches durch die kohdrente Wechselwirkung der Neutrinos mit dem Medium auf-
grund der kohérenten, elastischen Vorwértsstreuung iiber den geladenen Strom er-
zeugt wird. G reprisentiert die Fermi-Konstante und n, die Elektronendichteﬂ des
Mediums. Der Beitrag des neutralen Stroms kann vernachléssigt werden. Man kann
davon ausgehen, dass in Materie zu wenige Myonen wie auch Tauonen vorhanden
sind, sodass die Wechselwirkung des geladenen Stroms im Elektron-Neutrinosektor
der vorherrschende Effekt ist. Des Weiteren werden die Oszillationswahrscheinlichkei-
ten der Einfachheit halber nur fiir eine Zwei-Generationen Mischung angegeben. Fiir
eine konstante Materiedichte ergibt sich die Oszillationswahrscheinlichkeit zu

Am2,L
Po_,5(L) = sin®(0yr) sin® (;”g) , (2.14)

mit den Oszillationsparametern fiir Materie 6;; und Am?\/l. Die Approximation der
konstanten Materiedichte ist fiir die Erde haltbar |[1415], doch fiir stellare Medien muss
ein Dichtegradient ungleich Null angenommen werden. Hierdurch ergibt sich [16]

1 — cos(20¢) cos(20,r)
2

Py = + Pi_,9c08(20¢c) cos(20nr) (2.15)

®ne = npY. mit der Baryondichte ny sowie der Elektronenzahl pro Baryon Y.
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wobei 0¢ den Mischungswinkel der Neutrinos beschreibt, welche in der Néhe des Stern-
zentrums erzeugt wurden. Die Flippwahrscheinlichkeit P;_,9 beschreibt das Mischen
der Massen-Eigenzustéinde fiir ein inhomogenes Dichteprofil. Die Stérke der Mischung
ist abhéingig von dem Dichtegradient. Fiir detailliertere Informationen wird auf |10,/17]
verwiesen.

2.3 Neutrinos und ihre Wechselwirkungsprodukte

Fast die vollstéindige gravitative Bindungsenergie einer Supernovaexplosion wird in
Form von Neutrinos ausgesendet, welche sich im Energiebereich von O(10 MeV) be-
wegen (Kapitel . Das IceCube-Neutrinoteleskop ist ein Tscherenkowdetektor und
misst nicht das Neutrino selbst, sondern Sekundérteilchen die bei der Wechselwirkung
des Neutrinos mit dem Siidpoleis entstehen. Der dominierende Reaktionskanal fiir
Neutrinos aus Supernovae ist der inverse [3-Zerfall.

2.3.1 Neutrinowechselwirkung im Eis

Das IceCube-Experiment ist in der Lage, Wechselwirkungen mit geladenen Leptonen
der Form
y+X—-Y+1l mit l=ep,r (2.16)

nachzuweisen. Aufgrund der niedrigen Energie der Supernova-Neutrinos kénnen
jedoch keine schwereren Leptonen als das Elektron bzw. Positron erzeugt werden.
Deshalb ist der inverse Betazerfall mit 93 % der Hauptnachweiskanal und die Neu-
trinowechselwirkung am Sauerstoffkern sowie die Elektronstreuung tragen nur mit
jeweils 3% bei [18].

Im GeV-Energieregime ergeben sich andere Wechselwirkungsmoglichkeiten fiir
die Neutrinos. Zum Beispiel werden elastische wie auch quasi-elastische Streu-
ungen am gesamten Atomkern moglich. Fiir Neutrinoenergien > 10GeV ist die
tiefinelastische Streuung die dominante Wechselwirkung.

Inverser Betazerfall

Die Reaktionspartner der Neutrinos bei diesem Wechselwirkungskanal sind die freien
Protonen des Wasserstoffs im Eis:

Uet+p—ontet . (2.17)

Die Mindestenergie Fy,;,, damit der Betazerfall stattfinden kann, berechnet sich wie
folgt:
Epin > me +my, —my = 1.8MeV . (2.18)

Betrachtet man Positronenergien im Bereich von 5 — 100 MeV, so ist der mittlere
Energieiibertrag linear abhéngig von E,. Die mittlere Positronenergie berechnet sich
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aus einer Monte Carlo Simulation ndaheurngsweise wie folgt [19):
(Ee+)=m-E,—n (2.19)

mit m = 0.96 & 0.01 und n = 0.99 + 0.46 MeV.

Neutrinowechselwirkung am Sauerstoffkern

Das Sauerstoffisotop 60 ist mit einer Isotopenhiufigkeit > 99 % fiir die Neutrinowech-
selwirkung am Sauerstoffkern das interessanteste der drei natiirlichen Sauerstoffisoto-
pe. Durch den Austausch eines W*-Bosons, dem sogenannten geladene Strom (CC),
entsteht ein geladenes Lepton, welches dann im IceCube-Detektor nachgewiesen wer-
den kann. Die nachfolgenden Neutrinoeinfinge an Sauerstoftkernen der Eismolekiile
dominieren:

To+%0 e +19N | (2.20)

Ve+100 e+ F | (2.21)

Uber den neutralen Strom (NC) sind fiir alle Neutrinoflavour Wechselwirkungen
moglich, welche aber lediglich Photonen oder Protonen als Sekundirteilchen erzeu-
gen. Diese deponieren aber weniger Licht im Detektor und sind teilweise verboten
oder stark unterdriickt.

Elektronenstreuung

Die Elektronenstreuung beschreibt die Wechselwirkung der Neutrinos aller Flavour
mit den Orbitalelektronen der HyO-Molekiile des Eises. Die Reaktionen finden sowohl
iiber den Austausch eines Z°-Bosons (NC) als auch iiber den Austausch von W*-
Bosonen (CC) statt:

ve+e —v.+e (NC/CC) (2.22)
ve+e —v.+e (NC/CC) (2.23)
vy t+e —uv+e (NC) | (2.24)
Ug+e —vy+e  (NC) , (2.25)

mit x = e, y, 7. Myonen und Tauonen finden sich nicht im Eis, sodass der entsprechende
geladene Strom entfallt.

2.3.2 Energieverluste im Eis

Bei der Bewegung durch das Siidpoleis wechselwirken Elektronen und Positronen elek-
tromagnetisch mit den Hiillenelektronen des Mediums und verlieren kontinuierlich
Energie. Fiir das Energieregime der Supernova-Neutrinos (O(10 MeV)) ist die Ioni-
sation der dominierende Effekt. Bremsstrahlungseffekte am Coulombfeld der Kerne
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wachsen mit zunehmender Energie, welche oberhalb von 1 MeV proportional zur Ener-
gie zunehmen. Die Wahrscheinlichkeit des Auftretens von elektromagnetischen Kaska-
den im betrachten Energiebereich durch die Erzeugung von relativistischen Elektron-
Positron-Paaren aus virtuellen Photonen der Bremsstrahlung ist gering.

Der Grofiteil des detektierten Lichts entspringt dem Tscherenkow-Effekt. Daher ska-
liert die Anzahl der erzeugten Photonen direkt proportional zu der Spurlinge des
propagierenden Teilchens, solange es sich mit einer hoheren Geschwindigkeit als
die Lichtgeschwindigkeit innerhalb des Mediums bewegt. Unter der Voraussetzung
E. < 100MeV wurde fiir den Energiebereich der Supernova-Neutrinos in |19] eine
Abschéitzung der mittleren Spurlidnge fiir Elektronen und Positronen bestimmt zu:

Z(E.) = (0,579 £ 0,017) cm - E./MeV . (2.26)

Die Unsicherheit von 0,3 % beruht im wesentlichen auf dem marginalen Unterschied
in der Wechselwirkung der Elektronen und Positronen.

2.3.3 Der Tscherenkow-Effekt

Bewegt sich ein geladenes Teilchen durch ein Dielektrikum mit dem Brechungsindex
n, so polarisiert es die Molekiile des Mediums. Danach begibt sich das Medium durch
Emission eines Photons wieder in seine Ursprungsform. Ist die Teilchengeschwindigkeit
grofer als die Ausbreitungsgeschwindigkeit des Lichts innerhalb des Mediums (v >
¢/n), interferieren die Lichtwellen konstruktiv und es wird T scherenkow—Strahlungﬂ als
koh#rente Wellenfront in einem festen Winkel 6 zur Bewegungsrichtung des geladenen
Teilchens ausgesendet (siehe Abb. . Der Winkeﬁ 0 ergibt sich aus:

cos(6) = in . (2.27)

3Im Jahre 1934 wurde der Effekt erstmals von Pawel Tscherenkow und Sergei Wawilow beobachtet
und konnte 3 Jahre spédter von Igor Tamme und Ilja Frank erklirt werden.

1Das geladene Teilchen legt in der Zeit ¢ die Stecke Sct zuriicklegt, wohingegen die zum Zeitpunkt
t = 0 ausgesendete Wellenfront die Strecke ct/n bewiltigt.

10
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Abbildung 2.2: Schematische Darstellung des Tscherenkow-Effekts (Darstellung Mo-
difiziert von [20]).

Fiir das Siidpoleis mit n = 1.32 und 8 = 1 ergibt sich § = 41°. Das geladene Teilchen
muss iiber eine kinetische Energi EEis > 783%keV verfiigen, damit es Tscherenkow-

Strahlung im Eis erzeugen kann. Die Frank-Tamm-Formel [21]
d’*N  2maz? 1
= 1-— 2.28
dxd\ A2 ( B2n2(\) ) (2:28)

ermoglicht es, in Abh#ngigkeit von Weg und der Wellenldnge die Anzahl der erzeugten
Tscherenkow-Photonen zu bestimmen. Hierbei bezeichnet o = 1/137 die Feinstruk-
turkonstante und z = +1 die Anzahl der Elementarladungen eines Teilchens. Fiir
das Siidpoleis im sensitiven Wellenlédngenbereich [300,600] nm und unter Zuhilfenah-
me der mittleren Weglinge 7.+ (Gleichung ), lésst sich die mittlere Anzahl an
Tscherenkow-Photonen eines Positrons oder Elektrons zu

- 1 600 nm d\
N, =2ra <1 - 22) Tt / - = 3254 %+ /cm = (188,3 £ 5,5) E .+ /MeV
BN, 300nm A
(2.29)

berechnen. Die mittlere Anzahl an Tscherenkow-Photonen pro Elektron/Positron N,
ist also direkt proportional zur mittleren Weglédnge @« .

2.4 Kosmische Strahlung

Als kosmische Strahlung werden Teilchen bezeichnet, welche ihren Ursprung aufler-
halb der Erdatmosphéire haben. Sie bestehen zu einem wesentlichen Anteil aus frei-
en Protonen (79%) und schwereren Kernen (15%) [6]. Kerne in der Erdatmosphire
wechselwirken mit den kosmischen Partikeln und erzeugen Teilchenschauer, deren Ver-
messung es ermoglicht, das Energiespektrum der kosmischen Strahlung zu ermitteln

(Abb. R.3).

5Die kinetische Mindestenergie berechnet sich folgendermaflen: Enin = ’ymoc2 mit y =

1/4/1—=1/n? und ngs =1.32.

11
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Abbildung 2.3: Teilchenspektrum als Funktion der Energie von verschiedenen Experi-
menten bestimmt (Darstellung modifiziert von [IEI])

Das Energiespektrum umfasst mehrere Groflenordnungen und zeigt charakteristische
Eigenschaften wie z.B. einen steilen Abfall zwischen 10'® und 10'7 eV oder ein Pla-
teau zwischen 5-10'® und 10' eV. Quellen der kosmischen Strahlung zu identifizieren
ist Gegenstand aktueller Forschung. Mogliche Erklarungen fiir das niederenergetische
Regime sind z.B. Supernovaiiberreste und aktive Galaxiekerne oder Gammastrahlen-
blitze fiir den hochenergetische Bereich [@

Bei der Wechselwirkung zwischen Luftmolekiilen der Erdatmosphére und den kosmi-
schen Teilchen entstehen hauptséchlich Pionen und Kaonen, welche am wahrschein-
lichsten iiber die Kanéle

™t — pF+ @, und (2.30)

K* — i +u,(7,) (2.31)
zerfallen. Die erzeugten Myonen zerfallen in der Form

pt— et +v.+7, sowie (2.32)
o — e + T+, (2.33)

mit einer mittleren Lebenszeit von 2,2 - 107%s. Aufgrund ihrer hohen Energie und
der damit einhergehenden relativistischen Streckung des Zeitintervalls kommt aller-
dings ein nicht zu vernachléssigender Teil der Myonen an der Erdoberfliche an. Diese
und die ebenfalls erzeugten atmosphérischen Neutrinos kénnen problemlos den Eis-
Panzer durchdringen und tragen signifikant zum Untergrund des IceCube-Detektors
bei. Durch Temperaturverinderungen in der Atmosphére entstehen Variationen in

12
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der Rate der atmosphérischen Myonen und Neutrinos. Dieser jahreszeitliche Effekt
fithrt im arktischen Winter durch eine niedrigere Temperatur zu einer hoheren Atmo-
sphérendichte, sodass sich die mittlere freie Weglénge der Pionen und Kaonen verkiirzt
und somit die Myonrate sinkt.

13



Das Leben eines Sterns

Supernovae sind gewaltige Explosionen massereicher Sterne am Ende ihres Lebenszy-
klus. Sie kénnen in kurzer Zeit die Leuchtkraft ihres Ursprungssterns auf das Millio-
nenfache erhchen und in ihrer Leuchtkraft einer ganzen Galaxie gleichkommen. Der
Begriff der Supernova wurde von dem Schweizer Astronom und Astrophysiker Fritz
Zwicky gepragt, welcher bereits in den 20er-Jahren des letzten Jahrhunderts mit Grof3-
teleskopen systematisch den Himmel nach den spektakuldren Erscheinungen absuchte.
In den 1930er-Jahren duflerten Fritz Zwicky und Walter Baade erstmals die Hypothese,
dass der Gravitationskollaps eines Sterns die Ursache einer Supernova sein kénnte [22].
Die erste Unterteilung in verschiedene Typklassen wurde in den 1940er-Jahren durch
Rudolph Minkowski vorgenommen [23]. Im Jahre 1987 wurden die ersten und bisher
einzigen Neutrinos einer Supernova auf der Erde detektiert (Siehe Abschnitt . Die-
ses Ereignis gilt auch als Geburtsstunde der Neutrinoastronomie.
Kernkollaps-Supernovae emittieren ~ 10° erg (~ 1046 J) [24] in Form von Neutrinos
und sind somit eine der méchtigsten Quellen fiir Neutrinos im Universum. Prinzipiell
wird zwischen zwei Mechanismen, den thermonuklearen oder Typ-Ia und Kernkollaps-
Supernovae, unterschieden. Auf die Typ-la Supernovae wird im Weiteren nur kurz
eingegangen, da Kernkollaps-Supernovae aufgrund ihres immensen Neutrinoausstofles
von besonderem Interesse fiir diese Arbeit sind.

3.1 Die Evolution eines Sterns

Ejnar Hertzsprung und Henry Norris Russel stellten in den Jahren 1910 bis 1913
den Zusammenhang zwischen der Leuchtkraft L, welche die abgestrahlte Leistung in
allen Frequenzbéndern représentiert, und der Oberflichentemperatur 7' eines Sterns
her [25}26]. Trégt man nun die Leuchtkraftﬂ L und Oberflichentemperatur T' gegen-
einander auf, so erhélt man das Hertzsprung-Russel Diagramm (Abb. . Dieses
stellt anschaulich die unterschiedlichen Stadien der Sternentwicklung dar.

Auf der Hauptreihe (engl. Main Sequence) befinden sich Sterne, die gerade das
Stadium der Fusion von Wasserstoff zu Helium in ihrem Inneren durchlaufen (Ab-
schnitt . Dieses Stadium beschreibt die Hauptlebensphase der Sterne, welche

LOft wird auch die absolute Helligkeit verwendet. Sie ist definiert als die Helligkeit, welche von einem
Beobachter aus einer einheitlichen Entfernung detektiert wird.

14
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etwa 90 % des Lebens eines Sterns umfasst. Das Hertzsprung-Russel Diagramm unter-
teilt sich in weitere Gruppen (auch als Aste bezeichnet). Zum Beispiel sammeln sich
fiir eine absolute Helligkeit My > 10 und T' > 4000 K die massendrmeren Sternleichen
(sogenannte weifle Zwerge) sowie die massereichere Riesensterne oben rechts.
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Abbildung 3.1: Skizze eines Herzsprung-Russel Diagramms [|27]: Auf der y-Achse ist
die absolute Helligkeit und auf der x-Achse die Oberflichentemperatur
in Kelvin aufgetragen.

Im Jahre 1925 konnte Sir Arthur Stanley Eddigton die Masse-Leuchtkraft-Beziehung
herleiten, welche den Zusammenhang zwischen der Masse M und der Leuchtkraft L

eines Sterns [28] herstellt:
L M\“
L <) | (3.1)
L Mg

wobei Lo und M die Leuchtkraft und Masse der Sonne widerspiegelt. Der Exponent
kann die Werte 1 < a < 6 annehmen. Fiir die Hauptreihensterne mit 2Ms < M <
20 Mg nimmt o = 3.5 an und z.B. fiir Sterne der Masse 0,43Ms < M < 2Mg gilt
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a =4 [29]. Die Variation des Exponenten « lésst sich auf unterschiedlich dominante
Energietransportmechanismen der verschiedenen Sternmassen zuriickfiithren.

3.1.1 Die Geburtsstunde eines Sterns

Sterne werden in mehreren Lichtjahren grofien interstellarer Gaswolken geboren [30].
Diese interstellare Gaswolken bestehen zu 90 % aus Wasserstoff und zu geringeren
Teilen aus Kohlenstoff, Sauerstoff, Eisen und anderen schweren Elementen. Schwerere
Elemente wie zum Beispiel Eisen oder Magnesium sind Uberbleibsel vergangener Zei-
ten. Sie wurden durch stellare Quellen synthetisiert und an den Kosmos abgegeben.
Wird eine interstellare Gaswolke nun aufgrund einer Stérung instabil und die gravi-
tative Energie iibersteigt die thermische Energie der Molekiile und Atome der Wolke,
so beginnt diese zu kollabieren. Damit die gravitative gegeniiber der thermische Ener-
gie obsiegen kann, muss das interstellare System iiber eine minimale Masse verfiigen,
welche wiederum von der Temperatur 7" und der Dichte p der Gaswolke abhéngig ist.
Die minimale Masse ladsst sich Anhand des Jeans-Kriteriums berechnen [31]:

ET \? 1
M > 5,46 < ) N (3.2)

pmy, G p

wobei p das Molekulargewicht der Gasmasse, m, die Atommasseneinheit, k die
Boltzmann-Konstante sowie G die Gravitationskonstante widerspiegelt. Glei-
chung ist eine Ndherung, da von einer homogenen Gaskugel ausgegangen wird,
wobei es sich in der Realitit um eine inhomogene Gasmasse handelt. Fiir eine in-
terstellare Gaswolke mit einer Dichte p von 1072! kg/m?® und einer Temperatur von
100K ergibt sich eine Jeans-Masse Mj von rund 10° M@E| [31]. Hat eine Gaswolke eine
geringere Temperatur, so sinkt auch deren Jeans-Masse, da die Teilchen im Mittel eine
geringere kinetische Energie haben.

Beginnt eine interstellare Gaswolke zu kollabieren, steigt ihr Druck wie auch die Dichte
im Inneren an. Die Temperatur bleibt jedoch konstant, da in diesem Stadium Photo-
nen noch das Medium verlassen kénnen und somit signifikant zum Energieverlust des
Systems beitragen. Erreicht die kollabierende Wolke eine Dichte von 10713 g/cm? [32],
wird sie opak und die wachsende potentielle Energie kann nicht mehr in Form von Pho-
tonen abgefiihrt werden. Durch den darauf folgenden Temperaturanstieg und wach-
senden Gasdruck wird der Kollaps abgebremst und es entsteht ein Protostern. Erreicht
die Temperatur im Protostern den Bereich T > 2000 K [31], so beginnt der molekula-
re Wasserstoff (Hz) zu dissoziieren, was wiederum den Temperatur- und Druckanstieg
verringert. In Folge steigt die Kontraktionsgeschwindigkeit an und der gravitative
Druck erhoht sich. Nachdem der molekulare Wasserstoff vollstédndig dissoziiert wurde,
steigt der Gasdruck und die Geschwindigkeit der einfallenden Materie verlangsamt
sich. Die Dichte und Temperatur steigen weiter im Kernbereich des Protosterns durch

2In der Astrophysik werden Massen als vielfaches der Sonnenmasse Mg = 1,989 - 10°° kg angegeben
[32].
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Massenakkretion an. Ubersteigt die Temperatur T > 6000 K [31], beginnt der Wasser-
stoff zu ionisieren und der Kollaps wird abermals abgebremst. Im Kern entsteht ein
hydrostatisches Gleichgewicht. Uber mehrere Millionen Jahre steigt die Temperatur
im Inneren durch Akkretion von Masse weiter an, bis bei T ~ 106K die Deuterium-
Fusion und bei einer Temperatur T ~ 3.5 - 107 K das Wasserstoffbrennen beginnt.

3.1.2 Die Brennphasen eines Sterns

Das Ende eines Sterns oder welche Brennphasen er durchlauft, wird hauptséchlich
durch seine initiale Massdﬂ bestimmt. Nach dem Erreichen der Hauptreihenphase, wird
das Leben eines Stern durch das Gleichgewicht zwischen gravitativer und thermaler
Energie definiert. Dieser hydrostatische Gleichgewichtszustand wird durch einen nach
innen gerichteten gravitativen Druck und einem nach auflen gerichteten thermischen
Druck aufrecht erhalten. Ein Stern verliert Energie in Form von Strahlung (Photo-
nen, Neutrinos), was zu einer Kontraktion fiihrt. Diese Kontraktion wird zeitweise
durch stufenweise ablaufende Fusionsreaktionen aufgehalten (Tabelle . Neigt sich
der Brennstoff der einzelnen Phase dem Ende zu, kontrahiert der Stern und die ki-
netische Energie der Teilchen steigt, wodurch auch die innere Temperatur des Sterns
grofler wird. Dieser Effekt fithrt im Kern zum Ziinden der darauffolgenden Fusionsstu-
fe aus der Asche der vorherigen. Die vorangegangenen Fusionsprozesse werden in den
duleren Schalen fortgesetzt. Unter Vernachlissigung von Strahlungsverlusten folgt die
Temperatur Tk im Kern eines kontrahierenden Sterns mit der Kerndichte px der Re-
lation px o< Ty [33].

Mit jeder weiteren Brennphase erhoht sich die Masse des Kerns, wodurch der Druck
im Inneren steigt und neue Brennphasen geziindet werden kénnen. Die Luminositét
der Neutrinos sowie Photonen wéchst mit dem Anstieg der Kerntemperatur und Kern-
dichte [34]. Bei dem sogenannten Wasserstoffbrennen fusionieren vier 1 H zu einem 3He
und setzen hierdurch Energie frei. Fiir Sterne mit einer Masse > 11 Mg [33] werden
die aufeinander folgenden Brennphasen Wasserstoff, Helium, Kohlenstoff, Neon, Sau-
erstoff, Silizium bis hin zu Eisen durchlaufen. Hat solch ein Stern seine vollstindige
Entwicklung vollendet, nimmt er eine Zwiebelschalenstruktur aller aneinandergereih-
ten, fusionierten Elemente an (Abb. [3.2)). Mit dem Einsetzen des Kohlenstoffbrennens
wird der Energieverlust des Sterns durch die Emission von Neutrinos dominiert. Neu-
trinos werden hier in Kernreaktionen erzeugt oder entstehen durch Annihilation von
thermischen Positronen und Elektronen. Mit jeder Brennphase steigt der Energiever-
lust durch Neutrinos an und beschleunigt hierdurch den Ablauf der Kontraktion [35].
Die Zusammensetzung der Kerne von Sternen der Masse 8 bis 10 M am Ende ih-
rer Lebenszeit unterscheidet sich zu der schwerer Sterne. Anstelle eines Eisenkerns
bilden sie einen Kern aus Sauerstoff, Neon und Magnesium, welcher einen kleineren
Dichtegradienten zu dufleren Schichten aufweist als der schwerer Sterne.

3Ein weiterer Faktor wire z.B. noch seine Metallizitit,welche den Bruchteil an Elementen schwerer
als Wasserstoff oder Helium eines Objekts beschreibt.
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Brennstoff Asche Daver Tk /10°[K] pg [kg/m®] L,/Lyo L,/Lyg

H He 11-108 7 0,035 5,8-103 28 - 10° 1,8-10°

He C,0 2.10%J 0,18 1,4-109 44 . 108 1,9 - 103

C Ne, Mg 2.103J 0,81 2,8-108  72.108  3,7-10°

Ne 0O, Mg 0,7J 1,6 1,2-101°  75.108 1,4-108

0, Mg Si, S, Ar, Ca 2,67 1,9 8,8-10° 75-10° 9,1-108

Si,S, Ar, Ca  Fe, Ni, Cr, Ti 18d 3,3 48-10%  75.10° 1,3-10
Fe, Ni, Cr, Ti Neutronen Stern  ~ 1s >7,1 > 7,3-1012 75.10° > 3,6-10"

Tabelle 3.1: Die aufeinanderfolgenden Brennphasen laufen immer schneller ab, erzeu-
gen immer hohere Zentraltemperaturen Tk (Kern), Dichten pg, werden
heller und der Anteil der abgestrahlten Neutrinos nimmt zu. Als Beispiel
wurden die Brennphasen eines Sterns mit 15 Mg, aufgefiihrt .

Abbildung 3.2: Zwiebelschalenstruktur eines massereichen Stern kurz vor dem Kol-
labieren. In der Realitdt sind die Grenzen der einzelnen Brennzonen
verschwommen. Die Abbildung wurde aus entnommen.

3.1.3 Die Vielfalt an Supernovae

Supernovae koénnen spektroskopisch in zwei Arten untergliedert werden, zum einem
kann man Wasserstofflinien im Spektrum messen (Typ II) und zum anderen die Art,
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3 Das Leben eines Sterns

bei der keine Wasserstofflinien im Spektrum vorhanden sind (Typ I) [23]. Alternativ
kann man noch die spektralen Typen nach ihrem Explosionsmechanismus in thermo-
nukleare oder Kernkollaps-Supernovae gruppieren.

Thermonukleare Supernovae

Eine Supernova Typ la ist die thermonukleare Explosion eines Weiflen Zwergesﬂ [37],
welcher in einem Doppelsternsystem gebunden ist. Der Weifle Zwerg saugt Mate-
rieﬂ von seinem Begleitstern bis zur Chandrasekhargrenzmasse Mcy, [38] (Siche Ab-
schnitt . Fiir nicht rotierende Objekte, welche den gravitativen Druck mit
entartetem Elektronengas kompensieren, gilt die Chandrasekhargrenzmasse als obere
Grenze, bevor das Objekt gravitativ instabil wird und kollabiert. Die thermonukleare
Explosion griindet sich auf der Fusion des urspriinglich vorhandenen Sauerstoffs und
Kohlenstoffs zu schwereren Nukliden, im Speziellen zu *N{f [39]. Der Weiie Zwerg
wird dabei vollsténdig zerstort und der Hauptteil der Energie wird in Form von Photo-
nen emittiert. Die Spektrallinien des zuriickbleibenden Nebels weisen einzig Silizium-
und keine Wasserstofflinien auf. Die Supernovae vom Typ Ia werden als kosmologi-
sche Standardkerzen fiir Distanzmessungen herangezogen, da die Explosionen dhnliche
Merkmale und Variationen der Photonenluminositit aufweisen.

Der Neutrinofluss der thermonuklearen Supernovae liegt etwa vier Gréflenordnungen
unter dem der Kernkollaps Supernovae [40]. Dies erschwert die Detektion mit Hilfe
des IceCube-Detektors (Abschnitt , welcher fiir eine Supernova des Typ Ia in einer
sehr geringen Entfernung von 50 pc lediglich um die 5000 Ereignisse messen kénnte.

3.1.4 Kernkollaps-Supernovae

Die in dieser Arbeit bestimmte obere Grenze an Supernova-Explosionen bezieht sich
auf Kernkollaps-Supernovae, da diese signifikant héhere Neutrinoluminositéiten und
Neutrinoenergien produzieren als die Supernovae Typ Ia.

Wihrend einer Kernkollaps Supernova werden nur etwa 0.01 % der Energie in Form
von Photonen sowie etwa 1% in Form des Ejekta als kinetische Energie ausgesendet.
Die restliche Bindungsenergie wird fast vollstindig von Neutrinos davongetragen [34].
Fiir Sterne mit einer anfinglichen Masse > 8 Mg, setzt am Ende der Fusionsprozes-
se der Gravitationskollaps (Abschnitt ein, gefolgt von der kataklysmischen
Explosion (Abschnitt . Bei Typ II Supernovae ist zum Zeitpunkt ihrer Ex-
plosionen die Wasserstoffhiille noch vorhanden. Wurde die Wasserstofthiille jedoch
aufgrund stellarer Winde oder durch die Interaktion mit einem Begleitstern hinweg
geweht, so handelt es sich um den Supernova Typ Ib. Fehlt zusétzlich noch die Heli-
umbhiille, spricht man von Typ Ic Supernovae.

4Ein Weifler Zwerg ist ein kompaktes Objekt und das Uberbleibsel eines leichten Sterns (z.B. unsere
Sonne). Die Fusionsreaktionen sind komplett zum Erliegen gekommen.

5Zumeist handelt es sich hierbei um die #uBerste Heliumschicht eines Roten Riesen.

656Ni hat eine radioaktiv doppel-magischen Kern (N = Z) mit der hochsten Bindungsenergie pro
Nukleon.
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3 Das Leben eines Sterns

Wird eine anfingliche Masse > 40 My, iiberschritten, bildet sich ein Schwarzes Loch.
Bewegt sich die Masse eines Stern in dem Regime 25Mg < M < 40Mg, kann der
Neutronenstern durch weiteren Einfang von einfallender Materie zu einem Schwar-
zen Loch kollabieren [41]. Von den gesamten Sternexplosionen wird der Anteil an
Kernkollaps-Supernovae in der Milchstrafle auf 0,69f8’i§ geschétzt [42].

Im Folgenden wird detaillierter auf den Explosionsprozéss der Kernkollaps-Supernovae
eingegangen.

3.1.4.1 Der Gravitationskollaps

Durchléuft ein Stern die zuvor beschriebenen Fusionsreaktionen, wird dessen Eisen-
kern instabil, sobald er sich der Chandrasekhargrenzmasse

3 2
(25
T-Y,

mit typischerweise ~ 1,44 My nihert [43]. Y, beschreibt den mittleren Bruchteil an
Elektronen pro Baryon und s, représentiert die mittlere Entropie der Elektronen. Die
Kerntemperatur ist zu diesem Zeitpunkt auf T ~ 10'° K sowie die Kerndichte auf
po ~ 1013 % angewachsen. Der Kernradius Rp. belduft sich einige tausend Kilometer

Mcy, =5.83-Y- (3.3)

[35]. In diesem Stadium des Kollaps nimmt Y. ab, da die Elektronen eine Fermi-
Energie von ein paar MeV besitzen und der Elektroneneinfang am Eisenkern

% Fe e =% Mn+ v, —3,7MeV (3.4)

interessant wird, wodurch die Chandrasekhargrenzmasse reduziert wird. Zusétzlich
verliert der Eisenkern stetig Energie durch Photodissoziation:

v+ Fe — 4n + 13a — 124 MeV . (3.5)

Der Energieverlust fithrt zu einer Abnahme des thermischen Drucks, der Entartungs-
druck der Elektronen steigt und der Elektroneneinfang am Atomkern sowie Proton
wird wahrscheinlicher:

e~ + N(ZA) = N(Z—1,4) +v, , (3.6)

e +p—onture . (3.7)

Die generierten Neutrinos sind nach wie vor in der Lage, den Kern ungehindert zu
verlassen, was zu einer weiteren Reduktion des Elektronenanteils (Deleptonisierung)
von Y, fiihrt und dazu, dass sich die Chandrasekhargrenzmasse weiter verringert. Mit
dem Uberschreiten der Chandrasekhargrenzmasse verliert der Kern seine Stabilitiit
und dem Kollaps wirkt nun nichts mehr entgegen (Abb. oben links).
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Die einzelnen Phasen des Kollaps. Jede Teilabbildung ist nochmals

unterteilt und zeigt die Geschwindigkeitsvektoren der Kinematik der
stellaren Materie (links) sowie die Zusammensetzung der stellaren Ma-
terie wie auch die beteiligten schwachen Prozesse (rechts). Die Abbil-
dung wurde aus entnommen.
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3 Das Leben eines Sterns

Aufgrund des kollabierenden Sterns erhoht sich die Kerndichte p. kontinuierlich und
die freie Weglédnge der Neutrinos reduziert sich durch Wechselwirkung mit der einfal-
lenden Materie [43]. Ab einer Kerndichte von ~ 10%° % ist die Wahrscheinlichkeit der
Neutrinostreuung und Neutrinoabsoption aufgrund der reduzierten freien Wegldnge
der Neutrinos signifikant gestiegen, sodass diese die Kernregion nicht mehr verlassen
konnen. Hauptséchlich wechselwirken die Neutrinos durch die kohérente Streuung an
Atomkernen

v+ N(Z,A) - v+ N(Z,A) (3.8)

mit der herabfallenden stellaren Materie. Zusétzlich wichst die Opazitét fiir Neutrinos
durch die Streuung an freien Nukleonen

v+p—v+p und v+n—v+n (3.9)
sowie durch die Absorption an Neutronen
v+n—e +p (3.10)

an. Der beschriebene Prozess wird auch als Neutrinotrapping bezeichnet (Abb.
oben rechts). Die Kerndichte nimmt nach aufien hin ab und ab einem bestimmten
Radius konnen die generierten Neutrinos wieder entkommen. Diese gedachte Ober-
fliche wird auch Neutrinosphére genannt.

Bei einer Kerndichte von p, ~ 107 % wird der Eisenkern inkompressibel und der Kol-
laps wird schlagartig gestoppt. Die weiter einfallende Materie prallt an der Oberfliche
des Eisenkerns ab und es bildet sich eine nach aufien gerichtete Schockfront (Abb.
Mitte links).

Die nach auflen propagierende Schockfront bewegt sich durch die einfallenden Schich-
ten, wodurch kinetische Energie in thermische Energie umgewandelt wird, welche zur
Dissoziation von Atomkernen an freien Nukleonen aufgebraucht wird und zu einer
Verlangsamung der Stoflexpansion fiihrt. Der signifikant grofiere Wechselwirkungs-
querschnitt von Elektronen an freien Protonen im Gegensatz zu dem an gebundenen
Nukleonen im Atomkern fithrt dazu, dass Elektronneutrinos in sehr groflen Raten er-
zeugt werden [44]. Das Medium wird fiir Neutrinos durchléssig, sobald die Schockfront
den Radius der Neutrinosphére iiberschreitet. Die Neutrinoluminositéit wéchst um eine
GroBenordnung auf ~ 1047 g an [44]. Der Ausbruch fiihrt zu einer starken Verringerung
der Leptonenzahl hinter der Stofifront und wird deshalb auch Deleptonisierungsblitz
genannt (Abb. Mitte rechts). Die Bewegung der nach aufien gerichteten Schock-
front wird noch vor Verlassen des Eisenkerns vollstéindig durch Kerndissoziation und
Neutrinoabstrahlung abgebremst [45].

Als Proto-Neutronenstern (kurz: PNS) wird der hinter der StoBfront verbleibende
Kern bezeichnet. Durch herabfallende Materie hiuft der PNS weiterhin Masse an.
Durch Elektroneneinfinge an freien Protonen sowie Positroneinfdnge an freien Neu-
tronen kommt es im Inneren des PNS zur Produktion von Elektronneutrinos und
Antielektroneutrinos. Aufgrund von Bremsstrahlungsreaktionen,

N+N - N+N+v+v (3.11)
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3 Das Leben eines Sterns

sowie der Annihilation von Elektron-Positron-Paaren,
e +et sv+v (3.12)

kommt es zur Erzeugung von Neutrino-Antineutrino-Paaren aller Leptonenflavour,
was auch thermische Neutrinoproduktion genannt wird [46]. In Folge dessen kiihlt der
PNS wie ein grauer Strahler ab und die Neutrino-Antineutrino-Paare werden in den
interstellaren Raum emittiert.

Neutrinos kénnen aufgrund des signifikant kleineren Wirkungsquerschnitts um einige
Stunden vor den Photonen entfliehen.

3.1.4.2 Die Explosion

Damit eine Explosion stattfinden kann, muss die Bewegung der Stof3front reaktiviert
werden. An dieser Stelle kommt das sogenannte Neutrinoheizen ins Spiel [47]. Die
wihrend der Kiithlung des PNS produzierten Neutrino-Antineutrino-Paare transpor-
tieren die gravitative Bindungsenergie aus der Komprimierung des PNS fort und ther-
malisieren auf ihrem Weg durch den Stern mit dem stellaren Medium. Der grofite Teil
der Neutrinos entweicht, doch ein kleiner Teil deponiert zwischen der zum Stillstand
gekommenen Schockfront und dem PNS seine Energie im stellaren Medium. Diese
Zone besteht hauptséchlich aus freien Nukleonen, welche iiber die Reaktionen

Ve+n—e +p sowie De+p—el +n (3.13)

mit den diffundierenden FElektron- und Antielektronneutrinos wechselwirken. Dies
fiihrt zu einer Druckerhéhung aufgrund von lokaler Erhitzung, was zur Folge hat, dass
ein Expandieren der betroffenen Schichten einsetzt. Die sich ausdehnenden Schichten
bremsen den Einfall von neuem Material ab, wodurch sich die Wechselwirkungszeit
zwischen Neutrinos und Medium verlédngert und mehr Energie absorbiert werden kann.
Der Prozess des Neutrinoheizens wirkt somit selbst-verstédrkend. Durch die immense
Anzahl an produzierten Neutrinos wihrend der Kiihlungsphase des PNS, reicht die
Transformation von etwa 10-20 % der Elektron- und Antielektroneutrinos in kinetische
Energie der Leptonen, Photonen und Nukleonen, um die Bewegung der Schockfront
zu revitalisieren und eine Explosion zu initialisieren (Abb. unten links) [43].

Der Mechanismus des Neutrinoheizens wird in numerischen Supernova-Simulationen
als notwendiger, aber nicht als ausreichender Grund zum Auslésen der Explosion ge-
sehen [48]. Zudem ist der genaue Zusammenhang zwischen Energie, Druck, Dichte,
Temperatur und Kombination der Elementarteilchen wihrend der Explosion noch
nicht verstanden. Die sogenannte Standing Accretion Shock Instability (kurz: SAST)
erhoht in Simulationen die Wahrscheinlichkeit, dass eine Supernova explodiert [49].

Standing Accretion Shock Instability

Die SASI beschreibt die Erzeugung von akustischen Schockwellen, welche durch Pul-
sieren wie auch durch turbulente Gasbewegungen an der Oberfliche des PNS enstehen.
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3 Das Leben eines Sterns

Die Mechanismen fithren zwar nicht zur Explosion, reaktivieren jedoch die Expansion
der Schockfront [49//50].

Die turbulenten Gasbewegungen an der Oberfliche des PNS entstehen durch kon-
vektive Mischungsprozesse bedingt durch das Neutrinoheizen. Erhitzte Plasmablasen
bewegen sich von der PNS-Oberfliche nach auflen. Wahrenddessen propagiert kiihle-
res, schwereres Plasma in engen Schlduchen abwirts. Diese pilzférmigen Plasmabla-
sen sind kennzeichnend fiir die Rayleigh—Taylor—Instabilitiitﬂ (Abb. . Prallt nun
das herabsinkende Plasma auf die Oberfliche des PNS, werden Druckwellen erzeugt,
welche reflektiert werden und die Storungen an der Schockfront intensivieren.

log,, Density (g/cm’)
EEREEE T T

5x10™

L] L L L

y (em)

Abbildung 3.4: Die pilzférmigen Plasmaplasen der Rayleigh-Taylor Instabilitét sinken
abwirts und erzeugen Schallwellen an der Oberfliche des PNS. Die
Abbildung wurde aus entnommen.

Des Weiteren akkreditiert der Proto-Neutronstern asymmetrisch Masse, was zu einem
starken Pulsieren fiihrt. Trifft die herabfallende Materie auf die Oberfliiche des PNS,
entstehen in dessen Inneren Oszillationen, welche mittels Druckwellen Energie in die
umgebenen Schichten transportieren.

Das Zusammenspiel beider Mechanismen bewirkt eine Verstirkung von nicht-radialen
hydrodynamischen Instabilitdten anliegender Schichten. Hierdurch wird die Schock-
front zu groBeren Radiis getragen und hat somit ein effektiveres Neutrinoheizen zur

"Der Begriff stammt aus der Hydrodynamik und beschreibt das Mischverhalten von zwei Fliissigkei-
ten mit unterschiedlicher Dichte, welche in entgegengesetzte Richtungen beschleunigt werden.
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Folge, da die einfallende Materie mehr Zeit hat sich durch die Schockfront zu bewe-
gen und mehr Neutrinos absorbiert werden kénnen. Die SASI-Phase fiihrt letztlich zu
einer stark asymmetrischen Explosion [49].

3.2 Die Neutrinosignatur einer Supernova

Aus dem in Abschnitt erlauterten Mechanismus des Gravitationskollaps und
der damit einhergehenden Explosion, folgt eine spezifische Neutrinosignatur. Abbil-
dung demonstriert die Neutrinoluminositit sowie mittlere Neutrinoenergie eines
20 Mg-Vorlaufersterns, fiir die Richtung aus welcher die SASI-Phase den stérksten
Effekt zeigt. Die simulierte Supernova sto8t eine Energie von 2 - 10*° J mit einer mitt-
leren Neutrino-Energie von 15,37 MeV iiber den Zeitraum von 350 ms in Form von v,
aus [52]. Die spezifische Neutrinosignatur der Evolution eines Eisenkerns zum Neutro-
nenstern kann in vier Phasen untergliedert werden:

Das Neutrino-Trapping

Bevor der Kollaps einsetzt, werden alleinig Elektroneutrinos aus dem Elektronenein-
fang an freien Nukleonen abgestrahlt. Diese thermalisieren auf ihrem Weg in den
interstellaren Raum mit der Sternmaterie iiber inelastische Streuung an Elektronen.
Die Neutrinoenergien bewegt sich hier in der Groflenordnung O(10 MeV). Die Lumino-
sitidt der Elektronneutrinos wéchst bereits wihrend des Eisenbrennens signifikant an.
Mit dem eintreten des Kollaps und dem Ansteigen der Zentraldichte auf ~ 10'° %,
vervielfacht sich die Rate der Neutrinostreuungen deutlich und der Kern kann nicht
mehr von Neutrinos durchdrungen werden.

Der Deleptonisierungspeak

Zu diesem Zeitpunkt hat sich die Schockfront bereits gebildet. Die Umwandlung der
gravitativen Energie in thermische Energie verlagert die nukleare Balance hinter der
Schockwelle zu freien Nukleonen. Es werden gewaltige Mengen an Elektronneutrinos
und Neutronen durch den Elektroneneinfang an freien Protonen erzeugt. Die Elektron-
neutrinos stromen nach auflen und verlassen den Stern sobald sie die Neutrinosphére
erreichen. Binnen weniger Millisekunden wéchst die Elektronneutrinoluminositét fiir
einen kurzen Zeitraum um eine Gréflenordnung an. Unabhéngig von der Sternmasse
oder dem Modell hat der Deleptonisierungspeak immer eine Energie von ~ 10% ] [53],
da in dieser Phase das Innere des Sterns noch getrennt von den dufleren Schalen be-
trachtet werden kann. Darauthin kommt die Expansion der Schockfront zum Still-
stand.

Die Akkretionphase

Neutrino-Antineutrino-Paare aller Flavours werden wéahrend der Akkretionspha-
se durch die Annihilation von Elektron-Positron-Paaren und Nukleon-Nukleon-
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Bremsstrahlung erzeugt. Die weitere Akkretion von Masse erhoht die Temperatur
des stellaren Mediums, gleicht hierdurch den Energieverlust durch die fliichtenden
Neutrinos aus und hélt damit die besagten Reaktionen am Laufen.

Die Kiihlungsphase

Etwa 500 ms nach dem Einsetzen des Gravitationskollaps wird das Neutrinospektrum
von der Kiithlung des PNS dominiert. Zuvor wird die Kiihlung von den anderen Phasen
beschattet. Ein Grofiteil der gravitativen Bindungsenergie wird durch Neutrinos aller
Flavour davon getragen, welche zuvor iiber Paarprozesse im Kerninneren zu etwa
gleichen Teilen produziert wurden. Je nach Masse féllt die Temperatur erst nach 10
bis 60 s unter 10'° K, wodurch der Neutronenstern permeabel fiir Neutrinos wird [43].
In dieser Zeit nimmt die Neutrinoenergie sowie Neutrinoluminositét konstant ab und
die Neutronisation des schreitet voran.

1.6;830 318
1.4|| =— Deleptonisierungspeak T 14,-5|.gnal E 17
o — ©7.-signal =16
g1.2 — y,-signal || 5
] =15
1.0 o
- o l4
©0.8 ) .g .
2 Akkretionsphase SASI . s
20.6 Kuhlungsphase| 5 12
c @ :
g 0.4 Y 1 = 1 v.-signal
Y g —  7,-signal
0.2 g 10 —  y,-signal
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Abbildung 3.5: Neutrinoluminositit (links) und mittlere Neutrinoenergie (rechts) ei-
nes 20 Mg Vorgéngersterns. Entnommen aus [54].

3.3 Das Energiespektrum von Supernova-Neutrinos

Waihrend des Kernkollaps tauschen Neutrinos iiber inelastische Streuprozesse an Po-
sitronen und Elektronen Energie aus. Neutrinos nehmen infolge dessen das Spektrum
der Elektronen und Positronen an, welches in erster Ndherung mit dem Spektrum
der Schwarzkorperstrahlung iibereinstimmt. Die folgende Beschreibung richtet sich
nach [55] und fiir detailliertere Informationen wird [56] empfohlen.
Die inelatischen Streuprozesse der Neutrinos finden {iber den geladenen Strom mit
Nukleonen

Ve+n—p+e sowie Te+p—sn-tel (3.14)

statt. Diese Prozesse frieren fiir eine bestimmte Neutrinoenergie F, und einen be-
stimmten Radius aus, wodurch eine energieabhéingige Neutrinosphéire definiert werden
kann. Im Vergleich zum thermalen Spektrum mit der selben mittleren Energie wird
der hoch energetische Schwanz der Distribution gestaucht, da die Neutrinosphéren un-
terschiedliche Energien haben. Aufgrund der neutronenreichen Oberfliche des PNS ist
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die Opaziat fiir Elektronneutrinos grofier als die ihrer Anti-Teilchen. Hieraus folgt, dass
der Antielektronneutrinofluf} aus tiefer liegenden, heifleren Schichten als der Elektron-
neutrinoflufl stammt. Im Zuge dessen wechselwirken die Elektronneutrinos weniger mit
dem stellaren Plasma als die hoher energetischen Antielektronneutrinos, wodurch das
Elektronneutrinospektrum schmaler ist und bei niedrigeren Energien seinen Maximal-
wert erreicht. Da ein Grofiteil der Antielektroneutrinos aus energiereicheren Schichten
stimmt, ist deren mittlere Energie ebenfalls hoher.
Die Wecsehlwirkung der schwereren Neutrinoflavour ist bezogen auf den Energieaus-
tausch weniger effizient und wird durch den neutralen Strom wie z.B. der elastischen
Streuung an Nukleonen

Ven+ N —= v, + N (3.15)

dominiert. Weitere Kanéle der Myon- und Tauneutrinos zum Tausch von Energie
sind elastische Streuungen an Leptonen und die inelastische Streuung an Nukleonen.
Zusétzlich werden auch Neutrinos iiber die Paarproduktion wie z.B. durch die Nukleon
Bremsstrahlung

N+N—=N+N+v,, (3.16)

erzeugt. Fiir eine gegebene Energie E), frieren diese Reaktionen bei unterschiedlichen
Radii aus, womit man aufgrund des zugrundeliegenden Mechanismus verschiedene
Sphéren definieren kann. Die grofite dieser Schichten liegt meistens tiefer im Sterninne-
ren als die fiir Elektronneutrinos. Aus manchen Simulationen kann man schlussfolgern,
dass die iiber die Zeit integrierten mittleren Energien diesem Schema folgen:

Evv,>E, >E, . (3.17)

Das Neutrinospektrum kann wie folgt approximiert werden [55,57]:

o <1+a(t)> I+a(t) ' EO® o= (1ta() By /By (1) (3.18)

F(E By (t),a(t) = B () I(1+af(t))

Es ist abhéngig von dem Formparameter a(t) (auch Pinching-Faktor genannt), der
Neutrinoenergie E, sowie der zeitabhingigen mittleren Neutrinoenergie E,(t). Der
Formfaktor «(t) beeinflusst den hoch energetischen Schwanz der Verteilung und be-
wegt zumeist in dem Wertebereich 2 < o < 5 [55]. Die Gamma-Funktion I' tritt
in der Normierungskonstante des Spektrums auf. Die mittlere Energie wie auch der
Formfaktor der Supernova-Neutrinos, verdndern sich mit der Zeit. Abb. zeigt das
normierte, flulgewichtete Energiespektrum des Modells fiir einen 8,8 M -Vorléaufer-
stern (Abschnitt [3.8.1)).

Die Neutrinooszillation wie auch das Materieprofil der Supernova modulieren das
Energiespektrum, wodurch wir wiederum mehr iiber diese Effekte lernen kénnen.
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Abbildung 3.6: FluBgewichtetes Energiespektrum einer Supernova [57]. Das sogenann-
te ,,Hiidepohl-Model“ wird in Abschnitt beschrieben.

3.4 Gravitationswellen

Jede asymmetrische, beschleunigte Massenbewegung im Kern der Supernova fungiert
als Quelle von Gravitationswellen, deren Amplitude mit der zweiten Ableitung
des Massenquadrupolmoments skaliert [58]. Gravitationswellen und Neutrinos im
Gegensatz zu Photonen sind in der Lage charakteristische Eigenschaften des Explosi-
onsmechanismus zu liefern und zum Versténdnis dessen beizutragen. Unter anderem
die lang anhaltende Konvektion oder SASI-Phase fithren zu einem signifikanten
Anstieg der Gravitationswellenamplitude. In Abb. ist die Gravitationswellenam-
plitude der einzelnen Phasen eines 15 Mg-Vorldufersterns gegen die Zeit nach dem
Kernaufprall zu sehen. Die schwarze Linie zeigt das Gravitationswellensignal von
asymmetrischen Massenbewegungen im Zusammenhang mit der starken, schnellen
Konvektion direkt nach dem Aufprall, der stark zunehmenden Konvektion der SASI-
Phase in den &ufleren Schichten bevor die Explosion einsetzt sowie der anhaltenden
asymmetrischen Akkretion des Proto-Neutronensterns von herabfallender Materie
nach dem Beginn der Explosion. Als Konsequenz der asymmetrischen Expansion
des Ejekta verschwindet das Gravitationswellensignal zu spéteren Zeitpunkten nicht.
Die durch asymmetrische Neutrinoemission erzeugten Gravitationswellen werden
durch die hellbraune Linie (um einen Faktor fiinf verkleinert) reprisentiert [58].
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Es werden lediglich etwa 0,0001 %ﬁ der gravitativen Bindungsenergie in Form von
Gravitationswellen emittiert, was auch ein Hinweis ist, dass Gravitationswellen
dynamisch eher unbedeutend sind [59].

Die Merkmale der Gravitationswellen sind sowohl in 2D- als auch in 3D-Simulationen
zu finden. Nimmt man keine Beschrinkung der Symmetrie an, hingt die Form der
Gravitationswellen stark von der Beobachtungsrichtung ab.

Abbildung zeigt die Nachweiseffizienz als Funktion der Distanz fiir verschie-
denen Supernovamodelle, fiir welche das verzdgerte Neutrinoheizen die Bewegung
der zum Stillstand gekommenen Schockfront reaktiviert. Die Simulationen beruhen
auf der Detektion der Gravitationswellen mit Hilfe von aLIGO und aVirgo. Wiirde
man anhand einer elektromagnetischen Detektion die Position und den Zeitpunkt
der Supernova kennen, kénnte man die Daten der jeweiligen Detektoren auf eine
mogliche Detektion von Gravitationswellen hin priifen. In diesem Beispiel wurde
fiir die Simulation der Nachweiseffizienz die Himmelsposition und der Zeitpunkt der
Supernova SN 2017eaw angenommen [60]. Fiir n&here Informationen wird auf [61]
verwiesen.

Die Detektionsdistanz der einzelnen Modelle ist definiert als die Entfernung, fiir
welche die Detektionseffizienz mindestens 50% betrigt. Kein Modell erreichte
eine Detektionsdistanz von > 5kpc. Einige Modelle haben jedoch eine geringe
Detektionswahrscheinlichkeit fiir das galaktische Zentrum (8,5kpc).
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Abbildung 3.7: Gravitationswellenamplitude eines 15Mg-Vorlduferstern gegen die
Zeit nach Kernaufprall aus einer 2D-Simulation. Die hellbraune Li-
nie zeigt die wachsende Amplitude (mit einem Faktor fiinf herunters-
kaliert) im Vergleich mit der asymmetrischen Emission von Neutri-
nos [58|.

8Hierfiir wurde ein sich schnell drehender Kern angenommen. Die Amplitude der Gravitationswellen
eines sich schnell drehenden Kerns wird zum Zeitpunkt des Kernaufpralls maximal [59).
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Abbildung 3.8: Detektionseffizienz als Funktion der Distanz fiir verschiedene Gravita-
tionswellenformen an der Himmelsposition und zum Zeitpunkt der SN
2017eaw [61]. In Klammern sind die Distanzen fiir eine Detektionsef-
fizienz von 50 % angegeben.

In [54] wurden Supernova-Signaturen im IceCube-Neutrino- und aLIGO-
Gravitationswellendetektor untersucht. Abbildung [3.9] zeigt das Kreuzkorrelations-
Spektrogram der SASI-Phase des 7.- und Gravitationswellensignals eines 20 Mg-
Supernova-Vorldufersterns in einer Distanz von 3kpc. Das Detektorrauschen des
Ue-Signals wurde auf der Basis des IceCube-Detektors simuliert und das Rauschen des
Gravitationswellensignal liegt dem aLIGO-Detektor zugrunde. Das alLIGO-Design
schrankt die Auflosung der SASI-Phase signifikant ein. Unter Beriicksichtigung
des Detektorrauschens ist das Auffinden einer Korrelation zwischen Neutrino- und
Gravitationswellensignalen anhand der SASI-Phase auf eine Entfernung von 3kpc
limitiert.
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Abbildung 3.9: Kreuzkorrelations-Spektrogram der SASI-Phase des U.- und Gravita-
tionswellensignals eines 20 M -Supernova-Vorldufersterns in einer Di-
stanz von 3 kpc unter Beriicksichtigung des Detektorrauschens [54].

3.5 Entstehung eines Schwarzen Lochs

Hat der Neutronenstern nach einer Supernovaexplosion eine Masse von mehr als
v 2.5 Mg, ist die Materie nicht mehr in der Lage das hydrostatische Gleichgewicht
aufrechtzuerhalten und das Uberbleibsel kollabiert zu einem Schwarzen Loch [29]. Ein
Schwarzes Loch ist in der Allgemeinen Relativitéitstheorieﬂ ein Objekt sehr hoher Dich-
te, welche die Raumzeit{l;g] um das Objekt so stark kriimmt, dass jegliche Form von
Energie dem Objekt nicht mehr entflichen kann, sobald sie eine gewisse Entfernung
unterschreitet. Dieser Grenzradius wird auch als Schwarzschildradius Rg bezeichnet
und ist wie folgt definiert [29]:

R, = 2%\4 =2,95-10%m - 1\]\44@ (3.19)
mit der Gravitationskonstanten G und der Masse M des Objektes. Der Schwarz-
schildradius ist der Radius des Schwarzen Lochs, fiir welchen die Lichtgeschwindigkeit
¢ der Fluchtgeschwindigkeit entspricht. Wird Materie in ein Schwarzes Loch gezogen
und gelangt in den Bereich unterhalb des Schwarzschildradius, ist diese fiir immer ge-
fangen. Die Oberfléche in der Raumzeit, welche durch diesen Radius aufgespannt wird,
nennt man auch Ereignishorizont. Ein externer Beobachter ist nicht in der Lage Infor-
mationen aus dem Inneren des Kugelvolumens zu empfangen. Rotiert das Schwarze

9Die Allgemeine Relativititstheorie (kurz: ART) wurde 1915 von Albert Einstein postuliert. Sie
beschreibt unter anderem die Gravitation als eine Eigenschaft der vierdimensionalen Raumzeit
und sagte bereits die Existenz von Gravitationswellen voraus.

0Dje Raumzeit ist eine mathematische Abbildung des dreidimensionalen Raums und der eindimen-
sionalen Zeit in einer vierdimensionale Mannigfaltigkeit.
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Loch, hat der Ereignishorizont eine kompliziertere Gestalt.

Eine Supernova wird auch als failed Supernova (deutsch: fehlgeschlagene Supernova)
bezeichnet, wenn diese zu einem Schwarzen Loch kollabiert. Fehlgeschlagene Superno-
vae verschwinden urpl6tzlich und kénnen nur durch ihre Abwesenheit an der urspriing-
lichen Himmelsposition nachgewiesen werden. Der Anteil der Supernovae, welche zu
einem Schwarzen Loch kollabieren, ist nicht genau bekannt. In [62] wird geschétzt,
dass etwa 10-30 % der Supernovae in einem Schwarzen Loch enden. In [63] wurde der
failed Supernova-Anteil auf O,legﬁg aus einem eindeutig nachgewiesenen Ereignis

bestimmt.

3.6 Die Supernova-Haufigkeit

Die Anzahl der im elektromagnetischen Spektrum beobachtbaren Supernovae hingt
davon ab, wie héufig das komplette Firmament abgesucht wird. Supernovae kénnen
optisch nicht detektierbar sein, wenn sie von interstellarem Nebel verdeckt werden,
welcher die Photonen streut oder absorbiert (sogenannte hidden Supernovae). Nimmt
man das bestmégliche interstellare Staubmodell an und eine stéindige Uberwachung
der gesamten Himmelskugel, ist es moglich bis zu 98 % der Supernovae im infraroten
Spektrum in der Milchstrafie wie auch den Magellanschen Wolken zu detektieren [42].
Hierzu bestehen die technischen Voraussetzungen aber noch nicht. Der detektierbare
Anteil ist aber stark modellabhéingig.

3.6.1 Supernova-Héaufigkeit in der Milchstrafle

Es gibt verschiedene Versuche die galaktische Supernova-Héufigkeit zu bestimmen. Die
Metastudie [64] fasst einige dieser Versuche zusammen und bestimmt eine kombinierte
Rate in der Milchstrafle. Die Ergebnisse werden im folgenden zusammengefasst.

Zihlen von massiven Sternen

In der Studie |65] wurden mehr als 400 Sterne in der Sonnennachbarschaft unter-
sucht, um die Geburtsrate von Sternen mit einer Masse > 10Mg zu ermitteln.
Mit Hilfe des Sternkatalogs wird die Rate der Kernkollaps-Supernovae als RS, =
1,540,5(100a)~! angegeben. Unter der Annahme, dass in einer Umgebung von 1kpc
um die Sonne herum die Rate galaktischer Supernovae 5-6 mal gréfer ist als der galak-
tische Mittelwert [66], modifiziert sich das Ergebnis zu RSC . = 1,54 0,75 (100a) L.

count

Extragalaktische Supernova-Haufigkeit

Nimmt man an, dass die Milchstrafle beziiglich ihrer Eigenschaften einer durchschnitt-
lichen Galaxie entspricht, kann die erwartete Rate in der Milchstrafle anhand einer
statistischen Stichprobe extragalaktischer Kernkollaps Supernovae |67] unter Beriick-
sichtigung der aktuellsten Hubble-Konstante [68] zu R?a(fame = 1,95+ 0,45 (100a)~*
berechnet werden.
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Bestimmen der Supernova-Hiufigkeit anhand des 2°Al-Vorkommen

Unter der Voraussetzung, dass radioaktives 26Al wihrend einer Supernova in das in-
terstellare Medium abgegeben wird, hat die Publikation [69] dessen Gammastrah-
lenemission in der Milchstrale modelliert und anhand dessen die Rate galaktischer
Supernovae Rglc =1,941,1(100a)"! bestimmt.

Die Geburtsrate von Neutronensternen

Die Veroffentlichung [64] bestimmte die galaktische Geburtsrate von Neutronenster-
nen R%g = 7,24 27(100a)! durch die Kombination aus vier unabhingigen Ge-

burtsraten von normalen Radiopulsaren (RS, = 1,6 £ 0,2(100a)~1), schnell rotie-
renden Radiopulsaren (R(S. . =3,241,2(100a)~!), rontgenschwach isolierten Neu-
tronensternen (RCY .. . . =21+1,0(100a)"!) und Magnetaren (chnggnetar =

0,3 40,3 (100a)~1) [70].

Ergebnis der statistischen Kombination

Fiir jede der oben beschrieben Methoden zur Bestimmung einer galaktischen
Supernova-Héufigkeit wurde in [64] eine Wahrscheinlichkeitsdichte in Abhéngigkeit
der jeweiligen Raten bestimmt. Durch die Multiplikation der vier Wahrscheinlich-
keitsdichten ldsst sich eine kombinierte Rate

RCC s =1,7940,55(100a)"" (3.20)

kombinier

herleiten.

Detektionswahrscheinlichkeit eines Neutrinoteleskops in Abhingig-
keit der Laufzeit

Die poissonsche Wahrscheinlichkeit, dass keine galaktische Supernova in der Laufzeit
eines Neutrinoteleskops explodiert, wird durch P(0) = e~ beschrieben. Setzt man
voraus, dass die statistischen Unsicherheiten der Rate von Supernovae R durch eine
auf den Bereich R > 0 beschrinkte Gauf3-Verteilung beschrieben werden kann, ist die
Wahrscheinlichkeit P(> 0) mindestens ein Ereignis zu messen gegeben durch [64]

P(>0)=1-P0)=1—e 1. [1 o <R\;§Z t>] o (3.21)

vt (1)

mit der GauBschen Fehlerfunktion erf(z). In Abb.[3.10]ist Wahrscheinlichkeit einer Su-
pernovaexplosion in der Laufzeit eines Neutrinoteleskops zu messen dargestellt (Glei-
chung ) Man erkennt hier wie wichtig es ist, dass ein Neutrinoteleskop stabil
und lange Daten liefert.
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3.6.2 Supernova-Héaufigkeit in der Grofien und Kleinen Magellansche
Wolken

Die kombinierte Rate aus Kernkollaps und thermonuklearen Supernovae fiir die
Grofle Magellansche Wolke (engl.: Large Magellanic Cloud, kurz LMC) wird mit
0,3 + 0,1 (100a)~! angegeben [71]. Das Verhiltnis zwischen beiden Supernovakate-

gorien wurde zu 1,35f8:;}1 bestimmt [72|. Hieraus ergibt sich eine Supernova-H&ufig-

keit fiir Kernkollaps-Supernovae in der Grofien Magellanschen Wolke von jo\%c =
0,17 £ 0,06 (100a) 1.

In der Kleinen Magellanschen Wolke (engl.: Small Magellanic Cloud, kurz SMC')
wird die gemeinsame Rate als 0,2 £ 0,1(100a)~! abgeschiitzt [71]. Pro Superno-
va Typ Ta kommen 4,71“(1):8 Kernkollaps-Supernovae vor [73]. Dies ist ein dreimal
hoherer Wert als in der Groflen Magellanschen Wolke, was auf eine Phase erhhter
Sternproduktion vor 0.5-1.5 Milliarden Jahren zuriickzufiihren ist. Fiir Kernkollaps-
Supernovae in der Kleinen Magellanschen Wolke lésst sich eine Rate der Supernovae
von RE$;, = 0,17+0,08 (100a) ! berechnen. Die Raten sind miteinander vertriiglich,
obwohl die Grofle Magellansche Wolke deutlich mehr Sterne besitzt.
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Abbildung 3.10: Wahrscheinlichkeit einer Supernovaexplosion in der Laufzeit eines
Neutrinoteleskops. Die modellierte Funktion wie auch die Parame-
ter entstammen aus [64].

3.7 Sternverteilung

Die genaue Verteilung von Supernova-Kandidaten innerhalb unserer Galaxie ist nicht
bekannt. In Abbildung ist die Wahrscheinlichkeitsdichte von Supernovaiiber-
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restenE (engl.: Supernova remnant, kurz SNR) gegen die Entfernung zur Sonne
aufgetragen [74]. Hierfiir wurde im Rahmen einer Monte Carlo Studie eine Grofizahl
an zufillig verteilten Quellen aus einer Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion mit dem
bekannten Wissen iiber die SNR-Verteilung in der Milchstrafle gezogen. Danach wurde
der theoretische Elektron- und Positronfluss der hypothetischen SNR-Verteilung
mit dem experimentellen Ergebnis verglichen. Durch weitere Iterationen konnte das
theoretische Modelle an das experimentelle Ergebnis angen&hert werden. Fiir néhere
Informationen wird auf [74] verwiesen.

In Abbildung ist die Dichteverteilung der Magellanschen Wolken dargestellt. Die
Form der Wolken wird im Folgenden als gauBisch approximiert. Fiir die LMC (SMC)
wird eine mittlere Entfernung von 49,5kpc (62,8 kpc) mit einer Standardabweichung
von 3kpc (3,1kpc) angenommen [75]. Die jeweiligen Verteilungen wurden mit der
entsprechenden Rate relativ zur Milchstrale normiert. Der relative Anteil der LMC
(SMC) belduft sich auf RE$;o/RSG . = 11% £ 5% (RS 0/ RS = 11% £ 6 %).
In Abbildung ist das Fehlerband fiir den Fall der Magellanschen Wolken in blau
dargestellt.
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Abbildung 3.11: Die Wahrscheinlichkeitsdichte der Sternverteilung der Milchstrafe
[74] sowie der Grofien und Kleinen Magellanschen Wolke (SMC und
LMC). Das Fehlerband des verwendeten Modells der Magellanschen
Wolken ist blau unterlegt.

"Das interstellare Medium wird durch das stellare Material, welches bei der Supernovaexplosion
abgestoflen wird, aufgeheizt und emittiert charakteristische Strahlung.
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Abbildung 3.12: Dichteverteilung der LMC (links) und der SMC (rechts) in Aquatori-
alkoordinaten [75]. Die Dichteverteilung der LMC (links) beinhaltet
im Bereich o < 25° und —68° > § > —80° noch einen kleinen Aus-
schnitt der SMC.

3.8 Supernovasimulationen

Die Simulation von Kernkollaps-Supernovae ist ein komplexes Zusammenspiel von
Kernphysik, Neutrinophysik und Sternentwicklung, welche in multidimensionalen, all-
gemein relativistischen Neutrino-Strahlungs-Magnetohydrodynamik-Simulationen zu-
sammengefasst werden. Die Qualitéit der Supernovasimulationen hat sich iiber die ver-
gangenen Jahre rapide verbessert. Durch Untersuchungen der Supernova 1987A zeigte
sich, dass die sphérische Symmetrie bereits in den ersten Augenblicken der Explosion
gebrochen wird . Zweidimensionale Simulationen haben dann gezeigt, dass zwi-
schen der zum Stillstand gekommenen Schockfront und dem PNS das Neutrinoheizen
einsetzt, wodurch starke Konvektionsbewegungen des Plasmas stattfinden. Dreidimen-
sionale Simulationen verbesserten die ,,Explosionsfihigkeit* der simulierten Modelle.
Im Folgenden werden die fiir diese Arbeit relevanten Supernovamodelle beschrieben.
Diese wurden ausgewéahlt, weil Ergebnisse iiber einen langen Zeitraum vorliegen und
mit diesen Modellen ein grofler Parameterraum abgedeckt wird.

3.8.1 8,8M Elektronen-Einfang-Modell

Das sogenannte Hiidepohl-Modell ist eine eindimensionale Simulation eines 8,8 Mg
schweren und nicht rotierenden Vorldufersterns iiber eine Zeit von 9s (Garching-
Gruppe). Nach der Explosion hat der zuriickbleibende O-Ne-Mg Kern eine finale Masse
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von M = 1,273 Mg, und einem Radius ~ 15km. Uber den Zeitraum der Supernova-
explosion wird eine Energie von 1.66 - 106 J in Form von Neutrinos emittiert. Davon
wird 20 % der Energie in v, und jeweils 16 % von den anderen Neutrino-Flavour weg-
getragen. In Abb. ist links der Neutrinofluss und rechts die mittlere Energie pro
Flavour gegen die Zeit nach dem Kernaufprall fiir das Hiidepohl-Modell zu sehen.
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Abbildung 3.13: Links ist der Neutrinofluss auf der Oberfliche des Sterns und rechts
die mittlere Energie pro Flavour gegen die Zeit nach dem Kernauf-
prall fiir das Hiidepohl-Modell aufgetragen [77].

3.8.2 19M,-Modell

In Abbildung [3.14]ist der Neutrinofluss (links) wie auch die mittlere Energie (rechts)
pro Flavour in Abhéngigkeit der Zeit fiir einen 18,88 M, nicht rotierenden Vorldufer-
stern représentiert (Garching-Gruppe). Die ersten 1,675s basieren auf einer 3D-
Simulation, die darauffolgende Zeitspanne bis zu 7s wurde dann mit einer 1D-
Simulation abgeschlossen. In dieser Zeit wird eine Energie von ~ 3.5 - 1046 J in Neu-
trinos emittiert. Der PNS hat eine finale gravitative Masse von 1,675 Mg, [78]. Schaut
man sich die mittlere Neutrinoenergie an (Abb. rechts), kann von ~ 0,5s bis
zum Ende der 3D-Simulation im Vergleich zum Hiidepohl-Modell(Abb. [3.13]rechts)
den Einfluss der Konvektion wie auch der SASI-Phase deutlich erkennen.
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Abbildung 3.14: Neutrinofluss (links) und mittlere Neutrinoenergie (rechts) des jewei-
ligen Flavours gegen die Zeit eines 18,88 M, [78].

3.8.3 27M.-Modell

Dieses Modell représentiert eine 2D-Simulation eines 26,99 M nicht rotierenden
Vorldufersterns iiber einen Zeitraum ~ 4,6s (Abb. [79] (Burrows-Gruppe). Ins-
gesamt wird eine Neutrinoenergie von ~ 4,4 - 106 J ausgestoen. Der zuriickbleibende
Proto-Neutronenstern hat eine gravitative Masse von 1,86 M. Auch hier sind starke
Konvektionsbewegungen im Vergleich zu der 1D-Simulation zu erkennen.
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Abbildung 3.15: Neutinoluminositdt und mittlere Neutrinoenergie als Funktion der
Zeit fiir ein 27 Mg-Modell [79).

3.8.4 40M-Modell mit Bildung eines Schwarzen Lochs

Die 1D-Simulation mit Bildung eines Schwarzen Lochs beruht auf einem 40 Mg schwe-
ren, nicht rotierenden Vorlduferstern [80]. Es wird eine Energie ~ 4,9 - 106 J frei. In
einem Zeitraum von ~ 1.3s wird ~ 3-fache der Gesamtenergie des Hiidepohl-Modells

(Abschnitt [3.8.1]) in Form von Neutrinos frei. Abbildung zeigt die Neutrinofliisse
sowie die mittleren Neutrinoenergien der jeweiligen Flavour als Funktion der Zeit.
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Diese sind deutlich hoher als im Fall der anderen betrachteten Simulationen.
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Abbildung 3.16: Links ist der Neutrinofluss wie auch rechts die mittlere Neutrino-
energie der jeweiligen Flavour fiir eine fehlgeschlagene Supernova zu
sehen [80].

3.9 Die Supernova SN1987A

Erstmals (und letztmals) konnten am 23. Februar 1987 Neutrinoexperimente einzelne
Ereignisse einer Sternexplosion nachweisen. Die Supernova SN1987A ereignete sich in
einer Entfernung von 51,4 + 1,2kpc in der Groflen Magellanschen Wolke [81]. Als
Vorlauferstern konnte der 18 My schwere blaue Riese Sanduleak -69° 202a ermittelt
werden [82]. In dem Wasser-Tscherenkow-Detektor Kamiokande II 3] konnten ins-
gesamt elf und in den unterirdischen Wassertanks des Irvine-Michigan-Brookhaven-
Experiments (IMB) wurden insgesamt fiinf Anti-Elektroneutrinos nachgewiesen [4],
wodurch es zum ersten koinzidenten Nachweis von Supernovaneutrinos kam. Die Neu-
trinos erreichten die Detektoren etwa 3h bevor man die Supernova optisch nachwei-
sen konnte. Anhand der detektierten Neutrinos und unter der Annahme, dass es drei
unterschiedliche Neutrino-Arten gibt, konnte eine Gesamtenergie, emittiert in Form
von Neutrinos, von E, = (2,5 + 1,5) - 10%6 J abgeschiitzt werden [83]. Diese Energie
entspricht in etwa der gravitativen Bindungsenergie eines Neutronensterns. Die De-
tektion von Supernovae helfen nicht nur den Explosionsprozess genauer zu verstehen,
es konnen auch Fragen der Teilchenphysik beantwortet werden. Basierend auf der Be-
obachtung der SN1987A konnten obere Grenzen beziiglich der Lebensdauer 7,,, Masse
m, wie auch elektrische Ladung q, der Neutrinos mit einem 90 % C.L. zu [84]

7, >25-10%s, m, <13eV, q, <10 ®e

gesetzt werden.
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Das IceCube Neutrino Observatorium (kurz: IceCube, Abbildung [85,/86] ist mit
einem Detektorvolumen von 1km? eines der weltweit grofite Neutrinoexperiment und
operiert im antarktischen Eis. Wissenschaftliche Ziele des IceCube Detektors sind die
Suche nach astrophysikalischen Neutrinos [87], der indirekte Nachweis von Dunkler
Materie [88], das Studieren der Neutrinooszillation [89,90] sowie das Detektieren von
galaktischen Kernkollaps-Supernovae [91], welche von besonderem Interesse im Rah-
men dieser Arbeit sind.

4.1 Design des IceCube-Detektors

Geladene Teilchen erzeugen beim Durchqueren des Eises Tscherenkow-Photonen
(Abschnitt , welche von den 5160 im Eis eingelassenen Digital Optische Modulen
(kurz: DOMs, Abschnitt registriert werden kénnen. Die DOMs teilen sich auf 86
Kabeltrossen (sogenannte Strings) in einem Hexagonalmuster mit jeweils 60 DOMs
auf und sind unterhalb der Oberfliche zwischen den Tiefen 1450 m und 2450 m instal-
liert. Die 78 Standard-Kabeltrossen sind mit einem Abstand von 125 m zueinander
verbaut, wobei der DOM-zu-DOM Abstand innerhalb der Kabeltrossen 17 m betrigt.
Der urspriingliche Aufbau des Detektors mit den 78 Standard-Kabeltrossen wurde
gewahlt um einen Energiebereich von O(TeV) - O(PeV) abzudecken.

Eine Erweiterung um 8 Strings bildet der DeepCore Subdetektor fiir die Suche
nach nieder-energetischen Neutrinos im Energiebereich von 10GeV bis 100 GeV
optimiert wurde.

Zwischen den DeepCore-Strings besteht nur ein Abstand von 41 m bis 105 m und der
DOM-zu-DOM Abstand reduziert sich innerhalb der Strings bis auf 7m. Zusétzlich
sind die meisten DeepCore-DOMs mit Photoelektronenvervielfacher ausgestattet,
welche eine um etwa 35 % hohere Quanteneffizienz als die Standard-IceCube-DOMs
aufweisen. Der Subdetektor setzt die Energieschwelle zum Nachweis von astrophysi-
kalischen Neutrinos deutlich herab.

Der IceTop Oberflichendetektor besteht aus 162 wassergefiillten Tanks mit je-
weils zwei eingefrorenen Standard-DOMs, welche sich auf 81 Stringpositionen
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verteilen. IceTop dient zur Messung kosmischer Strahlung wie auch als Veto fiir
Myonen, die in der Atmosphére erzeugt werden.

Im Zentrum des Hexagonalmusters auf der Eisoberfliche befindet sich das Ice-
Cube Labor (kurz: ICL). Das ICL ist das zentrale Operationsgebéude. Dort laufen
alle Kabel der einzelnen Segmente zusammen. Eine Serverfarm {ibernimmt die
gesamte Datenerfassung des Experiments sowie erste Schritte zur Online-Filterung.

50 m — T e e s e

1450m|_

2450 m
2820 m

Abbildung 4.1:

Deep Core

Eiffel-Turm
s 324 m

Das IceCube Neutrino-Teleskop mit dem Subdetektor DeepCore und
der Oberflichenerweiterung IceTop. Die Position des Vorlauferexpe-
riments Amanda-II ist ebenfalls eingezeichnet. Verschiedene Farben
reprasentieren unterschiedliche Installationszeitpunkte zwischen 2005

und 2010 .
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4.2 Die Eigenschaften des Siidpoleis

Durch Anh&ufen und Verdichten von Schnee ist das Eis am geografischen Siidpol auf ei-
ne Dicke von 2820 m angewachsen [92]. Je nach klimatologischem Zeitraum variiert die
Menge der im Schnee enthaltenen Staubpartikel und damit auch die Staubkonzentrati-
on im Eis. In der Tiefe von etwa 2050 m befindet sich z.B. eine nicht vernachléssigbare
Staubkonzentration, welche die optischen Eigenschaften des Eises signifikant beein-
flusst. Die klarste Eisschicht befindet in der Tiefe von 2100 m bis 2450 m, wo auch der
Hauptteil des DeepCore-Detektors verbaut wurde.

Eine wichtige Aufgabe ist es das Eis des Gletschers, in welchen IceCube eingelas-
sen wurde, genauer zu vermessen, damit sich z.B. die Energieauflosung verbessert.
Dies geschieht unter anderem mit Hilfe von F lasheﬂRunsﬂ [86]. Hierfiir werden die
in DOMs verbauten LEDs kurzzeitig angeschaltet. Die dadurch erzeugten Photonen
propagieren durch das Eis und werden von anderen DOMs registriert. Mit einem auf-
wendigen Fit an die Daten kann nun der Absorptionskoeffizient a und der geometrische
Streukoeffizient b bestimmt werden [92]. Diese zwei Parameter werden genutzt um das
Eis zu charakterisieren. Die mittlere Distanz bevor das Photon absorbiert wird, ist

durch den inversen Zusammenhang A\, = — gegeben. Aufgrund von Mie-Streuung

entsteht an Staubpartikeln eine stark anisotrope Vorwértsstreuung. Zur vollsténdigen
Beschreibung muss also ein Streuwinkel 6 eingefiihrt werden. Hierdurch ergibt sich ein
effektiver Streukoeffizient wie folgt:

bs =b- (1 —{(cos())) . (4.1)

1
Der inverse Zusammenhang As; = e beschreibt die durch den Streuwinkel 6 gewich-

S
tete mittlere Streuldnge zwischen zwei Streuzentren.

Das aktuellste und genauste Eismodell des IceCube-Detektor ist das sogenann-
te Spice BFR-Modell (Abbildung . Spice BFR unterscheidet sich zu fritheren
Modellen dahingehend, dass es zusétzlich eine Kombination aus anisotroper Ab-
sorption und Lichtbeugung aufgrund von Doppelbrechung an polykristallinem Eis
berticksichtigt [93].

"Wihrend der Flasher-Runs wird Licht punktuell im Detektor deponiert. Da man weifl wann, wo und
wie lange Licht im Detektor war, kénnen iiber die Laufzeiten dies eisspezifische Untersuchungen
durchgefiihrt werden.

2Run steht im Deutschen fiir Lauf und beschreibt die Dauer einer Datennahme. Ublicherweise sind
IceCube-Runs 8h lang.
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Abbildung 4.2: Absorptions- und Streukoeffizient der neuesten Eissimulation Spice
BFR des IceCube-Detektors.

4.3 Das Digital Optische Modul

Das Digital Optische Modul ist die fundamentale Einheit zur Datenerfassung des Ice-
Cube Detektors. Abbildung [£.3] zeigt eine schematische Darstellung des DOMs mit
dessen Hauptkomponenten. Ein DOM besteht aus einem 13 mm dicken sphérischen
Glasgehduse mit einem Durchmesser von 33cm und einem nach unten gerichteten
Photoelektronenvervielfacher (Abschnitt [4.3.1)). Zusétzlich enthélt ein DOM noch ei-
ne Hochspannungsversorgung, Magnetfeldabschirmung, Kalibrationsleuchten und die
Datennahmeelektronik. Ein DOM muss eine hohe Zuverlissigkeit bieten, da er, nach
dem er im Eis eingelassen wurde, nicht mehr zugénglich ist. Sieben Jahre nach der
Fertigstellung der finalen IC86-Konfiguration mit 5160 DOMs geben 87 keine Daten
und weitere 171 arbeiten nicht mehr ordnungsgem#fl. Tabelle gibt eine genaue-
re Aufschliisselung der fehlerhaften DOMs. Der Anteil der datennehmenden DOMs
ohne Probleme belduft sich somit auf 95% und hat sich in den letzten Jahren kaum
verschlechtert [85].

Defekte DOMs N  Nicht ordnungsgeméif} operierende DOMs N
Deployment/Einfrieren 55 Nur ein funktionierender ATWD 12
Wiéhrend des Betriebes 32 Reduzierte PMT-Verstarkung 1

Kein Standard-Koinzidenzmodus 158

Tabelle 4.1: Anzahl der DOMs die wéhrend des Deployments (deutsch: Finbau), Ein-
frierens und wihrend des Betriebes kaputt gingen sowie die Anzahl der
nicht mehr ordnungsgeméf funktionierenden DOMs. Die Mehrzahl der
nicht ordnungsgeméf operierende DOMs kénnen nicht im normalen Ko-
inzidenzmodus arbeiten, da ein Nachbar-DOM problembehaftet ist [85].
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Hochspannungs-
generator

Hauptplatine

' Mu-Metall Kafig
PMT / - :

Abbildung 4.3: Schematischer Aufbau eines DOMs mit seinen Hauptkomponenten.
Modifiziert entnommen aus .

4.3.1 Photoelektronenvervielfacher

In jedem DOM ist ein PMT mit einem Durchmesser von 25cm verbaut. Die PMTs
sind fiir einen Wellenléingenbereich von 300 nm bis 650 nm optimiert. In den Stan-
dard DOMs wurden Hamamatsu R7081-02 PMTs mit einem Quanteneffizienzpeak
von im Mittel 25 % bei 390 nm und fiir die HQEPFDOMs wurden Hamamatsu R7081-
02MOD PMTs mit einem Quanteneffizienzpeak von 34 % bei 390 nm verbaut. Die Po-
sition der HQE-DOMs ist in Tabelle zu finden. Die Dunkelrauschrate (Abschnitt
der HQE-DOMs ist aufgrund der héheren Quanteneffizienz mit im Durchschnitt
780 Hz hoher als die der Standard-DOMs, welche eine durchschnittliche Rauschrate
von 560 Hz aufweisen .

Damit die Tscherenkow-Photonen mit moglichst wenig Fresnel-Verlusten auf die
PMTHOberﬂéiche gelangen, ist das Glasgehduse und der PMT mit einem optischen
Gel verbunden, welches zugleich als Erschiitterungsschutz wéihrend der Installation
dient.

3Kurz fiir High-Quantum Efficiency.
1PMT ist die Abkiirzung des englischen Wortes Photomultiplier (deutsch: Photoelektronenvervielfa-
cher).
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String Nummer DOM Nummer
81-86 1-60
79 30, 31, 33-40, 42, 44
80 30-43
36 44, 46, 48-59
43 55

Tabelle 4.2: Position der 401 HQE-DOMs [94].

Die Stromversorgung des PMTs wird iiber einen Hochspannungsgenerator gewéhrlei-
stet. Zur Abschirmung vor dem Erdmagnetfeld ist jeder PMT von einem Kifig aus
Mu-Metall umgeben. Dieser Kiifig verringert das Magnetfeld um einen Faktor von 2,8
und reduziert die Effizienz um weniger als 2 % [85].

4.3.2 Ausleseelektronik

Das Digitalisieren, Prozessieren und Zwischenspeichern des PMT-Signals ist die Auf-
gabe der Hauptplatine des DOMs [86]. Ein Treffer (englisch: Hit) wird verzeichnet,
sobald das PMT-Signal die Diskriminatorschwelleﬂ von % Photoelektron iiberschreitet.
Das analoge Signal muss nun digitalisiert werden. An dieser Stelle wird zwischen der
Standardanalyse und der Supernovaanalyse unterschieden werden. Fiir die Superno-
vasuche werden die Treffer anhand eines Zéhlers (englisch:Scaler) gezéhlt und fiir die
Standardanalyse werden zwei ATWDs und ein fADC zur Digitalisierung verwendet,
auf die im Folgenden néher eingegangen wird.

ATWD

Der Analog Transient Waveform Digitizer (kurz: ATWD) erfasst die Wellenform des
Signals, sobald die Diskriminatiorschwelle {iberschritten wird [86]. Damit der Wel-
lenzug aufgezeichnet werden kann und nicht aufgrund des Entscheidungsfensters der
Elektronik verloren geht, wird das Signal durch die Verzégerungsplatine (englisch:
Delay Board) um 75ns verzogert. Hierfiir wird das Signal durch ein 10 m lange, ge-
wundene Kupferleitung gesendet. Die ATWDs sind mit jeweils drei Verstarkungs-
stufen ausgestattet (0,5-, 2- und 16-fach) nebst einem vierten Eingang, welcher zur
Kalibration verwendet wird. Die Eingangsspannung wird mit 300 Mspsﬁ gespeichert
und kann einen Wellenzug iiber ein Intervall von 427 ns aufzeichnen. Die Totzeit pro
Verstarkungsstufe betrigt 29 us, was der Zeit entspricht, die der ATWD benétigt, um

SEin Diskriminator ist eine elektronische Schaltung, welche ein logisches Signal generiert, sobald das
Eingangssignal einer zuvor bestimmten Bedingung entspricht.

Smega samples per second
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seine 128 Kondensatoren abzutasten. Damit die Totzeit des DOMSs minimiert werden
kann, arbeiten zwei ATWDs parallel [86].

fADC

Die Abkiirzung fADC steht fiir fast Analogue Digital Converter [86]. Ein fADC wird
genutzt um léngere Signale von bis zu 6,4 us aufzuzeichnen. Er arbeitet mit einer
Abtastfrequenz von 40 MHz [86].

Supernova-Scaler

Die Verbindung des Datennahmesystems und des DOMs sowie die Interaktion zwi-
schen den verschiedenen Bauteilen der Hauptplatine wird durch einen FPGA|Z| gesteu-
ert. Auf diesem lauft unter anderem die integrierte Zahlsoftware (Scaler) und ist damit
der Kernbaustein der Supernova-Datennahme. Der Scaler summiert in 1,6384|§|ms In-
tervallen die Diskriminatorpulse. Zusiitzlich wurde eine kiinstliche Totzeit?] von 250 us
implementiert [18], um korrelierte Nachpulsd™| zu unterdriicken und dadurch das
Signal-zu-Untergrund Verhéltnis zu maximieren. Fiir die HQE-DOMs reduziert sich
hierdurch die Dunkelrauschrate auf ~360 Hz und fiir die Standard-DOMs auf ~290 Hz.

4.3.3 Dunkelrauschrate

Die Dunkelrauschrate liefert einen grofien Beitrag an den verzeichneten Hits, d.h.
es werden Elektronen auf der Photokathode des PMT ausgeschlagen in Abwesenheit
einer Photonenquelle auflerhalb des DOMs. Mogliche Dunkelrauschquellen sind z.B.
thermisches Rauschen oder durch radioaktive Zerfille entstehende Lumineszenz und
emittierte Tscherenkow-Photonen. Eine weitere externe Rauschquelle sind kosmische
Myonen. Deren Beitrag ist tiefenabhéngig und variiert zwischen 5 Hz und 25 Hz. Die
Zeitintervalle von Ereignissen, welche einem possionartigen Prozess entsprechen, sind
statistisch unabhingig und der zeitliche Abstand von zwei aufeinander folgenden Er-
eignissen gehorcht einer Exponentialverteilung [18]. In Abbildung ist bei kleinen
Zeitabstdnden der Beitrag von korreliertem Rauschen oberhalb der Exponentialkurve
(griine Kurve) zu erkennen. Es finden weitere Studien statt, aber man geht davon aus,
dass die Ursache des korrelierten Rauschens der Zerfall von Uran und Strantium, und
zu kleinen Teilen auch °K, im Glasgehiuse ist [85),86].

"FPCA bedeutet field-programmable gate array. Durch einen FPGA kénnen verschiedene Funktionen
und Schaltungen ausgefiihrt werden.

8Mit einer Abtastfrequenz von 40 MHz und 2'® FPGA-Zyklen ergibt sich eine Intervallbreite von
216 /40 MHz = 1,6384 ms.

9Die kiinstliche Totzeit wird nach jedem getriggerten Scaler-Hit angewendet

"Nachpulse haben verschiedene Ursachen. Eine sind zum Beispiel Restgasatome im PMT, welche zu
verspéiteten Ausganspulsen fiihren.
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Abbildung 4.4: Verteilung der Zeitintervalle zwischen aufeinanderfolgenden Hits. Es
ist die Anzahl gegen die Zeitintervalle aufgetragen. Griin reprasentiert
die Poissonerwartung und blau zeigt die gemessenen Daten. Fiir kleine
Zeitintervalle ldasst sich eine Abweichung von der Poissonerwartung
erkennen [85].
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4.4 Das IceCube Online System

Das IceCube Online System ist fiir die Datenakquise, Ereignisauswahl, das Monitoring
sowie die Datenspeicherung und den Datenfluss verantwortlich. Es umfasst somit die
Software- wie auch Rechnerhardware des Detektors. Das System ist modularisiert,
sodass die Betriebszeit (englisch: Uptime) maximal wird. Die Informationen dieses
Abschnittes wurden der Referenz [85] entnommen.

Die von den DOMs erhobenen Daten werden an die Oberfliche zum ICL ge-
sendet. Dort werden sie dann von der production Data acquisition (kurz: pDaq) weiter
verarbeitet. Die pDaq ist fiir die Uberwachung, Konfiguration und Steuerung des
gesamten Detektors zustindig. Abbildung zeigt eine schematische Abbildung des
Datenflusses. Sie umfasst alle Programme, welche fiir die Datennahme verantwortlich
sind. Im ersten Schritt werden die Daten auf den DOMHub-Servern verarbeitet. Jeder
String verfiigt {iber einen DOMHub-Server, welcher wiederum mit acht sogenannte
DOR-Karten (Abkiirzung fiir DOM readout) ausgestattet ist, die jeweils fiir bis
zu acht DOMs zustidndig sind. Die DOR-Karten regeln die Datennahme, Zeitsyn-
chronisation, Stromversorgung der DOMs, mogliche Fehler und rufen die Rohdaten
mehrmals pro Sekunde ab. Auf den DOMHub-Servern lauft die Software StringHub,
welche gesendeten Daten ausliest und an die jeweiligen nachgeschalteten Verbraucher
weiterleitet. Ein Software Trigger (deutsch: Ausloser) entscheidet, ob die auf dem
DOMHub gespeicherten Informationen des Wellenzuges purem Rauschen entsprechen
und damit geloscht werden kénnen oder die vollsténdigen Trefferinformationen
angefordert werden miissen. Die Supernova Scaler Daten werden von der StringHub
Software an das Supernova Daten Akquisitions System (kurz: SNDAQ, Abschnitt
5)) weitergeleitet. Zusétzlich speichert sie alle Treffer auf einem internen Speicher
(HitSpooling 95], Abschnitt , welcher die vollstindigen Informationen fiir 150 h
vorhélt [85].
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Abbildung 4.5: Schematische Abbildung des Datenflusses . Triggert die SNDAQ
einen HitSpool-Alarm, startet das HitSpool Interface die Datenausle-
se und die vorldufig gespeicherten Hit-Informationen werden in USA
gesendet.

4.4.1 Triggerbedingungen

Aufgrund von verschiedenen Triggerbedingungen findet bereits im DOM eine Voraus-
wahl der Daten statt, welche die Datenmenge reduziert und mégliche Rauschsignale
von relevanten Signalen trennt. Im wesentlichen wird zwischen zwei Koinzidenzarten
unterschieden: Die harte Koinzidenz (englisch: Hard Local Coincidence, kurz: HLC')
und die weiche Koinzidenz (englisch: Soft Local Coincidence, kurz: SLC'). Registriert
ein DOM einen Treffer, wird innerhalb 1 us gepriift, ob der obere DOM am selben
String oder der untere einen Hit verzeichnet. Ist dies der Fall, wird der Treffer als
HLC markiert, andernfalls wird er als SLC gekennzeichnet. Es ist wahrscheinlicher,
dass ein HLC Hit einem physikalischen Ereignis zu zuordnen ist, weshalb fiir diesen
die gesamten vorhanden Informationen gespeichert werden. Falls dies nicht der Fall
ist wird unter anderem die Wellenforminformation verworfen.

Im n#chsten Schritt wird im ICL weiter selektiert. Der Simple Multiplicity Trigger
(kurz: SMT) repréisentiert eine wichtige Triggervariante von IceCube, Deepcore und
IceTop. Die Triggerbedingung ist abhéingig von dem Detektorteil, welcher fiir die je-
weilige Analyse interessant ist. Fiir diese Arbeit ist der SMT8 und SMT3 Trigger
von besonderem Interesse. Ein SMTS8 Trigger kann fiir die IceCube- und DeepCore-
DOMs ausgelost werden, wohin gegen sich der SM'T3 Trigger nur auf DeepCore-DOMs
bezieht. Damit ein SMT8 (SMT3) Trigger ausgelost wird, miissen innerhalb des Zeit-
fensters von 5 us (2,5 us) acht (drei) HLC Hits verzeichnet werden. Das jeweilige Zeit-
fenster wird solange verlangert wie auch Treffer registriert werden, welche die Trigger-
bedingungen erfiillen. Spéater wird das Auslesefenster vor dem ersten Treffer um 4 us
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(6 us) und nach dem letzten Treffer um 6 us (6 us) verldngert [94].

Des Weiteren gibt es auch Trigger, welche von der Topologie abhéingig sind, z.B. der
Volumentrigger. Dieser wird getriggert falls vier HLC Hits in einem zeitlichen Ab-
stand von jeweils 1 us und innerhalb einem zylindrischen Volumen mit dem Radius
r =175m und h = 75 m erfasst werden.

Der SMTS8 Trigger wird mit einer Rate von 2100 Hz, der SMT3 Trigger mit 250 Hz
und der Volumentrigger mit 3700 Hz ausgeldst. Die beispielhaft aufgefiihrten Trigger
bilden Schnittmengen untereinander.

4.5 HitSpooling

Die Grundmotivation des HitSpool Systems war es im Falle eines physikalisch
interessanten FEreignisses alle Rohdaten zu speichern und auf deren Basis die
Neutrinolichtkurve bestmoglich zu studieren. Zu jeder Zeit werden die gesamten Hit-
InformationenE fiir die jeweiligen DOMs gespeichert und dann nach 150 h im Sinne
einer Spule (englisch: spool) iiberschrieben. Mittlerweile wird das HitSpool-System
als Ausfallsicherung aller Datennahmesysteme und beim Nachweis hochenergetischer
astrophysikalischer Neutrinos verwendet.

Das HitSpool System lduft unabhéingig von der pDaq sowie der SNDAQ. Zusétzlich
verfiigen die HitSpool-Daten iiber eine feinere Binnierung als die Rohdaten der
SNDAQ. Wird also von der SNDAQ ein interessantes Ereignis getriggert, kann diese
eine HitSpool-Anfrage stellen. Dies geschieht im Falle einer unkorrigierten Signifikanz
(Siehe Abschnitt [5)) von £ > 8,40 oder einer unkorrigierten Signifikanz von £ > 4
kombiniert mit einer korrigierten Signifikanz von £ > 5,8 (Siehe Abschnitt Wird
solch eine Anfrage fiir ein bestimmtes Zeitintervall ausgelost, werden die Rohdaten fiir
30s vor dem Triggerzeitpunkt und 60s nach diesem komprimiert und zum zentralen
Speicher gesendet. Von dort aus sendet die Software JADE (JAVA Archival and Data
FEzchange) die Daten via Satellit in die nérdliche Hemisphiére.

Im Norden angekommen, werden die Daten in einem Rechenzentrum in Madi-
son, Wisconsin prozessiert. Abbildung zeigt die Prozessierungsebenen (englisch:
level), auf welche folgend kurz eingegangen wird [95].

Low Level

Im ersten Schritt entpackt das Python-Skript HsDataUnpacker.py die Daten in den
Supernova-HitSpool-Ordner des entsprechenden Alarms. Das Programm HitSpoolRea-
der.py iibersetzt die gespeicherten Hit-Informationen daraufthin in das IceCube spezi-
fische I3-FormatZ Jede Datei umfasst maximal 10's Informationen.

"Es wird zum Beispiel die Position des getroffenen DOMs, der Zeitstempel, ob es ein SLC- oder
HLC- Hit ist oder die digitale Information des Wellenzugs gespeichert.

2Dije sogenannten I3-Daten kénnen von der IceCube Standardsoftware IceTray weiterverarbeitet
werden.
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High Level

Auf dieser Ebene wird nun die Analyse durchgefiihrt. Die Rohdaten werden zu-
erst auf die IceCube-Triggerbedingungen gepriift (HitSpoolTrigger.py). Im nichsten
Schritt identifiziert das Skript HitSpoolSubTrigger.py niederenergetische Myonen, wel-
che keine Trigger im vorherigen Schritt auslosten. Die erzeugten Daten werden in
dem IceCube-Format als I3-Datei abgespeichert und danach von dem Programm Hs-
HitTableH5 WriterSorter.py in das HDF5-Dateiformat iibersetzt. Durch das Python-
Skript HsScalerExtractor.py werden die Skalerdaten in 500 ms summiert und in HDF5-
Files extrahiert. Die Skalerdaten konnen in zwei Kategorien unterteilt werden, einer-
seits die als myonindentifizierten Treffer und andererseits die Treffer, welche keine
Triggerbedingung erfiillen. Fiir weitergehende Informationen beziiglich der Myoniden-
tifikation wird auf die Arbeit [95] verwiesen.

Ana Level

In der letzten Verarbeitungsstufe werden nun die Lichtkurven (HsLightCurvePlotter-
Unified.py) erzeugt, die Supernova-Signifikanzen der einzelnen Binnierungen berechnet
(HsSignificanceCalculator.py). Sind diese Prozesse abgeschlossen versendet das Skript
HsProcessSummary.py Benachrichtigungen an alle angebundenen Kanéle.

Low Level )
O HsDataUnpacker.py: Entpacken der Roh-Daten
O HitSpoolReader.py: Ubersetzen der Daten in ein fiir die Software lesbares Format )

( High Level
O HitSpoolTrigger.py: Anwenden der IceCube-Triggerbedingungen auf die Roh-Daten

O HitSpoolSubTrigger.py: Identifizieren von Myonentreffer, die keine Trigger auslésen

O HsHitTableH5WriterSorter.py: Uberfiihren der Daten vom I3-Format in HDF5-Format

\ O HsScalerExtractor.py: Gruppieren und zusammenfassen der Skalerdaten

Ana Level

O HsLightCurvePlotterUnified.py: Erzeugen der Lichtkurven
O HsSignificanceCalculator.py: Berechnen der Signifikanzen der einzelnen Binnings
O HsSegmentedHitMaps.py: Erstellen der einzelnen HitMaps

O HsProcessSummary.py: Versenden der Ergebnisse via E-Mail und Slack

Abbildung 4.6: Prozessierungslevel mit den relevanten Python-Programmen der
Offline-Supernova-Hitspool-Analyse.

Teil dieser Arbeit war die Uberwachung und Instandhaltung des Supernova-HitSpool-
Systems. Das System wurde nicht mehr funktionsfihig von dem Autor dieser Arbeit
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4 Das IceCube Neutrino-Observatorium

iibernommen. Nach einer umfangreichen Suche konnten alle Problemd™| identifiziert
werden. Das System musste regelméflig an Anderungen des Server-, Cluster oder des
Datennahmesystems angepasst werden.

4.6 Andere Supernova-Neutrinodetektoren

Dieser Abschnitt gibt einen kurzen Uberblick iiber andere Neutrinodetektoren, wel-
che ebenfalls in der Lage sind Supernova-Neutrinos nachzuweisen. In wie weit die
Neutrinoeigenschaften messbar sind, wird im Allgemeinen durch die gewihlte Nach-
weismethode und durch das Wchselwirkungsmaterial bestimmt. Neutrinodetektoren
konnen anhand ihrer verwendeten Technologie zum Nachweis der Neutrinos in vier
Kategorien unterteilt werden.

Wasserbasierte Tscherenkow-Detektoren

Neben IceCube nutzt der 50 kton Super-Kamiokande Detektor (kurz: Super-K) in der
japanischen Kamioka-Mine den Tscherenkow-Effekt in Wasser zum Neutrinos nach-
weis [96]. Es wurden urspriinglich rund dreizehntausend PMTs verbaut, welche auf
einem zylindrischen Mantel eines Edelstahltanks montiert sind. Der Edelstahltank ist
mit gereinigtem Wasser gefiillt und ist durch rund 1km Tiefe gegen Myonen abge-
schirmt. Super-K wird nicht nur zur Suche nach Supernovae verwendet, sondern auch
zum Untersuchen des Protonenzerfalls und der Neutrinooszillation von solaren und
atmosphérischen Neutrinos [96]. Der Detektor ist in der Lage 100 % der Supernovae
aus der Milchstrafle und den Magellanschen Wolken zu detektieren. Die Energie indi-
vidueller Neutrinos kann von Super-K direkt abgeschitzt werden, da die Energie des
erzeugten Positrons aus dem inversen §-Zerfall mit einer Energieauflosung von ~ 15 %
bei 10 MeV ermittelt werden kann [97]. Die Richtungsauflésung wird mit besser als 4°
mit einer geschétzten Effizienz von 68 % genau beschrieben [98]. Super-K bestimmte
fiir die Datensétze von 1996 bis 2007 (2589 Tage) eine Obergrenze auf die Rate von
Supernovaexplosionen bis zu einer Entfernung von 100 kpc von Rgy < 0,32 pro Jahr
(90 % Konfidenzlevel) [99]. Mittlerweile wurde der 8,4-mal groere Hyperkamiokande-
Detektor genehmigt, der 2027 in Betrieb gehen soll [100].

Szintillator-Detektoren

Szintillator-Detektoren bestehen aus Kohlenwasserstoffen (C,, Hs,) und stellen die
zweite Kategorie dar. Bewegen sich geladene Teilchen durch das Medium, geben diese
Energie ab, welche die molekularen Energieniveaus anregt. Als Folge der Relaxation
dieser Niveaus wird Licht emittiert. Der Large Volume Detector (kurz: LVD) ist ein
Beispiel solch eines Detektors [101]. LVD ist ein 1kton Szintillator-Detektor, welcher
im Gran Sasso Underground Laboratory verbaut wurde. Mit einem Signalanteil von

13Zum Beispiel wurden im Jahre 2016 zusitzliche Oberflichenmodule hinzugefiigt, welchen DOM-
Nummern pro String >60 zugeordnet wurden. Das Supernova-HitSpool-System konnte jedoch
diese DOM-Nummern nicht zuordnen und die Prozessierung wurde abgebrochen.

52



4 Das IceCube Neutrino-Observatorium

90 % ist der inverse (-Zerfall der Hauptnachweiskanal. Der restliche Signalanteil setzt
sich aus der Neutrinostreuuung und Elektroneneinfangreaktionen am Kohlenstoftkern
zusammen. LVD wiirde etwa 400 Ereignisse fiir eine Supernova in der Entfernung
von 10kpc erfassen. Die Energie der Ereignisse kann bis mit einer Genauigkeit von
or/E =0,3/\/E/MeV und die Auflésung der Ankunftszeit der Supernova-Neutrinos
kann bis zu 1pus genau bestimmt werden [102]. Sobald der 20-mal gréfiere Juno-
Detektor in China [103] seine Datennahme beginnt, wird dieser auch einen wichtigen
Beitrag fiir die Supernova-Physik liefern [104].

Bleibasierte-Detektoren

Das Helium and Lead Observatory (kurz: HALO) ist ein kleiner bleibasierter Detektor
der 2km unter der Oberfliche einer Nickelmine in der Ndhe von Sudbury in Kanada
installiert ist [105]. Ein Vorteil von Blei als Detektormedium ist, dass fiir Neutrinos,
welche iiber den neutralen und geladenen Strom wechselwirken, der Wirkungsquer-
schnitt in Blei hoher ist als in Wasser und dadurch héhere Raten verzeichnet werden
konnen. Es ist nicht moglich mit einem bleibasierten Detektor Informationen iiber die
Energie der Supernova-Neutrinos zu gewinnen. Dennoch kann man iiber das Verhéltnis
von einzelnen und doppelt ausgesendeten Neutronen, welche von angeregten Atom-
kernen emittiert werden, indirekt eine Energieinformation gewinnen [106].

Detektoren auf der Basis von Fliissigargon

Der Wechselwirkungsquerschnitt von Elektro-Neutrinos und Argon ist bei niedrigen
Energien (E< 20 MeV) sehr groff. Ein Beispiel fiir fliissigargonbasierte Detektoren ist
das Icarus-Experiment. Dieses nutzt eine mit 760t flissigem Argon gefiillte Spuren-
driftkammer, um geladene Teilchen aufgrund von Ionisation nachzuweisen [107]. Durch
den Energieverlust entlang der Spur kann ein Teilchen charakterisiert werden. Die In-
teraktion v, +4° Ar — e +40 Ar* ist der dominierende Nachweiskanal. Dies erméglicht
es dem Experiment Informationen iiber den Deleptonisierungspeak zu sammeln. Die
Supernovaposition kann anhand der Richtung des Elektrons aus der elastischen Streu-
ung bestimmt werden [10§]. Der rund 65-mal gréBere Dune-Detektor [109] soll 2029
fiir den Nachweis von Supernovae zur Verfiigung stehen.
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Die Rekonstruktion von einzelnen Supernova-Neutrinoereignissen ist in IceCube
nicht moglich, da sich diese Energieschwelle fiir eine Ereignisrekonstruktion in
der Groflenordnung von einigen GeV bewegt und Supernovaneutrinos in einem
Energieregime von O(10MeV) emittiert werden. Supernovae werden in IceCube
durch die Erhchung der Dunkelrauschrate nachgewiesen, welche sehr stark von der
Entfernung und den Spezifika des Supernovamodels abhéingen. Wie in Abschnitt
beschrieben, bietet der Supernova-Scaler die Grundlage der Supernovasuche.
Im folgenden werden die Grundlagen der Supernova Datenakquise (SNDAQ) erldutert.

5.1 Echtzeitanalyse

Die pDaq iibermittelt die Supernova-Scaler Daten der einzelnen DOMs in asynchro-
nen 1,6384 ms groflen Zeitintervallen an die Supernova Datenakquise. Die Rohdaten
werden dann fiir jeden DOM in 2 ms groflen Zeitintervallen zusammengefasst und syn-
chronisiert. Danach werden die Daten in eine 500 ms breite Binnierung umstrukturiert,
welche die Basis weiterer Analyse-Binnierungen von 1,5, 4s und 10s bildet. Die drei
Binnierungen werden durch einen iiberlappendes, gleitendes Fenster berechnet, wel-
cher jweils 500 ms weiterriickt. In Tabelle sind die Beweggriinde fiir die Wahl der
Intervall-Breiten erldutert.
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Binnierungs Begriindung
Grofle
500 ms Suche nach sehr kurzen Neutrinoemissionen aus Supernovae,

die zu einem Schwarzen Loch kollabieren [110] (Abschnitt(3.8.4)

1,58 Deckt die Zeitspanne des Akkreditierungs-Peaks ab, wie z.B.
im Lawrence-Livermore Model vorhergesagt wird |111]

4s In der Kiihlungsphase des Proton-Neutronen-Sterns werden
Neutrinos zeitlich in Form eines exponentiellen Abfalls mit
T ~ 4s emittiert [91]

10s Entspricht der Zeitspanne, in welcher Neutrinos aus der Super-

nova SN1987A detektiert werden konnten (Abschnitt

Tabelle 5.1: Die SNDAQ Binnierungen und deren Motivationen. [95].

Das Ziel ist die Lichtmenge im Eis quantitativ zu bestimmen und damit Supernova-
Kandidaten ausmachen zu kénnen. Geht man davon aus, dass die Einzelraten r; aller
DOMSs nicht mit sich selbst und untereinander korrelieren, so kann man iiber das
Maximieren einer Likelihood die kollektive Dunkelrauschtratenabweichung Ay vom
Erwartungswert der Gesamtrauschrate fiir jeden Zeitpunkt zur Quantifizierung zu:

Npowm 2
1 (ri — (i + eiAp))
L= — 5.1

zl_Il V2mo; exp{ 207 (5:1)

7

berechnen. Der Faktor ¢; normiert die modulspezifische Quanteneffizienz (Siehe Ab-
schnitt . Damit dieser Ansatz erlaubt ist, miissen die Einzelraten der beteilig-
ten Npoy DOMs einer Gaufiverteilung mit Mittelwert u; und Breite o; folgen. Aus
dem Zentralen Grenzwertsatz geht hervor, dass unabhéngigen Wahrscheinlichkeits-
verteilungen mit einer geniigend groflen Anzahl an unabhéngigen, identisch verteilten
Messwerten zu einer Normalverteilung konvergiert. Die wahren Werte fiir y; und o;
konnen aus den Seitenbéndern geschéitzt werden. Es wurden Seitenbénder der Linge
570 s gewahlt, mit einem Ausschlussfenster um ein potentielles Signal herum von 29,5
(Abbildung . Fiir die Seitenbédnder und Ausschlussfenster der anderen Analyse-
Intervalle werden Korrekturfaktoren verwendet.
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I | I | [
-300s -16s t +15s +300s

Abbildung 5.1: Schematische Abbildung des SNDAQ-Analysefensters. Das Aus-
schlussfenster ist in rot, die Seitenbénder in blau und das zu analy-
sierende 500 ms Zeitintervall in griin dargestellt. Die Abbildung zeigt
die Zeitaufteilung im Falle der 500 ms Binnierung. Fiir die gréfieren
Zeitintervalle 1,55, 4s und 10s werden zusétzliche Korrekturfaktoren

genutzt .

Ein analytisches Maximieren der Likelihood-Funktion resultiert in einer kollektiven
Rauschratenabweichung von

Npowm

€\l — [
i=1 i

mit einer Standardabweichung

Npom 2 -1
OAp = < > Ul) . (5.3)

=1

)]

NS

Die Supernovasignifikanz £ ist definiert als

_ A

OAp

& (5.4)
Die Signifikanzverteilung kann im Falle fiir hinreichend breite Binnierungen von
Poisson-verteiltem Rauschen als Gaufiverteilung mit einem Mittelwert p¢=0 und einer
Standardabweichung o¢ beschrieben werden. In der Realitét treten aber Korrelationen
zwischen Rauschpulsen in einem DOM, sowie durch Myonen zwischen DOMs, auf.
Dies verbreitert die Standardabweichung in Bezug auf die Poissionsche Erwartung
und macht diese saisonabhingig.

In [94] wurde die Methode der Signifikanz-Korrektur vom saisonalen Myonbei-
trag vorgestellt. Die Online-Korrektur muss zeitnah zur getriggerten Signifikanz
durchgefiihrt werden, weshalb der SMTS8 Trigger als erste Abschétzung der Myon-
trefferrate dient, da dieser direkt von der pDaq zur Verfiigung gestellt werden kann
und nicht zuerst diverse Filterprozesse durchlaufen muss. Ein Korrektur-Algorithmus
fithrt online einen linearen Fit der Korrelation zwischen der Signifikanz £ und der
SMT8 Triggerrate durch und berechnet die korrigierte Signfikanz. Eine verbesserte
Offline-Korrektur, die alle getriggerten Treffer beriicksichtigt, wird in Abschnitt
diskutiert.

56



5 Detektion einer Supernova mit Hilfe des IceCube-Neutrinoteleskops

5.2 Aktuelle Triggerschwellen

Berechnet die SNDAQ eine Signifikanz oberhalb einer gegebenen Schwelle, treten ver-
schiedene Szenarien in Kraft wie z.B. die Myon-Subtraktion oder das Verschicken eines
Alarms an SNEWQH Die Schwelle kann ein Signifikanzwert oder eine Kombination aus
einer Signifikanz & und einer korrigierten Signifikanz & ko (Abschnitt , die Signi-
fikanz wurde von dem Beitrag an atmosphérischen Myonen bereinigt, sein. In Tabelle
sind einige & Triggerschwellen aufgefiihrt. E-Mail Benachrichtigung werden z.B.
verschickt wenn £ >6 oder wenn £ >7 und o >4,40 berechnet wird [112]. Eine
vollstandige Liste der optimierten Schwellen findet sich in Tabelle

Aktion 1.0Option | 2.0Option
Myon-Subtraktion £>4,00 |-

Speichern der 2 ms-Daten in der .root Da- | £ >6,00 | {xorr >4,00

tei fiir das komplette Analyse-Fenster

E-Mail Basic £>6,00 | €>7,00 & Exorr >4,40
E-Mail Silber £>8,00 | & >4,00 & Exorr >8,00
Versenden eines SMS-Alarms £ >8,40 & >4,00 & Exorr >5,80
Versenden der 2 ms-Daten in Norden £>8,40 | £ >4,00 & Exorr >5,80
SNEWS-Alarm §>840 | Ekxorr > 5,80
Speichern der HitSpool-Daten E>840 | £ >4,00 & Exorr >5,80
E-Mail Gold & >10,00 | € >4,00 & Exorr >10,00

Tabelle 5.2: Falls eine der zwei Optionen von der SNDAQ berechnet wird, treten die
beschriebenen Aktionen ein. [112].

5.3 Verfiigbare Betriebszeit der SNDAQ

Die Obergrenze der SNDAQ—Uptimeﬂ ist durch die pDaq gegeben, da diese die
Supernova-Scaler-Daten an die SNDAQ weiterleitet. Die momentane Uptime bewegt
sich mit kleinen Schwankungen im Bereich von 99,8 %. Die gemittelte Uptime iiber
12 Jahre (2008-2019) belduft sich auf 98,4 %. In Abbildung [5.2]sind die Betriebszeiten
der SNDAQ fiir die Jahre 2008-2019 seit Beginn der IceCube-Messungen zu finden. Im
Jahre 2015 wurde die neue pDaq Version Lake Louie implementiert, wodurch Buffer
overlflows’] in den ersten Sekunden eines neuen Runs behoben wurden. Seitdem wer-

'Steht fiir Supernova Early Warning System (Abschnitt .

2Uptime ist englisch fiir Betriebszeit.

3Tst englisch fiir Puffertiberliufe und beschreibt den Versuch eines Programms mehr Daten in einen
Zwischenspeicher (Puffer) zu schreiben als moglich ist.
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den die DOMSs nicht mehr nach jedem Run rekonfiguriert wurden, sondern erst nach
jedem vierten Run.

100

3 Mittlere Uptime ~ 98.4%

99

98

97

Uptime [%]

96

95

2008 2009 2010 2011 2012 2013 2014 2015 2016 2017 2018 2019
Jahr

Abbildung 5.2: SNDAQ Uptime seit Beginn der IceCube-Messungen. Man beachte die
eingeschriankte Skala zwischen 95 % und 100 %.

5.4 Das Supernova Early Warning System

Das Supernova Early Warning System (kurz: SNEWS) beruht auf verschiedenen Neu-
trimoexperimenterﬁ7 welche sensibel auf Supernova-Neutrinos sind . Die Kollabo-
ration soll die astronomische Gemeinschaft frithzeitig iiber eine galaktische Supernova
informieren und somit gewéahrleisten, dass eine optische Beobachtung schnellstmdglich
eingeleitet wird. Dies basiert auf der Tatsache, dass Neutrinos deutlich vor den Pho-
tonen die dichte Sternmaterie verlassen und so frither auf der Erde ankommen. Um
die Falsch-Alarm-Rate niedrig zu halten (etwa 1 pro Jahrhundert) werden Warnungen
von SNEWS erst ausgesendet, wenn mehrere Detektoren in einem bestimmten Koinzi-
denzfenster einen moglichen Kandidaten registrieren. Ein weiteres Ziel ist die globale
Optimierung der Empfindlichkeit fiir Supernovae um z.B. die geplante Ausfallzeiten
zu koordinieren.

Der Primérserver von SNEWS lauft am Brookhaven National Laboratory und wird
von dem Backup-Server an der Universitdt von Bologna gegen Ausfélle abgesichert.
Alarme einzelner Detektoren sollen individuell alle drei Wochen eintreffen. Die betei-
ligten Experimente legen dazu selbststédndig ihre Triggerschwellen fest und versenden
im Falle eines moglichen Kandidaten die Informationen an den SNEWS-Server.
IceCube versendet Alarme an SNEWS im Falle einer £ >8,40 oder ko > 5,80 (Tabel-
le . Wird von der SNDAQ ein relevanter Alarm getriggert, leitet diese den Alarm

4Zur Zeit sind die Neutrinodetektoren Super-Kamiokande, LVD, IceCube, Borexino, KamLAND,
HALO sowie Daya Bay Teil von SNEWS.
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an i3LiveE| weiter. Daraufhin gibt i3Live die getriggerten Details weiter an eine virtuelle
Maschine auf einem IceCube-Server. Die virtuelle Maschine ist verantwortlich fiir die
Kommunikation zwischen SNEWS und IceCube. Sie leitet die relevante Informationen
weiter oder empfiangt diese, falls IceCube selbst keinen Alarm verzeichnete. Der Autor
dieser Arbeit war maflgeblich an der Entwicklung eines autonomen IceCube-HitSpool-
Triggersystems durch externe SNEWS/ LIG(ﬁ-AIarmen beteiligt. Im Rahmen dieser
Arbeit wurde die Funktion der virtuellen Maschine erweitert. Diese kommuniziert nun
zum Testen der Verbindung regelméflig mit i3Live, um die Gefahr von Ausfillen zu
minimieren und mogliche Probleme rechtzeitig zu erkennen.

®i3Live ist eine Online Monitoring Plattform von IceCube, auf welcher man in Echtzeit die Daten-
nahme am Pol verfolgen sowie Informationen iiber vergangene Runs einholen kann. i3Live leitet
ebenfalls iiber verschiedene Kanéle Informationen weiter.

SLIGO steht fiir zwei Gravitationswellendetektoren in den USA [114].
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Suchen nach einer
Supernova-Signatur im
IceCube-Observatorium

Das Hauptziel dieser Arbeit ist die Suche nach versteckten sowie fehlgeschlagenen
Sternexplosionen in der Milchstrafle wie auch in den Magellanschen Wolken. Der Be-
griff versteckte Supernovae beschreibt in diesem Kontext, dass diese optisch nicht
sichtbar sind, weil die emittierten Photonen an interstellarem Nebel gestreut oder ab-
sorbiert werden (Abschnitt . Fehlgeschlagene Supernovae reprisentieren Sternex-
plosionen, welche in einem Schwarzen Loch enden (Abschnitt [3.5). Anstelle eines hell-
leuchtenden Objekts verschwindet der Stern vom Himmelsgestirn und die Neutrino-
Signatur endet abrupt.

In Abschnitt werden die Motivation und Grundannahmen vorgestellt sowie die
Frage beantwortet, warum es sinnvoll ist diese Analyse mit IceCube durchzufiihren.
Darauthin folgen die Abschnitte [6.2] und welche einerseits die Grundlage fiir Su-
pernovasimulationen diskutieren und auf der anderen Seite die systematischen Un-
sicherheiten behandelt. Die Datenselektion und die angewendeten Qualitdtsschnitte
der Daten werden in Abschnitt vorgestellt, gefolgt von einer Untersuchung der
Daten im Frequenzraum in Abschnitt Abgeschlossen wird dieses Kapitel mit dem
Unblinig-Ergebnis der Suche nach Supernovae und der Berechnung der oberen Gren-
ze auf die Supernova-H&aufigkeit in der Milchstrale und den Magellanschen Wolken

(Abschnitt [6.6)).

6.1 Vorbetrachtungen

Fiir die Suche nach Supernovae in den IceCube-Daten ist der Ort der Sternexplosion
erstmal irrelevant. Jedoch zeigen Simulationen, dass die Sensitivitdt auflerhalb der
Milchstrafle und den Magellanschen Wolken sehr gering ist. Ziel der Datenanalyse ist,
dass 99 % der Supernovae des aktuell bekannten Modells mit der geringsten Masse
von 8,8 M®E| (siehe Abschnitt aus der Milchstrale nachgewiesen werden kénnen.
Um fehlgeschlagene Supernovae zu untersuchen, wird ein 40 Mg-Stern verwendet,
welcher in einem Schwarzen Loch endet (Abschnitt [3.8.4)).

'Das sogenannte Hiidepohl-Modell.
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Die Gesamtenergie aller ausgesandten Neutrinos iiber den Zeitraum einer Superno-
vaexplosion entspricht der gravitativen Bindungsenergie Ep des Vorldufersterns. Die
emittierte Neutrinoluminositdt héngt nicht direkt von der Masse des Vorldufersterns
ab, sondern korreliert mit Ep = (Myor — Mns) - ¢, wobei My, der Masse des
Vorlaufersterns und Myg der Masse Neutronensterns entspricht. Die Neutronenstern-
masse ist keine monotone Funktion der Masse des Vorldufersterns [115].

Es ist dennoch interessant sich die Massenverteilung der Supernova-Vorlduferster-
ne in der MilchstraBle zu betrachten. Abbildung demonstriert die kumulierte
Wahrscheinlichkeitsverteilung der Vorldufersternmasse von Supernovae [116-118].
Die Hiufigkeit der Sterne nimmt mit deren Masse gemif der Salpeter-Funktion M?
mit f = —2,35 (schwarze Linie) ab |117]. Fiir historische Supernovae kann man
z.B. annehmen, dass Sterngruppen in einem bestimmten Bereich etwa zur gleichen
Zeit entstehen und somit das Alter des explodierten Sterns anhand der umgebenen
Sterne in einer O(50kpc)-Region abschétzen. Da die Lebensdauer eines Sterns im
Zusammenhang mit seiner Masse steht, kann in einem weiteren Schritt die Massen-
Wahrscheinlichkeitsverteilung der Vorldufersterne bestimmt werden. Dies wurde
fiir 22 historische Supernovae in [116] durchgefiihrt (hellblaue Fliche) und fiihrte
zu = —2,611_’(1):518 sowie einer minimalen Vorldufersternmasse von 8,60f8f& Mg,
welche knapp unterhalb der Masse des Hiidepohl-Modells (8,8 M-Vorlduferstern)
liegt. Die stark abfallende Kurve motiviert das Setzen einer moglichst niedrigen
Analyseschwelle. Dies konnte allerdings nicht in allen Experimenten, die bislang nach
Neutrinos aus Supernovae gesucht haben, getan werden.

Fiir weit entfernte Supernovae, z.B. aus den Magellansche Wolken, ist es sinn-
voller sich auf die Suche nach Supernovae mit hoher Neutrinoluminositit zu
beschrianken, da, wie erwéihnt, die Masse des Vorldufersterns nicht direkt mit dem
beobachteten Neutrinofluss korreliert. Daher wird ein von der Masse unabhéingiges
Mafl definiert, welches mit der simulierten minimalen IceCube-Trefferquote iiberein-
stimmt. Die in IceCube gemessene Rate ist proportional zur Luminositit L,, der
mittleren quadratischen Neutrinoenergie Ei und dem Formparameter a [55,(119)
(Abschnitt [3.3)). Mit diesem Parameter definieren wir die Grofie

(2+a) (3+a))
(1+a)?

Fiir Supernovae aus den Magellanschen Wolken beschrinkt sich auf den Bereich
X > 2,710 MeV? in einem 1,5s-Zeitintervall um die maximale Neutrinoemissi-
on herum. Das Burrows 27 Mg-Modell (Abschnitt erfiillt z.B. diese Bedingung
und hat eine 100 % Nachweiseffizienz in den Magellanschen Wolken fiir IceCube. Es
ist moglich, dass Modelle mit einer geringeren Masse die Anforderung der Grofie X
ebenfalls erfiillen. Diese Einschrankungen des Modellraums sind nur notwendig bei der
Durchfiihrung einer mehrjihrigen Suche ohne externe Informationen iiber den Zeit-
punkt der Supernovaexplosion, die z.B. durch eine optische Beobachtung, einem ande-
ren Neutrinodetektor oder einem Gravitationswellenexperiment bereitgestellt werden
konnte.

X=1L, E. - (6.1)
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Abbildung 6.1: Kumulierte Wahrscheinlichkeitsverteilung als Funktion der Masse des
Vorlaufersterns. Es sei zu beachten, dass die kumulierte Wahrschein-
lichkeitsverteilung von rechts nach links bestimmt wurde [116-118].

Um eine mogliche Beeinflussung des Analyseresultats zu vermeiden, wird die Daten-
selektion zunéchst blind durchgefithrt. Hierfiir haben wir einen Schnitt bei einem
myonkorrigierten Signifikanz-Proxy &) " = 7 (siehe Abschnitt gesetzt. Daten
mit einem hohen Wert diirfen zun#chst nicht angeschaut werden. Erst nach einer,
durch die IceCube Kollaboration genehmigte, Unblinding-Prozedur diirfen die Daten

im gesamten Bereich angeschaut werden (siehe Abschnitt .

Baksan [120] und der Large Volume Detector (kurz: LVD) [121] setzten die aktuell-
sten experimentellen obere Grenzen auf Supernovaexplosionen in der Milchstrafe.
Baksans Beobachtungszeitraum betrug 33 Jahre mit einem Bereitschaftsgrad von
88 % und LVDs Analysezeitraum betrug 22,5 Jahre mit einer Bereitschaft von 94 %.
Beide Projekte bestimmten die oberen Grenzen anhand einer Parametrisierung der
SN1987A [122], welche einem 20Mg Vorlduferstern entspricht. Der mit IceCube
getestete Modellraum ist daher signifikant grofler als der von Baksan und LVD,
da IceCube auf Supernovae ab einer Vorldufersternmasse von 8,8 My sensitiv ist
(Abbildung [6.1). LVD bestimmt in der Studie ebenfalls eine obere Grenze fiir
fehlgeschlagene Supernovae und nutzt hierfiir das Schwarze Loch-Modell das auch in
dieser Arbeit verwendet wird.

Ein Vergleich verschiedener laufender und geplanter Neutrinodetektoren, welche
Supernovae detektieren kénnen, wird in Abbildung gemacht. Die Abbildung zeigt
die von verschiedenen Detektoren gemessene Gesamtrate fiir einen 11 Mg und 27 Mg,
Vorlauferstern in 10 kpc Entfernung |123]. Zum Vergleich, Baksan und LVD wiirden
insgesamt 45 sowie 190 Neutrinos fiir den 11 Mg Stern sehen, wohingegen IceCube
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320000 Neutrinointeraktionen detektieren wiirde.
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Abbildung 6.2: Gemessene Gesamtrate iiber den Zeitraum einer Supernova von ver-
schiedenen Neutrinodetektoren fiir einen 11 Mg (hellere Farbe) und
27 Mg, Vorlduferstern (dunklere Farbe) in 10 kpc Entfernung \\

Fairerweise muss man erwéhnen, dass IceCube ein nicht vernachlissigbares Hinter-
grundrauschen aufweist. Zum Beispiel misst Super-K nur 4000 Neutrinointeraktionen
fiir einen 11 Mg-Stern, kann aber fiir jede einzelne Neutrinointeraktion z.B. die Ener-
gie rekonstruieren sowie die Richtung der Supernova auflosen. Dies kann IceCube nicht
in voller Génze, es ist aber Gegenstand aktueller Untersuchungen [124].

6.2 Simulationen

In diesem Abschnitt wird die Simulationsrahmenstruktur vorgestellt, welche genutzt
wurde um die Sensitivitdt des IceCube-Detektors fiir Supernovae zu bestimmen. Mit
Hilfe der parametrisierten Unified Supernova Simulation Routine (kurz: USSR) [1§]
kann in wenigen Minuten eine Detektorantwort von verschiedenen Supernovamodellen
simuliert werden. Die durch das USSR erzeugten Detektorraten konnen daraufhin
von der Supernovasimulations—Routineﬂ der SNDAQ auf echte Rauschdaten addiert
werden und unter realen Bedingungen von der SNDAQ analysiert werden. Essentiell
fiir die Simulation eines Supernovasignals in IceCube ist das effektive Photonvolumen,
welches zunéchst behandelt wird.

2Wird auch als Sni3_sn_sim-Routine bezeichnet.
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6.2.1 Effektives Photonvolumen

Das effektive Photonvolumen V) ist eine fundamentale Gréfie zum Abschétzen der
Signalerwartung im IceCube-Detektor. Ein DOM detektiert im Mittel gerade so viele
Photonen aus einer homogenen, isotropen Lichtverteilung von Punktquellen im Eis,
wie im Bereich seines effektiven Photonvolumens erzeugt wurden. Das effektive Volu-
men bildet somit die Detektionswahrscheinlichkeit von generierten Teilchen innerhalb
eines normierten Volumens ab und ist definiert als :

Vi(a) = / / / PI(F,a)dV = dr /0 T P (wa)de (6.2)

P7 beschreibt die Wahrscheinlichkeit ein im Abstand Z eines DOMs mit der DOM-
Akzeptanz a erzeugtes Photon nachzuweisen.

Zum Bestimmen des effektiven Photonvolumens wurden N, = 10° Positronen der
Energie E.+ = 15MeV in ein vordefiniertes Detektorvolumen der Gréfle Ve, =

1,5 km3 (Abbildung injiziert [124].
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Abbildung 6.3: Drauf- und Seitenansicht des Generationsvolumen. Die roten Punkte
reprasentieren die jeweiligen DOMs und die blauen Kreuze die inji-
zierten Positronen.

Darauthin wird die Propagation und Wechselwirkung der Positronen anhand ei-
ner GEANT4—Simulatiorﬂ modelliert. Die Modellierung der Propagation von opti-
schen Photonen in GEANT ist sehr zeitaufwendig weswegen diese Arbeit ausgelagert
wurde. Die erzeugten Photonen (inverser (-Zerfall mit anschliefender Tscherenkow-
Abstrahlung) werden dann zur Weiterverarbeitung an das Programm clsim [126]
weitergegeben. clsim ist eine Photopropagations-Simulation mit einem Raytracing-
Algorithmus auf der Basis des verwendeten Eismodells (Abschnitt [£.2), das die

3GEANTY ist eine Software, welche die Wechselwirkung von Teilchen in Materie detailliert simuliert
[125).
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Streuung und Absorption von Licht im tiefen Gletschereis am Siidpol model-
liert. Im néchsten Schritt folgt die Detektorsimulation. Zuerst werden die PMT-
Elektronikeffekte (Pré-, Spét- und Nachpulse) anhand des PMTResponseSimulator-
Moduls simuliert, woraufhin die digitalisierten Wellenziige an das DOM Launcher-
Modul weitergeleitet werden. Die Detektorsimulation wird fiir jeden einzelnen DOM
anhand spezifischer Informationenlﬂ durchgefiihrt.

Im Mittel wird nur ein Photon aus 500 Positroninteraktionen von einem DOM gese-
hen. Die Wahrscheinlichkeit ist offensichtlich sehr gering, dass eine Wechselwirkung zu
Treffern in mehreren DOMs fithrt. Es wird deshalb angenommen, dass einem Positron
nur ein Photon, welches die Triggerschwelle eines DOMs iiberschritten hat, zugeord-
net werden kann und somit die Gesamtanzahl der detektierten Photonen auch der
Gesamtanzahl der detektierten Positronen Ny.;, entspricht.

Im Folgenden wird statt des effektiven Photonvolumen das effektive Positronvolumen
behandelt, da wir exakt wissen, wie viele Positronen wir in der Simulation verwendet
haben. Es ist aus technischen Griinden einfacher die Simulation mit Positronen im De-
tektor zu starten als direkt Photonen zu deponieren. Das effektive Positronvolumen

kann mit Hilfe der Formel
Ntrig

+
Ver = Vgen -
N, gen

(6.3)

fiir eine gegebene Positronenergie F,+ berechnet werden. Die Positronenergie ist di-
rekt proportional zur mittlere Anzahl der Tscherenkow-Photonen fiir £+ < 100 MeV

(Abschnitt [2.3.3]).

In das antarktische Eisschild (Abschnitt sind leicht geneigte Schichten aus
Staub und andere Streuzentren eingebettet. Diese Verunreinigungen sowie die
verdnderten, druckabhingigen optischen Eigenschaften aufgrund der gebildeten
Luftbldschen im Eis fithren zu tiefen abhingigen Streu- und Absorptionsldngen. In
einer Tiefe von etwa 1950m befindet sich die ausgeprigteste Staubschicht (auch
Dustlayer genannt). Unterhalb des Dustlayers ist das Eis signifikant klarer. Die
Draufsicht des IceCube-Detektors ist in Abbildung gezeigt, wobei die Farbs-
kala das energieunabhingige effektive Positronvolumen V;ef; /E.+ in Mm—:\, gemittelt
pro String widerspiegelt. Die DeepCore-Strings, welche unterhalb des Dustlayers
in klaren Eisregionen liegen, zeigen die grofiten effektiven Volumina. Dies kann
ebenfalls der Abbildung entnommen werden, in welcher das gemittelte effektive
Positronvolumen V:fg /E.+ als Funktion der Tiefe fiir die IceCube-DOMs (rot)
und DeepCore-DOMs (blau) aufgetragen ist. In den 360 DeepCore-DOMs, die
sich grofitenteils in sehr sauberen Eis befinden, sind Photomultiplier mit einer
1,35-fachen hoheren Quanteneffizienz verbaut als in den Standard-IceCube-DOMs
(Abschnitt [4.3)).

Da die einzelnen DOMs einem Zahlexperiment entsprechen, sind die Daten pois-
sonverteilt und statistisch unabhéngig. Die Gesamtunsicherheit kann daher mit
der gaufischen Fehlerfortpflanzung berechnet werden. Fiir IceCube (DeepCore)

47.B. DOM sperzifische Charakteristika des FADC oder der ATWDs
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ergibt sich ein energieunabhéngiges Positronvolumen eef;r /E.+ von 28,61 £+ 0,03 Mm—g,
(48,85 + 0,11 Mm—g/) Als Ergebnis fiir den gewichteten Mittelwert erhélt man

3

VS /E.+ = 30,51 +0,03 % . (6.4)

Die mittlere Anzahl der Tscherenkow-Photonen pro Positron WW fiir den Wel-
lenléngenbereich [300,600] nm und die mittlere Wegléinge Z,+ wurde in Abschnitt

zu

— E
N., = (188,3+5,5) M{[ (6.5)
e
berechnet. Hieraus folgt ein effektives Photonvolumen von
Ve
V== —0,16240,006m> . (6.6)
eff N
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Abbildung 6.4: Gemitteltes effektives Positronvolumen als Funktion der String-
Position aus der Vogelperspektive. Die Farbskala ist ein Maf fiir das
effektive Positronvolumen pro Energie.
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Abbildung 6.5: Gemitteltes effektives Positronvolumen pro Energie als Funktion der
Tiefe fiir IceCube (rot) und DeepCore (blau).

6.2.2 Das parametrisierte Simulationsprogramm USSR

Das USSR errechnet das erwartete Signal, welches ein DOM messen wiirde, wenn Su-
pernovaneutrinos mit dem KEis wechselwirken wiirden. Die Supernovadetektion kann
als Zahlexperiment gesehen werden, in welchem jeder DOM einen unabhéngigen De-
tektor darstellt. Jeder DOM misst folgendes zeitabhéngiges Signal [91]:

Rsx(t) = eqt - nEis / dE, D (E, 1) / dBe <= (B, Ee) Vet o (6.7)

0 0 e
ngis reprasentiert die Eisdichte und Veef das effektive Positronvolumen (Abschnitt
). Der differentielle Wirkungsquerschnitt (f—E"e beschreibt die Interaktion zwischen
dem Eis und einem Neutrino der Energie FE,, wodurch ein Positron oder Elektron
der Energie E, entsteht. Die nicht paralysierende Totzeiteffizienz eq; ist fiir Poisson-

verteiltes Rauschen wie folgt definiert

1
e = ———— (6.8)
1+ TSN - tdt

wobei tq; die kiinstliche Totzeit und rgy die durch Totzeiteffekte reduzierte Supernova-
Scaler Daten des PMT représentiert [18]. Durch korrelierte Rauschpulse weicht die
experimentell bestimmte Totzeiteffizienz |91]

0,87
1+ TSN - tdt

von der idealen Totzeiteffizienz ab (Gleichung . Fiir rgny — 0 betréagt die Effizienz
eines DOMs 87 %, da er zu 13 % aufgrund der Totzeit blind ist.

€dt (6.9)
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Der zeit- und energieabhéngige Neutrinofluss am Detektor ist gegeben durch:

- D, B LSN(t> ' ().
O = s = el {(BLEDa) (6.10)

mit dem differentiellen Neutrinofluss ®2 auf der Erde fiir eine Supernova in der Entfer-
nung d. Die zeitabhéngige Luminositit Lgy(t) der Supernova wird aus theoretischen
Modellen fiir jeden Neutrino- und Antineutrinoflavour zur Verfiigung gestellt. Die
normierte Energieverteilung [91] (Abschnitt

o (l—l—a(t)> 1+af(t) . Eg(t)e—(1+a(t))Ey/E(t) (6.11)

F(EyE,(t),a(t)) = A0 I'(1+af(t))

ist abhingig vom Formparameter «(t) [55], der Neutrinoenergie E, sowie der
zeitabhiingigen mittleren Neutrinoenergie E,(t). Auch diese Parameter werden von
Theoretikern zu Verfiigung gestellt und miissen dann in ein von der USSR lesbares
Format {iberfiihrt werden.

Fiir die Abschiatzung des Neutrinoflusses auf der Erde berticksichtigt das Simu-
lationsprogramm ebenfalls den MSW-Effekt und Neutrinooszillationen im Vakuum.
Es ist also moglich den Neutrinofluss auf der Erde fiir die normale/invertierte
Neutrino-Massenordnung zu simulieren.

Die Simulation der Detektorantwort betrachtet zusétzlich die verschiedenen
Neutrinointeraktionen im Eis (Abschnitt [2.3). In [127] sind die verwendeten Wech-
selwirkungsquerschnitte naher diskutiert. Der Autor dieser Arbeit hat zusitzlich
die Sauerstoffwirkungsquerschnitte anhand der neusten Erkenntnisse in [128] im-
plementiert. In Abbildung ist der energieabhingige Wirkungsquerschnitt der
Neutrinostreuung am Sauerstoffatom '9O(v,v*) — 160 fiir den CRPA (rot), welcher
zuvor im USSR implementiert war, sowie dem neuen SFO—tlﬂ (griin) Implementation
zu sehen. Aus dem Anhand (Abschnitt konnen die Vergleiche der Wirkungsquer-
schnitte fiir die Interaktionen O (v,e*) — N und °O(v,e”) — F entnommen
werden. Fiir nidhere Informationen bzgl. der Wirkungsquerschnitte wird auf [128]
verwiesen. Damit das erwartete Signal abgeschitzt werden kann, wird mit dem
Wirkungsquerschnitt und Neutrinospektrum gewichtet und dann iiber alle Energien
integriert [127].

Um Simulationszeiten zu reduzieren, werden die angefragte Modellsignaturen
nach dem Prozessieren in einer ROOT-Datei abgespeichert. Die Modellsignaturen
umfassen die Luminositéiten, Fliisse wie auch mittleren Energien der Flavour v., 7,
und 7,. Zusétzlich wird ebenfalls die Neutrinodichte n, in einer vorgegebenen Bin-
nierung fiir eine Supernova in einer Entfernung von 1kpc im ROOT-File festgehalten.

SHier wurde die Notation des energieabhiingigen Wirkungsquerschnitts der Neutrinostreuung am
Sauerstoffatom aus [128] iibernommen.
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Wird die Detektorantwort eines praprozessierten Modells gefordert, wird die abge-
speicherten Modellsignatur abgerufen und mit der gewiinschten Supernovadistanz
Dgn skaliert [127].

Abbildung 6.6: Vergleich des neuen (griin) und alten (rot) Wirkungsquerschnitts der
Neutrinostreuung am Sauerstoffatom O (v,v*) — 00, welche im
USSR implementiert sind [128] (SFO-tls) bzw. waren (CRPA) [129).

Die erwartete Rate aufgrund der Wechselwirkungen von Supernova-Neutrinos ergibt
sich zu:

Rsn,i3+pc = Ni3 - Rgy + epcNpe - Rsn (6.12)
mit der Anzahl der Standard-IceCube-DOMs N3, der Anzahl der DeepCore-DOMs
Npc sowie der relevanten Quanteneffizienz der DeepCore-Module epo = 1,35.

Damit nun eine Lichtkurve bestimmt werden kann, miissen die mittleren DOM-
Rauschraten bestimmt werden. Die mittleren DOM-Rauschraten wurden in [127]
fir den Standard-IceCube-DOM auf Rz = 284,9Hz mit einer Standardab-
weichung o073 = 26,2Hz sowie fiir einen DeepCore-DOM auf Rpc = 358,9Hz
mit einer Standardabweichung opc = 36,0Hz ermittelt. Anhand der mittleren
DOM-Rauschraten und deren Standardabweichung lésst sich eine mittlere Gesam-
trauschrate Rnoise’toml = N3 - Rr3 + Npc - Rpe mit einer Standardabweichung von

Ototal = \/ N3 - 0%3 + Npco - (TQDC berechnen. Bevor die mittlere Gesamtrauschrate

Ry pise,totar Dinweise auf das Signal addiert werden kann, wird diese nochmal poisson-
artig variiert.

Abbildung zeigt die Lichtkurven der in dieser Arbeit verwendeten Superno-
vamodelle (Abschnitt . Fiir diese Abbildungen wurden die Supernovaexplosionen
fiir eine Distanz von 1kpc und fiir die Fille ohne Oszillation sowie mit Oszillationen
bei normaler /invertierter Neutrino-Massenordnung simuliert. Hierbei sei anzumerken,
dass das Neutrinosignal des 27 Mg-Modells (unten links) nach 4,5s endet, da die
Supernova nur bis zu diesem Zeitpunkt simuliert wurde. Das Schwarze Loch-Modell
(unten rechts) endet etwa nach 1,3s, da der Stern zu einem Schwarzen Loch kolla-
biert. Integriert iiber den gesamten Explosionszeitraum fiir eine Distanz von 1kpc,
erwartet man mit IceCube zusitzliche 2,1 - 107 Treffer fiir das Hiidepohl-Modell und
4,8 - 108 Treffer fiir das Schwarze Loch-Modell.

Tabelle reprasentiert die Anzahl der Treffer fiir verschiedene Oszillationsszenarien
der unterschiedlichen Modelle in 1,5s-Intervallen mit der hochsten Rate in einer
Entfernung von 10 kpc. Der Einfluss der Oszillationsszenarien variiert von Modell-zu-
Modell, da auch die Neutrinoflavourzusammensetzungen der Modelle nicht einheitlich
sind.
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Abbildung 6.7: Detektorantwort fiir das Hiidepohl-Modell (oben links), 19 Mo-Modell

(oben rechts), 27 Mg-Modell (unten links) und das Schwarze-Loch-
Modell (unten rechts) in einer Entfernung von 1kpc. Die unterschiedli-
chen Farben zeigen die erwartete Rate im Falle ohne Oszillation (KH),
normaler Hierarchie (NH) oder invertierter Hierarchie (IH).

Modell NH KH IH

8,8My 1,32-10° 1.28-10° 1.38-10°
19Ms  4.96-10° 4.90-10° 4.85-10°
27Ms  1.6-10°  1.69-10% 1.37-10°
40Mg  4.59-10° 4.83-10% 3.40-10°

Tabelle 6.1: Die Tabelle zeigt die Anzahl der Treffer innerhalb der héchsten 1,5s-
Binnierung fiir verschiedene Modelle sowie verschiedene Oszillationssze-
narien im Zentrum der Milchstrafie (~ 10kpc).

6.2.3 Die Supernovasimulations-Routine der SNDAQ

Die Supernovasimulations-Routine ist in der SNDAQ implementiert und erméglicht
es die préprozessierte Modellsignatur des USSR (ohne Untergrundrauschen) auf

70



6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

Supernova-Rohdaten in 500 ms Binnierung zu addieren sowie eine Analyse mit der
SNDAQ zu erhalten.

Der Routine werden unter anderem aufgenommene Daten, das praprozessierte USSR-
File, die gewiinschte Sternverteilung, sowie das effektive Photonvolumen iibergeben.
Der Startzeitpunkt der Supernova wird gewiirfelt. Ist der Startzeitpunkt der Super-
nova festgelegt, wird das Supernovasignal berechnet. Hierfiir wird die Neutrinodichte
n, im praprozessierten USSR-Files herangezogen. Damit die Binnierung der Neutri-
nodichte mit den Grenzen der 500 ms-Binnierung iibereinstimmt, muss dieses linear
interpoliert werden. Wurde die passende Neutrinodichte fiir die entsprechende Binnie-
rung berechnet, wird die Signalrate jedes DOMs wie folgt bestimmt:

n, - VJ%
RSignal = 2 off . (613)

ng reprisentiert das tiefen abhéingige effektive Photonvolumen und d die Superno-
vaentfernung in kpc. Die Supernovadistanz wird aus der gewéhlten Sternverteilung
gezogen. Die effektive Photonvolumen wurde fiir diese Arbeit mit dem aktuellste Eis-
modell bestimmt (sieche Abschnitt . Die Signalrate pro DOM wird darauthin
noch beziiglich der Totzeit T korrigiert:

0,87

Rkorr = Rsional -
gna
1+ RSignal - T

Signal (614)
Bevor die korrigierte Signalrate auf die Rauschrate Rpqusch €ines spezifischen DOMs
addiert werden kann, wird R@%;al poissonisch randomisiert. Daraufhin werden die
Rausch + Signalrate addiert werden. Danach werden die berechneten DOM-Raten
sowie die anderen in dem Supernova-File gespeicherten notwendigen Parameter
zusétzlich in unterschiedlichen Zeitintervalle umgerechnet und an die Routine der
SNDAQ zur Berechnung der Signifikanz weitergeleitet. Diese Routine berechnet nun
die entsprechenden Signifikanzen. Hier wird nun die hochste Signifikanz innerhalb

eines 10 s—ZeitintervaHsﬁ ab dem Startzeitpunkt der Supernova abgespeichert.

An dieser Stelle muss auch darauf hingewiesen werden, dass wir im Zuge der Simula-
tion nur einen Signifikanz-Stellvertreter (zukiinftig Signifikanz-Proxy &P7°"Y genannt)
betrachten. Es miissen ndmlich die folgenden drei Punkte bedacht werden:

1 Die von der SNDAQ gemessene Signifikanz entspricht keinem gaufischen Score,
da ¢ # 1. Diese miisste hierfiir wie folgt bestimmt werden:

gpro:vy _ IUJPT‘HZJ

ggauss = O_pr—o:cgf : (615)
3

5Die Echtzeitanalyse am Siidpol behandelt die per E-Mail versendeten Alarme &hnlich. Das Zeitin-
tervall umfasst hier jedoch 30s und nur die hochste, getriggerte Signifikanz aus den vier unter-
schiedlichen Binnierungen wird versendet.
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2 Die Supernovasimulations-Routine der SNDAQ schreibt den hochsten
Signifikanz-Proxy zwischen Start- und Endzeitpunkt (~ 10s) der Supernova her-
aus. Fiir schwache Signale kann fluktuierender Untergrund kompetitive Beitrige
liefern, sodass man eine Verzerrung zu hoheren Werten beobachtet (Ordnungs-
statistik).

3 Der look-else-where-effect muss beachtet werden, welcher die mit der Grofle
des Parameterraums wachsende Wahrscheinlichkeit beschreibt, eine statistische
Fluktuation irrtiimlicherweise als eine statistisch signifikante Beobachtung ein-
zuordnen. Je ldnger der Zeitraum ist {iber den man nach Supernovae sucht, de-
sto relevanter wird dieser Effekt. Man kann diesen Effekt durch eine sogenannte
Trail-Korrektur beriicksichtigen.

Abbildung|[6.8|zeigt die Signifikanz-Proxy-Verteilung £&P"*Y (links) und trial-korrigierte
Signifikanz-Verteilung & (rechts) des Hiidepohl-Modells in den Magellansche Wolken.
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Abbildung 6.8: Signifikanz-Proxy-Verteilung &P"*¥  (links) und trial-korrigierte
Signifikanz-Verteilung & (rechts) des Hiidepohl-Modells in den Magel-
lansche Wolken.

In Abbildung sind die Ergebnisse der beschriebenen Simulation fiir die Milchstra-
Be und die Magellansche Wolken fiir das 1,5 s-Zeitintervall unter der Annahme der
normalen Hierarchie zu sehen. Es lédsst sich erkennen, dass die Signifikanz fiir eine
feste Distanz und ein festes Modell schwanken. Die Ursache hierfiir ist einerseits der
variierende Untergrund, welcher jedoch fiir sehr nahe Supernovae vernachldssigbar ist
sowie die relative Lage des Signals beztiglich der 500 ms-Binnierung. Zur Erlduterung
betrachten wir als Beispiel den Akkretionspeak des Hiidepohl-Modells (Abbildung
oben links). Liegt nun der Beginn des Akkretionspeak direkt am Anfang des 0,5s-
Intervalls, ist die berechnete Signifikanz hoher als wenn der Supernovastartzeitpunkt
auf die Mitte des relevanten 0,5 s-Intervalls fillt. Zur Erinnerung sei erwédhnt, dass
die SNDAQ die 1,5 s-Binnierung im Sliding-Window berechnet, wobei der Zeitstempel
immer fiir das mittlere der drei 500 ms-Intervalle gesetzt wird.
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Abbildung 6.9: £P7°"Y gegen Distanz [kpc] fiir die unterschiedlichen Supernovamodelle.
Die stellare Wahrscheinlichkeitsverteilung ist grau-schraffiert gezeigt.
Die prozentuale Anteil der Supernovae der Groflen (LMC) sowie die
Kleine Magellansche Wolke (SMC) relativ zur Milchstrafie betragt je-
weils 11 % (siehe Abschnitt .

6.2.4 Die Wahl des optimalen Binnierung

Die SNDAQ fiihrt die Analysen in den Binnierung 500ms, 1,5s, 4s und 10s durch.
Als Beispiel reprisentiert Tabelle die Supernova-Detektionseffizienz als Funktion

der Binnierung fiir das Hiidepohl-Modell. Die Detektionseffizienz 1) berechnet sich auf
die Weise:

SN

w _ N>10
- SN ’

Ntotal

(6.16)

mit der Anzahl N;q% an Supernovae oberhalb des Schnittes und der Gesamtanzahl
Nti%l der Supernovae. Damit die Detektionseffizienz bestimmt werden kann, wurde
EProtY > 10 als Schnitt fiir eine Entdeckung angenommen. Es stellt sich heraus, dass
die 1,5s-Binnierung mit einer Detektionseffizienz » = 99,4 % die optimale Wahl in
Verbindung mit dem Hiidepohl-Modell darstellt. Abbildung [6.10] zeigt die erwarteten
Signifikanz-Proxy-Verteilungen der unterschiedlichen Zeitintervalle in der Milchstrafle

fiir das Hiidepohl-Modell.
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Binnierung [s] Detektionseffizienz [%)]

0,5 97,6
1,5 99,4
4 98,3
10 91,7

Tabelle 6.2: Detektionseffizienz (&5 > 10) in Abhéngigkeit der Binnierung fiir

Binnierung

das Hiidepohl-Modell innerhalb der Milchstrafle
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Abbildung 6.10: Signifikanz-Proxy-Verteilung des Hiidepohl-Modells in der Milchstra-

Be fiir die verschiedenen Binnierungen.

6.3 Systematische Unsicherheiten

Systematischen Unsicherheiten miissen betrachtet werden, da in dieser Arbeit Simu-
lationen verwendet werden, welche so gut wie moglich, aber nicht perfekt, die Rea-
litdt abbilden. Unsicherheiten entstehen z.B. aufgrund des abgeschitzten effektiven
Positronvolumens, der implementierten Wirkungsquerschnitte, der mittleren freien
Weglédnge der Elektronen und Positronen im Eis sowie durch Materieeffekte auf die
Oszillation. Im folgenden werden diese Effekte vorgestellt.

6.3.1 Effektives Positronvolumen

Zum Bestimmen der systematischen Unsicherheit des effektiven Positronvolumens
wurden Simulationen, &hnlich wie in Abschnitt beschrieben, durchgefiihrt. Je-
doch wurde der Streu- und Absorptionskoeffizient um bis zu 10% variiert und es
wurden jeweils nur 100 Millionen Positronen injiziert. Die Ergebnisse dieser Monte-
Carlo-Studie sind in Abbildung dargestellt. Wir nehmen an, dass die Unsicher-
heit des Absorptions- sowie Streukoeffizienten 5% betragen [130]. Das 5% IceCube
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(DeepCore)-Systematikband ist in blau (rot) eingezeichnet. Zum Vergleich wurde das
effektive Positronvolumen V:%?/ E,+ = 29,0+ 3,8 Mm—;, aus der Veroffentlichung [91]
eingetragen. Trigt man die relative Unsicherheit des effektiven Volumens gegen die
Variation des Absorptionskoeffizienten (Streukoeffizienten) auf, ldsst sich eine Korre-
lation erkennen (Abbildung und im Anhang). Fittet man den linearen Zusam-
menhang zwischen prozentualer Verdnderung des effektiven Positronvolumens und
der prozentualen Variation der Koeflizienten, so erhilt man fiir die Steigung der
Absorptionskoeffizientenabhéngigkeit von IceCube (DeepCore) mgps = —0,78 + 0,02
(mgps = —0,81 £ 0,04). Die Steigung der Streukoeffizientenabhiingigkeit von IceCu-
be (DeepCore) hat den vergleichsweise kleinen Wert von mgie, = 0,037 £ 0,015
(Mstrew = —0,018 £0,037). Die Abhéingigkeit des effektiven Positronvolumens von der
Variation des Streukoeffizienten ist folglich vernachlassigbar. Letztlich werden nahezu
alle Photonen eingefangen, die nicht absorbiert werden; auf den genauen Zeitpunkt des
Nachweises wird in der Analyse nicht geschaut. Zur Berechnung der systematischen
Unsicherheit des effektiven Volumens muss nun noch der Fehler der DOM-Effizienz
beriicksichtigt werden. welcher mit einer Genauigkeit von etwa 10 % bekannt [91].
Fiir den iiber IceCube und DeepCore gewichteten Mittelwert fiir das effektive Po-
sitronvolumen der Variation des Absorptionskoeffizienten um 5% (—5 %) erhilt man
VS /Eor = 31,77 + 0,08 {25 (29,4 £ 0,08 {23.). Unter Beriicksichtigung der Variati-
on der DOM-Effizienz um 10 % berechnen sich die systematischen Unsicherheiten wie
folgt:

3
oben _ . _ — m
Feblerpre? | =1,1-31,77 = 30,51 = 4,44 11— (6.17)
und 5
unten _ . _ e m
Fehlery7, = 10,9294 = 30,51 = —4,05 (6.18)

mit dem konservativsten Fall der DOM-Effizienz von 110 % und 90 %. Hieraus ergibt
sich ein effektives Positronvolumen von

3
+ +4,44 1M
Vi /Ee+ = 30,51 £ 0.03_4705 MoV (6.19)

mit einem relativen, asymmetrischen Fehlerband von [—13,3 %, 14,6 %).
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Abbildung 6.11: Systematische Unsicherheit des IceCube-Detektors (blau) und des
Subdetektors DeepCore (rot) aufgrund der Absorption im Eis. Die
Abhéngigkeit von der Streuung ist vernachlissigbar (siche Anhang
Abschnitt . Zum Vergleich wurde der das effektive Positron Vo-
lumen (orange) sowie dessen Fehler aus der Versffentlichung [91] auf-
getragen. Die Systematikbénder entsprechen einer Unsicherheit von
5% des Streu- bzw. Absorptionskoeffizienten.

6.3.2 Wirkungsquerschnitte

Die energieabhéngigen Wirkungsquerschnitte fiir den inversen [(-Zerfall sowie die
Streuung an Elektronen sind besser als 1% bekannt [91]. Der inverse 3-Zerfall ist der
dominierende Nachweiskanal von Supernova-Neutrinos im Eis (Abschnitt [2.3)). Die
Neutrinowechselwirkung am Sauerstoffkern héngt stédrker von der Energie ab, tréigt
aber nur wenig zur Gesamtwechselwirkungsrate bei [18].

Die Wirkungsquerschnitte an Sauerstoff sind kompliziert und relativ wenig untersucht.
Entsprechend ist es schwierig, eine Unsicherheit anzugeben. Wir haben uns entschie-
den, die Unsicherheit konservativ aus dem Unterschied zwischen einem Modell aus
dem Jahr 2002 [129] und dem derzeit genauesten Modell [128] anzugeben, welches wir
auch als Zentralwert annehmen (siche Abschnitt [6.2.2)). Da die Suche nach Superno-
vae auf dem Hiidepohl-Modell basiert, fithrt diese konservative Abschéitzung zu einer
Unsicherheit von nur rund fgﬁ;‘j, was einem deutlich geringerer Beitrag als durch die
anderen Systematiken enicht. Nur fiir ein Modell, bei welchem ein Schwarzes Loch

gebildet wird (Abschnitt , schlégt sich die Systematik mit ’_L}f(;? deutlich nieder.
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6.3.3 Erdoszillationseffekte und die Position der Supernova

In diesem Abschnitt wird die Unsicherheit aufgrund der Neutrino-Oszillationen in der
Erdmaterie behandelt. Diese werden relevant, wenn die Position der Supernova nicht
bekannt ist oder man die Ergebnisse von verschieden positionierten Detektoren ver-
gleichen mochte. Die Oszillationseffekte zeigen sich nur, wenn sich entweder die Fliisse,
Energiespektren oder Wirkungsquerschnitte zwischen den Neutrino-Arten unterschei-
den.

Je nach Position der Supernova bewegen sich die Neutrinos durch unterschiedlich dich-
te Schichten der Erde, sodass der Effekt der Erdoszillation und damit die Neutrino-
Fliissse am IceCube-Detektor variieren. Um dies zu iiberpriifen, wurde das Software-
Paket PINGU[| Simulation and Analysis code (kurz: PISA) verwendet [131]. Mit Hilfe
von PISA kann bei gegebenen Neutrino-Fliissen in Abhéngigkeit der Eintrittswin-
kel sowie der Energie die Oszillationswahrscheinlichkeiten am IceCube-Detektors be-
stimmt werden. Abbildung [6.12] zeigt beispielhaft die Ergebnisse fiir die Oszillati-
onsszenarien 7, — U, sowie U, — U, (x = v, 7). Diese sind am interessantesten,
da der inverse (-Zerfall den Hauptnachweiskanal fiir Supernova-Neutrinos darstellt.
Die anderen Oszillationsszenarien werden im Anhang (siehe Abschnitt disku-
tiert. Die Oszillationswahrscheinlichkeit in Abhéngigkeit des Eintrittswinkel wurde
fiir einen Energiebereich von 1 bis 100 MeV berechnet. Fiir jedes Intervall wurden
100 Neutrinos simuliert. cos(6,enit) = —1 entspricht einem Neutrino, welches sich aus
der Richtung des Nordpols durch den Erdkern auf den Detektor zu bewegt. Fiir den
Wert cos(0.enit) = 1 kommt das Neutrino aus dem Siiden und bewegt sich direkt in
den Detektor. Beide Plots zeigen einen Sprung bei cos(0.enit) = —0,9. Das ist der
Ubergang vom Erdkern zum Erdmantel. Fiir die cos(0,enit)-Werte von -1 bis -0,9 pro-
pagiert das Neutrino also durch den Erdkern. Supernovae verschiedener Masse und
Typen unterscheiden sich in ihrer Energieverteilung, weshalb die energieabhingige
Erdoszillation unterschiedlich Einfluss auf die Rate hat.

"PINGU war als weitere Ausbaustufe des IceCube-Detektors geplant, welcher die Grenzschwelle
der Energie durch eine hohere instrumentalisierte Dichte herabsetzt. Der PINGU-Ausbau wurde
aber nicht genehmigt; stattdessen wird eine verkleinerte Version, der IceCube-Upgrade, in einigen
Jahren gebaut.
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Abbildung 6.12: Energieabhéngige Oszillation in den 7.-Flavour fiir verschiedene Ein-
trittswinkel. cos(6.enit) = —1 bedeutet, dass das Neutrino vom Nord-
pol kommt und den Erdkern passiert um in den Detektor zu gelangen.
c08(0enit) = 1 steht fiir ein Neutrino, welches sich direkt von Siiden
kommend in den Detektor bewegt. Unter 7, wurden die Flavour v,
und 7, zusammengefasst [132].

Faltet man nun die jeweilige Energieverteilung der unterschiedlichen Neutrino-Flavour
mit der Oszillationswahrscheinlichkeit in Abhéngigkeit von der Energie und summiert
diese fiir jeden Eintrittswinkel auf, so erhilt man Abbildung [6.13] Diese zeigt die
energiegewichtete Oszillationswahrscheinlichkeit als Funktion des Eintrittwinkels fiir
das Hiidepohl-Modell. In grau ist die Expositionsfunktion potentieller Supernovae in
der galaktischen Ebene dargestellt [133]. Die Wahrscheinlichkeit einer Supernovaex-
plosion ist im siidlichen Bereich am hochsten (cos(60.enit) — 0,85), weil dort die
Sterndichte am grofiten ist. Fiir die Oszillation von 7, — 7, entsteht ein Minimum
bei cos(benit) ~ 0,1 und ein Maximum bei cos(6,enit) ~ 1, eine v, — T-Oszillation
zeigt ein spiegelbildliches Verhalten.
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Abbildung 6.13: Energiegewichtete Oszillationswahrscheinlichkeit gegen den Eintritts-
winkels als Funktion des Zenitwinkels fiir das Hiidepohl-Modell.
Die Expositionsfunktion potentieller Supernovae ist ebenfalls ein-
gezeichnet [133]. Fiir eine Supernovaexplosion aus Richtung Siiden
(cos(0zenit) — 1) ist die Wahrscheinlichkeit am hochsten.

In Abbildung ist die 7,- und die fiktive 7,-Detektoranwort, falls IceCube nur die
U,-Supernova-Neutrinos (x = p,7) detektieren wiirde, fiir eine Supernovaexplosion
mit der Entfernung von 1kpc aufgetragen. Ein deutlicher Unterschied, insbesondere
in der ansteigenden Phase, ist zu erkennen.

Faltet man nun zum Beispiel die T.-Detektorantwort (blaue Linie in Abbildung
mit dem Minimum der ¥, — 7-Oszillation (blaue Linie in Abbildung ,
erhilt man die erwartete Rate als Funktion der Zeit fiir eine Supernova der Position
c08(0zenit) ~ 0,1 ausschliefllich fiir den Oszillationskanal 7. — 7.. Mochte man
nun die Gesamtrate fiir diese Supernova wissen, muss man das gleiche Prozedere
fir die 7 -Detektoranwort und das Oszillationsszenario 7, — 7, durchfithren und
die erwarteten Raten als Funktion der Zeit addieren. In Abbildung sind die
Ergebnisse fiir verschiedene solcher Szenarien im Hiidepohl-Modell fiir die Zeit um
den Akkretionspeak aufgetragen. In rot ist das beschriebene Minimum fiir eine
Supernovaposition cos(6,enit) =~ 0,1 zu erkennen, welche durch das 7, — Ue-
Oszillationsszenario dominiert wird, da in dieser Phase der Supernovaexplosion
vermehrt 7, im Vergleich zu 7, produziert werden. Betrachtet man im Gegenzug
den konservativsten Fall keiner Erdoszillation (blaue Kurve), ergibt sich eine andere
Form des Akkretionspeaks. Es ldsst sich ebenfalls erkennen, dass sich die Form
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des Akkretionspeaks je nach Eintrittswinkel leicht verindert. Folglich verfilscht die
Erdoszillation die gemessene Lichtkurve. Kennt man die Position der Supernova,
muss die detektierte Lichtkurve von dem Beitrag der Erdoszillation bereinigt werden,
um auf die Luminositét zuriickschlieBen zu kénnen.

— Detektorantwort auf urspriingliche v,
—— Fiktive Detektorantwort auf vy
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Abbildung 6.14: Die blaue Linie zeigt die Detektorantwort auf die urspriinglichen v,-
Supernova-Neutrinos und die rote Linie représentiert den fiktiven
Fall, wenn IceCube nur auf die 7,-Supernova-Neutrinos (x = pu,7)
sensibel wére. Beide Detektorantworten wurden fiir das Hiidepohl-
Modell und eine Entfernung von 1kpc erzeugt.
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Abbildung 6.15: Erwartete Detektorantwort fiir verschiedene Eintrittswinkel (Super-
novapositionen) um die Zeit des Akkretionspeaks herum. Zur Ver-
deutlichung des Effekts wurde die y-Skala stark eingeschriankt. Die
blaue Linie zeigt den konservativsten Fall ohne jegliche Oszillations-
effekte.

Summiert man nun jeweils die DOM-Hits der V.- und der oszillierten v, — Te-
Detektoranwort (Abbildung iiber den gesamten Zeitraum auf, multipliziert diese
daraufhin jeweils mit der energiegewichteten Oszillationswahrscheinlichkeit des ent-
sprechenden Oszillationsszeanrios (Abbildung und addiert diese fiir den passen-
den Winkel sowie Neutrino-Art, bekommt man die erwarteten Gesamt-DOM-Hits als
Funktion des Eintrittwinkels.

In Abbildung sind die iiber den gesamten Supernova-Zeitraum aufsummierten
DOM-Hits der Neutrinolichtkurve relative zum Fall keiner Oszillation als Funktion
des Eintrittwinkels fiir den 7.-Fall zu sehen. Fiir das Hiidepohl-Modell bildet sich bei
co8(Orenit) = 0 (cos(0renit) ~ 0,1) ein Maximum (Minimum), fiir welches IceCube
insgesamt 4,9 % (—0,2 %) mehr (weniger) 7.-Neutrinos relative zu keiner Oszillation
messen wiirde.

Abbildung reprasentiert das Ergebnis fiir das Schwarze Loch-Modell. Bei einem
Eintrittswinkel von cos(6,enit) =~ 0,75 (cos(fenit) =~ 0) ergibt sich ein Maximum (Mi-
nimum), fiir welches wir etwa —1,1 % (—24 %) weniger Gesamttreffer relative zu keiner
Ostzillation verzeichnen wiirden. IceCube ist nicht alleine in der Lage die Supernova-
richtung aufzulésen, weshalb man auf andere Neutrinoexperimente oder Messungen
elektromagnetischer Spektren zuriickgreifen miisste. Im Falle eines Schwarzen Lochs
koénnte man schauen, wo ein Stern verschwunden ist.
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Abbildung 6.16: Gesamt DOM-Hits relative zum Fall keiner Oszillation in der Erde als
Funktion des Eintrittwinkels fiir das Hiidepohl-Modell. 7, repréisen-
tiert die Summe der Félle 7, — 7, und v, — V.. Ebenfalls gezeigt
ist die Expositionsfunktion w(0zepit)-
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Abbildung 6.17: Gesamt DOM-Hits relative zum Fall keiner Oszillation in der Erde
als Funktion des Eintrittwinkels fiir das Schwarze Loch-Modell. Auch
hier reprasentiert v, die Summe der Fille v, — 7, und v, — V..
Die Expositionsfunktion w(fzenit) ist ebenfalls gezeigt.
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Kombination der systematischen Unsicherheiten

In Tabelle sind die fiir diese Analyse relevanten systematischen Unsicherheiten zu-
sammengefasst. Die systematischen Unsicherheiten der Ratenverdnderung, Fisdichte
sowie der implementierten Totzeit wurden der Veréffentlichung [91] entnommen. Das
verwendete Hiidepohl-Modell wurde als frei von Unsicherheiten behandelt. Da es das
einzige Modell von der Masse 8,8 My, ist, wiirde sich eine Abschéitzung des Modell-
fehlers als schwierig gestalten. Aufgrund der Vielfalt der verschiedenen, existierenden
Modelle bei anderen Massen liegt es dennoch nahe, dass die Unsicherheit nicht ver-
nachléssigbar ist. Sollte eine Supernova mit einer hohen Préizession beobachtet werden,
sollte eine sorgfiltige Untersuchung der elektromagnetischen Spektren und der Neu-
trinolichtkurve die Modellparameter einschréinken lassen.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden die systematischen Unsicherheiten des effektiven
Positronvolumens, des Wirkungsquerschnitts der Sauerstoffstreuung wie auch die sy-
stematische Unsicherheit aufgrund der winkelabhingigen MSW-Oszillation neu ab-
geschétzt. Mit Hilfe einer gauflschen Fehlerfortpflanzung folgt ein oberer Fehler von
16,5 % und ein unterer Fehler von —14,6 %. Fiir den systematischen Fehler aufgrund
der Positionsabhéngigkeit der Erdoszillation und fiir die Unsicherheit des Wirkungs-
querschnittes der Sauerstoffstreuung wurden die Werte des Hiidepohl-Modells verwen-
det, da die Analyse auf dieses Modell optimiert wurde.
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6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

6.4 Datenselektion

In diesem Teil der Arbeit werden Daten des Myon- wie auch des Supernova-
Datennahmesystems ausgewertet. Die verwendeten Datensitze liegen als ROOT-
Dateien vor. Fiir die Offline-Analyse werden die Supernovadaten von der SNDAQ
zur Verfiigung gestellten. Die SNDAQ bekommt die Supernova-Scaler Daten von
der pDAQ bereit gestellt, fasst diese in verschiedene, synchronisierte Zeitintervalle
pro DOM zusammen und berechnet daraus eine Signifikanz ¢ als Maf§ fiir einen
Supernova-Kandidaten (Kapitel . Die Supernova Datenakquise schreibt am Ende
jedes Runs die Signifikanz und Datenqualitdtswerte in 500 ms wie auch die Rohdaten
heraus. Unter anderem wird fiir jedes Zeitintervall (500ms, 1,5s, 4s und 10s) das
Signal Ap, der Signalfehler oa,, der Trigger-Zeitpunkt wie auch die Anzahl der
aktiven Kanile (DOMs) gesichert. Fiir eine genaue Liste der gespeicherten Parameter
wird auf den Anhang von [134] verwiesen.

Das Myon-Datennahmesystem (DST-Daten) speichert fiir jeden Run die verzeichnete
Gesamtanzahl von Treffern einzelner rekonstruierter Ereignisse mit dem dazugehori-
gen Zeitstempel (Siehe Abschnitt . Diese sogenannten Myondaten werden
im spéteren Verlauf verwendet, um die Supernovadaten von dem Myonbeitrag zu
bereinigen.

Die DST-Daten untergliedern sich in Runs wie auch Sub-Runs (deutsch: Teilldufe).
Aufgrund der jahreszeitlichen Variation der Myonrate variiert auch die Datenmenge,
weshalb ein Sub-Run im Sommer eine Liange von 270s und im Winter von 330s
hat. Treten keine Probleme wie z.B. eine fehlerhafte Datennahme auf, umfasst ein
vollstandiger Run ungefahr acht Stunden. Damit die Daten vergleichbar sind, werden
die DST-Daten ebenfalls in den von der SNDAQ vorgegebenen entsprechenden Zeit-
intervallen zusammengefasst. Die Datenstruktur der DST-Daten ist im Anhang der
Arbeit |134] zu finden. Es wurden zunéchst nur myonkorrigierte Signifikanz-Proxys
unterhalb von &) °"¥ < 7 betrachtet (siche Abschnitt , um eine blinde Analyse

orr
durchfithren zu konnen.

Diese Arbeit verwendet Daten der Konfigurationen IC40, IC59, IC79, IC86
und IC86-1T (Tabelle . Die zu analysierenden Datenséitze beginnen mit dem Run
110847 am 17. April 2008 um 03:43:49 Uhr und enden mit dem Run 133573 am 31.
Dezember 2019 um 19:12:57 Uhr. Dieser Zeitraum deckt 4275 Tage der Datennahme
ab.
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Detektorgeneration Erster Run Letzter Run Startzeitpunkt Endzeitpunkt

1C40 110749 113822 01.04.2008 20.05.2009
IC59 113823 115968 20.05.2009 30.05.2010
IC79 115975 118174 31.05.2010 13.05.2011
1C86 118175 - 13.05.2011 -

Tabelle 6.4: Die verschiedenen Detektorgenerationen und deren erster/letzter Run so-
wie die Start- und Endzeitpunkte [135]. Diese Tabelle ist nur als grober
Anhaltspunkt zu sehen, da den Ubergiingen der Detektorgenerationen in
der Regel mehrere Test-Runs vorangegangen sind.

Die Giite eines Datensatzes wird durch die sogenannte Good-Run-Liste charakterisiert.
Ein Run wird als gut markiert, falls er folgende Merkmale erfiillt [136]
1. Korrekte physikalische Konfiguration

2. Mindestlaufzeit von 10 min oder eine ausreichende Anzahl an aufgenommenen
Ereignissen

3. Keine externen Lichtquellen

4. Keine signifikanten Probleme wihrend des Runs

5. Uberpriifung und Verifizierung der Runs durch ein Kollaborationsmitglied
6. Stabile Rate und keine Probleme bei der Prozessierung der Ereignisse

7. Kein Auftreten anderer bekannter Probleme

Die Eintrdge der Good-Run-Liste enthalten die Nummer des Runs an der ersten
Stelle, gefolgt von dessen Datum, der Dauer des guten Status in Stunden, dem
Status der IceCube und IceTop Subdetektoren, der Vollstdndigkeit von IceCube
sowie abschlieend eine Qualifizierung des Runs. Im Rahmen dieser Arbeit wur-
de zunéchst ein grober Qualitdtsschnitt anhand der Good-Run-Liste durchgefiihrt:
Runs mit der Qualifizierung Faulty (deutsch: Defekt) wurden aus der Analyse entfernt.

6.4.1 DST-Daten

Fiir die erste Hilfte der Analyse wurden die DST-Daten verwendet. Zum Zeitpunkt
dieser Arbeit war dieses Datenformat jedoch nur bis Run 127950 verfiigbar. Ab Run
127951, welcher am 20.05.2016 um 20:50:02 Uhr startete, wurden die SimpleDST-
Daten verwendet. Die SimpleDST-Daten enthalten im Gegensatz zu den DST-Daten
keine IceTop-Trigger, weshalb die Gesamtrate etwas niedriger liegt. Es ist anzumer-
ken, dass die Trigger fiir die SimpleDST/DST-Daten nicht alle Myonen, insbesondere
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solche, die im oberen Teil des Detektors absorbiert werden, registriert. Hierdurch kann
der Untergrund der Supernovadaten nicht vollstdndig von dem Einfluss der Myonen
befreit werden.

Erste Schnitte

In Abbildung ist die Zeitdifferenz At zwischen den zeitlich néichsten Treffer des
DST-Runs 124464 zu sehen. Das betrachtete Intervall ist 0s < At < 0,012s. Der Run
startete am 24. Mérz 2014 um 06:40:11 Uhr und endete am 24.03.2014 um 14:10:20
Uhr. Insgesamt umfasst der Run 83084189 Treffer. Es lésst sich eine Liicke zwischen
At ~ 6-1073s und At ~ 1-1072s erkennen. Dies sind charakteristische Zeitdif-
ferenzen innerhalb der DST-Daten, welche durch die Ubergiinge zwischen einzelnen
Sub-Runs entstehen. In Abbildung sind die Zeitdifferenzen fiir das erwartete In-
tervall 0.01s < At < 0,12s und alle Daten des Jahres 2014 dargestellt. Hier sind keine
offensichtlichen Liicken zu erkennen. Abbildung [8:28 im Anhang betrachtet wieder-
um das Intervall 10s < At < 120s. Die beobachteten Liicken in den Zeitdifferenzen
haben unterschiedliche Ursachen. Das Myon-Datennahmesystem operiert unabhéngig
von der SNDAQ. Verzeichnen die Computerressourcen des Systems einen kurzzeitigen
Ausfall oder einen Fehler entstehen Liicken zwischen den einzelnen Treffern. Weitere
Griinde werden im Anhang erldutert (Siehe Abschnitt |8.4.1| und [8.4.2)).

Damit keine Nulleintridge oder signifikanten Ratenénderungen in den gebinnten Myon-
daten entstehen, wurde vor und nach jeder zeitlichen Liicke At > 0.01s in den 500 ms
gebinnten Myon- wie auch Supernovadaten im Bereich +1,5s weggeschnitten. Die
1,5s wurden wegen der zugrundeliegenden 1,5 s-Binnierung gewahlt. Die prozentualen
Verluste aufgrund der Schnitte sind in Tabelle niedergeschrieben.
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Abbildung 6.18: Zeitdifferenzen At von aufeinander folgenden Treffern des DST-
Beispiel-Run 124464
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Abbildung 6.19: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 0,12s von aufeinander folgenden Tref-
fern der DST-Daten des Jahres 2014.

6.4.2 SNDAQ-Daten

In diesem Unterkapitel werden die Qualitdtsschnitte auf verschiedene Parameter der
SNDAQ-Daten vorgestellt. Die Qualitdt der Daten héingt stark davon ab, ob das
Supernova-Datennahmesystem stabil und fehlerfrei funktioniert. Die Daten miissen
unter anderem auf Storquellen wie z.B. :

e fehlende Strings/DOMs
e kiinstliche Lichtquellen bzw. andere externe Stérungen
e ausgefallene Elektronik sowie Fehler in der Datennahme oder Kalibrierung

untersucht werden. Die Datenbereinigung findet in der 500 ms-Binnierung statt und
wird danach in die optimale Binnierung der Breite 1,5s tiberfiihrt.
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— Run 129137
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Abbildung 6.20: Verteilung des Signifikanz-Proxys des Runs 129137. Wahrend dieses
Runs fiihrte ein chinesisches Flugzeug Radarmessungen am Siidpol
durch.

Ein passendes Beispiel fiir solch eine Storquelle, welche die Ergebnisse verfilscht,
konnte in Run 129137 gefunden werden. Dieser startete am 03. April 2017 um 22:48:39
Uhr und endete am 04. April 2017 um 06:48:46 Uhr. Wahrend dieses Runs fiihrte ein
chinesisches Basler Flugzeug Radarmessungen iiber dem Siidpol durch und deponierte
auf diese Weise inhomogen elektromagnetische Strahlung im Detektor. Abbildung
[6.20] zeigt die Signifikanz-Proxy-Verteilung in der 500 ms-Binnierung des Runs. Es
sind sehr hohe Signiﬁkanz—Proxysﬁ EPTOTY > 10 zu erkennen, welche eigentlich ein
sehr starkes Indiz fiir eine Supernova darstellen. Das Supernova-Datennahmesystem
identifizierte diese Werte jedoch nicht als Supernova-Kandidaten und verschickte
auch keinen Alarm, da die Homogenitdt der Erleuchtunﬂ x? auBerhalb der de-
finierten Schwelle lag. Fiir eine grofie Zahl an Freiheitsgraden (Npopas — 1) folgt
x? in sehr guter Niherung einer Gaufiverteilung mit o = +/2- Npoa — 2 [16]. Ab
einer Detektorkonfiguration von etwa 40 optischen Modulen ist die Homogenitét ein
verldsslicher Parameter zur Identifizierung von lokalen, isolierten Erhellungen im
Detektor [137]. Damit eine Signifikanz als Supernova-Kandidat eingeordnet wird,
muss die Homogenitét innerhalb des 99,9 %-Bereichs der erwarteten Verteilung liegen
(0,0005 < p(x?) < 0,9995) [16].

Das hier angefiihrte Beispiel des Runs 129137 zeigt, dass die Datennahme wie auch
Charakterisierung eines Supernova-Kandidaten in der Regel robust funktioniert, aber
die Daten ausfiihrlich gepriift werden miissen, bei Einhaltung des Blindess-Kriteriums
(Abschnitt . Im weiteren Verlauf werden identifizierte Probleme exemplarisch

8Zum Einordnen der Signifikanzwerte wird auf Abschnitt verwiesen.
Die Homogenitét der Erleuchtung ist definiert als In £ = Tx?(Ap) + ¢ mit £ nach Gleichung
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dargestellt und verschiedene Qualitétsschnitte eingefiihrt.

6.4.3 Scaler Uberlauf einzelner Module

Am 13. Mai 2012 um 16:58:43 wurde von der SNDAQ eine Signifikanz £P7%Y = 63.17
getriggert und eine E-Mail an die Kollaboration versendet. In Abbildung ist die
Signifikanzverteilung des Runs 120130 mit zwei Signifikanzausreiflern zu sehen. Grund
dieser Ausreifler ist ein unphysikalisches Ratenerhchung iiber 0.7s des DOMs 29-27
Amychophobia, da negative Ganzzahlenwerte in grofle UShort-Werte umgewandelt
wurden. Der Programmfehler wurde darauthin gefunden und behoben. Das Problem
trat bereits zuvor auf, obwohl keine Alarme versendet wurden. Die Runs 113563,
113569 und 113980 sind ebenfalls betroffen und wurden daher fiir diese Datenselektion
nicht weiter beriicksichtigt.

—— Run 120130
102
H*
10t
10° : : [
0 10 20 30 40 50 60
Eproxy

Abbildung 6.21: Signifikanz-Proxy-Verteilung des Runs 120130.

6.4.4 Schnitt auf die Dauer des Runs

Wie bereits in Abschnitt beschrieben, werden die Scaler-Daten von der pDAQ
an die SNDAQ iibermittelt, welche dann weitere statistische Analysen auf der
Basis der Rohdaten durchfiihrt. Zusétzlich testet das Supernova-Datennahmesystem
bereits wiahrend des Runs, ob Unterbrechungen des Datenstroms zwischen beiden
Datennahmen stattfinden. Wird solche eine Liicke verzeichnet, wird die Datennahme
unterbrochen und mit der Ankunft der neuen Daten in einem Sub-Run fortgefiihrt.
Gleichwohl kénnen Softwareprobleme der SNDAQ selbst zu solchen Unterbrechungen
fithren. Zum Beispiel muss aktuell die das Supernova-Datennahmesystem nach einem
gewissen Zeitintervall neu gestartet werden, da der verwendete RAM-Nutzung langsam
anwéchst. Die Ursache fiir dieses Problem ist zu diesem Zeitpunkt noch nicht bekannt.
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Die zuvor durchgefithrte Datenausschliisse aufgrund der Good-Run-Listen griindet
auf der Basis der pDAQ und beachten keine Probleme seitens der SNDAQ sowie
Probleme durch die Dateniibermittlung zwischen beiden Datennahmesystemen. Die
pDAQ und SNDAQ agieren grofitenteils getrennt voneinander, weshalb einzelne
Kriterien fiir die Supernovadaten nochmals genauer betrachtet werden miissen.

Das Supernova-Datennahmesystem berechnet die Analyseergebnisse mit sym-
metrischen 5min Seitenbédnder vor und nach jedem Analysefenster der Lange 30s.
Am Anfang und am Ende jedes Runs wird jeweils ein asymmetrisches Seitenband
verwendet. Jeder Run muss folglich eine Mindestlénge von 330 s aufweisen. Die Good-
Run-List fordert wiederum eine Mindestlinge von 10 min. Da der Datenverlust bei
anheben der Mindestlaufzeit der (Sub-) Runs von 10 min auf 30 min vernachléssigbar
ist, entschied man sich fiir diese Schnittgrenze auf die Rundauer. In Abbildung [8.56
sind die Laufzeit der Runs nach Korrektur der Bad-Runs fiir das Jahr 2017 mit der
entsprechenden Schnittgrenzen aufgetragen. Fiir das Jahr 2017 ergibt sich ein Verlust
aufgrund des Schnittes von 0,17%. Im Anhang dieser Arbeit (Abschnitt sind
die Laufzeit-Histogramme der anderen Jahre zu finden.

—— Rundauer
-== 30min

10?

10!

#

100
0 5000 10000 15000 20000 25000 30000
Zeit [s]

Abbildung 6.22: Rundauer der Good-Runs des Jahres 2017 mit der Schnittschwelle
bei 30 min.

6.4.5 Schnitt auf die Anzahl der DOMs

Damit die Supernovasensitivitét nicht aufgrund fehlerhafter Module sinkt und verzerrt
wird, validiert das Supernova-Datennahmensystem sténdig die Stabilitédt sowie das
Verhalten der einzelnen DOMs. Die Module werden im Rahmen der Echtzeitanalyse
dynamisch anhand der folgenden statistischen Qualitdtsparameter gecheckt:
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e Der Mittelwert p = % Zf\; o i priift auf uncharakteristisch niedrige oder hohe
DOM-Raten (r;).

e Die Verbreiterung (Fanofaktor) v/f = o/,/i checkt die Aufweitung einer GauB-
verteilung gegeniiber der Poissonverteilung.

e Die Schiefe s = SN (i — 13/ (% SN (i — 1)%)?/? wird zum Tdentifizieren
von stark fluktuierenden Modulen mit kurzen Ratenspitzen verwendet.

Anhand dieser statistischer Parameter entscheidet die SNDAQ fiir jedes individuelle
Zeitintervall von 500 ms, ob der DOM verwendet wird oder nicht. Fiir ndhere Infor-
mationen beziiglich der Qualitétsparameter wird auf die Arbeit [16] verwiesen.

In Abbildung ist die Gesamtanzahl der qualifizierten Module pro 500 ms des Jah-
res 2015 nach den vorangegangenen Sduberungsschnitten dargestellt. Unter der An-
nahme, dass 87 DOMs defekt sind , konnen im endgiiltigen Ausbau bis zu 5073 Module
an der Datennahme teilnehmen. Fordert man nun, dass noch maximal ein String aus-
fallen darf, konnen je nach Ausbaugeneration die Schwellen in Tabelle [6.5] definiert
werden. Fiir das Jahr 2015 folgt ein Verlust auf der Basis des Schnittes von 0,97%.
Die DOM-Verteilung pro 500 ms fiir alle Analysejahre sind in Anhang[8.5.2]zu finden.

Detektorgeneration Mindestanzahl der DOMs pro 500 ms

1C40 2340
I1C59 3400
IC79 4500
1C86 5000

Tabelle 6.5: Geforderte Mindestanzahl an DOMs pro 500 ms in Abhéngigkeit von der
jeweiligen Detekorgeneration.
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—— DOMs pro 500 ms
107} --- DOM-Schnitt IC86 = 5000

10! n ”
100 I
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Qualifizierte Digital Optische Module

Abbildung 6.23: Qualifizierte DOMs des Jahres 2015 fiir die Binnierung 500 ms mit
der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.

Abbildungzeigt den Vergleich der DOM-Anzahl des Jahres 2014 fiir 500 ms (griin)
und 1500 ms (orange). Man erkennt Abweichungen zwischen den verschiedenen Bin-
nierungen, wenn man zum Beispiel den Peak der 500 ms-Binnierung bei ~ 3750 DOMs
mit dem Peak der 1500 ms-Binnierung bei ~ 3250 DOMs vergleicht. Zunéchst wiirde
man erwarten, dass kein signifikanter Unterschied zwischen den qualifizierten DOMs
fiir die verschiedenen Binnierungen bestehen sollte. Um dies zu verstehen muss man
die Definition der Qualitéitsparameteﬂ der SNDAQ genauer betrachten.

Min. g Max. g Min. /f Max. v/f
100 10000 0,8 2

Tabelle 6.6: Geforderte Qualitdtsparameter der SNDAQ pro DOM fiir das Beispiel der
500 Binnierung.

Tabelle zeigt die geforderten Qualitdtsparameter fiir die 500 ms. Die Qualitiatspa-
rameter der 500 ms Binnierung wurde fiir die gréeren Binnierungen iibernommen und
nicht fiir die hoheren Werte, um den entsprechenden Faktor, angepasst. Dies fithrte da-
zu, dass weniger DOMs aufgrund der Qualitdtsparameter disqualifiziert wurden und
die Anzahl der an der Messung beteiligten DOMs fiir die unterschiedlichen Binnie-
rungen sowie Jahre starkt variiert. Auf der Basis dieses Problems wurde entschieden
zuerst die Datenselektion in der 500 ms-Binnierung durchzufithren und dann die be-
reinigten Daten in die 1,5s-Binnierung umzuwandeln. Abschnitt motiviert fiir

Djese sind in der Datei analysis.zml.SPS festgelegt.
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die Wahl der optimalen Binnierungs-Breite. Fiir ndhere Informationen wird auf den
Anhang [8.5.3| verwiesen.
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Abbildung 6.24: Vergleich der qualifizierten DOMs des Jahres 2014 fiir das 500 ms
(griin) und 1500 ms (orange) Binnnierung.

6.4.6 Verwerfen der ersten Sekunden eines Runs

In den Jahren 2008 bis 2012 wurden in den ersten Sekunden eines Runs verstéirkt sehr
niedrige Signifikanzwerte von der SNDAQ berechnet. In Abbildung ist der Run
119213 als Beispiel angefiihrt. Auf der linken Seite ist die Signifikanz-Proxy-Verteilung
abgebildet. Fiir die ersten zwei Zeitintervalle des Runs wurden Signifikanz-Proxy-
Werte von P70V = —544.56 und £P"°"Y = —146.95 ermittelt. Es gibt das Phinomen,
dass einige DOMs in den ersten paar Sekunden nach Runstart niedrigere Raten mes-
sen. Das Problem erstreckt sich aber in genannten Jahren teilweise iiber mehrere Se-
kunden, weshalb man sich fiir ein Wegschneiden der ersten 7,5s entschied. Der rechte
Plot in Abbildung zeigt die Signifikanz-Proxy-Verteilung nach Verwerfen der er-
sten 7,5s im Run. Die darauffolgenden Jahre zeigten das Problem weniger und mit
geringer zeitlicher Streuung, darum wurde der Schnitt auf 2,5s reduziert.
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Abbildung 6.25: Links: Signifikanz-Proxy-Verteilung des Run 119213. Rechts:
Signifikanz-Proxy-Verteilung nach dem Wegschneiden der ersten
7,58.

6.4.7 Korrektur auf atmosphirische Myonen

Bewegen sich atmosphérische Myonen ausreichend schnell durch das Eis, erzeugen
diese Tscherenkow-Strahlung (siehe Abschnitt [2.3.3). Das Supernova-Zghlwerk
registriert zusétzlich zum Untergrundrauschen die aus den Myoninteraktionen resul-
tierenden Photonen. Das zusétzlich deponierte Licht in den DOMs fiihrt zu hoheren
Werten bei der Berechnung des Signifikanz-Proxys £P7°*Y. Daher werden die Raten
nachtriglich vom Myonbeitrag bereinigt. Bewegt sich ein atmosphérisches Myon
durch das Eis und erzeugt Tschenkow-Strahlung, werden mehrere DOMs getroffen.
Diese Korrelation der DOMs kann zum Beispiel einen SMTS8-Trigger (Abschnitt
auslosen. Die Daten des Ereignisses wie z.B. die getroffenen DOMs mit deren
Zeitstempel werden dann von der pDAQ rausgeschrieben, worauthin im néchsten
Schritt eine Spur rekonstruiert wird. Der linke Plot in Abbildung zeigt die
mittlere DOM-Rate pro Stunde aufgrund der Myonentreffer (SimpleDST-Daten) des
Jahres 2018. Als Myonentreffer werden die von den Photonen getroffenen DOMs
summiert in 500 ms-Intervallen bezeichnet. Die Myon-Modulation zeigt grob den
Verlauf einer Cosinus-Funktion mit zusétzlichen komplexen Strukturen. In Abschnitt
wird auf dieses Thema genauer eingegangen.

Der rechte Plot der Abbildung zeigt die Verluste der Myontreffer der 1,5s
Binnierung fiir die verschiedenen Detektorgenerationen nach Anwenden der beschrie-
benen Schnitte. Die Anzahl der Myontreffer korreliert stark mit der Anzahl der
verbauten digitalen optischen Modulen. Bei genauerer Betrachtung der einzelnen
IC-Generationen lassen sich jeweils zwei Peaks erkennen, welche durch Projektionen
der jahreszeitlichen Myonvariation entstehen. Um die Korrelation zwischen der
Myontreffer und der verbauten DOMs zu korrigieren, wurde die sogenannte DST-
Signifikanz ¢P5T eingefiihrt. Die folgende Methode zur Myonkorrektur wurde nach
der Regruppierung der Daten in die verwendeten Zeitintervalle durchgefiihrt. Der
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£PST_Wert berechnet sich fiir jeden Run wie folgt:

(MB;n _ MRun)
gosT = it , (6.20)

mit den Myontreffer pro Zeitintervall M gff, dem Mittelwert pf*" und der Standard-
abweichung %" der Myontreffer des jeweiligen Runs.

13.0 IC40 IC79
_ IC59 IC86
N 5
125 10
Q g
CF 12.0 103 .....
% :
2 11.5

101 I
11.0
2018 2019 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2
Zeit seit Beginn des Jahres [h] Myonentreffer [pro 1,5s] 1e5

Abbildung 6.26: Links: Jahreszeitliche Myonen-Modulation des Jahres 2018. Rechts:
Myonentrefferanzahl-Verteilung der verschiedenen Detektorgenera-
tionen.

Abbildung zeigt die DST-Signifikanz &P57 des vollstéindigen Datensatzes
(12 Jahre) nach den Schnitten. Die ¢P9T-Wahrscheinlichkeitsdichte ist gauBver-
teilt,Die Korrelation zwischen Anzahl der DOMs und der Myontreffer besteht fiir
diese Grofe nicht mehr. Ein weiterer Vorteil ist, dass die DST-Signifikanz im Gegen-
satz zur Myontrefferanzahl nicht sensibel darauf ist, wenn z.B. in einem Run ein String
ausfillt. Bei hoheren Signifikanzwerten sieht man einen leichten Uberschuss gegeniiber
der Gauss’schen Erwartung. Da die Treffer in den DOMs durch die zugrundeliegende
Spur korreliert sind, funktioniert der zentrale Grenzwertsatz nicht mehr perfekt.
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Abbildung 6.27: €P5T-Verteilung der Jahre 2008-2019. Die griine Linie reprisentiert
einen Gauf3-Fit.

Die eigentliche Myonkorrektur wird nun auf der Basis der DST-Signifikanz durch-
gefiihrt und findet fiir jeden Run separat statt. Als Beispiel fiir die Korrektur wird
hier Run 131421 aufgefiihrt. Dieser startete am 23. August 2018 um 13:13:46 Uhr
und endete am 23. August 2018 um 21:13:14 Uhr. Er lief 28645s fehlerfrei. In Ab-
bildung sind links die Myontreffer-Verteilung und rechts die £€”5T-Verteilung in
der 1,5s-Binnierung des Runs zu sehen. Im néchsten Schritt wird die Korrelation der
Supernova-Signifikanz €77°*% und der DST-Signifikanz £257 (Abbildung linear
gefittet. Die Steigung m und der y-Achsenabschnitt b des Fits werden dann wie folgt

zur Korrektur verwendet [134]:
hors = €70 —m €75 — b (6.21)

Der rechte Plot der Abbildung zeigt die Dekorrelation der & 7" und der

nach der Myonkorrektur.

gDST

97



6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

--- u =83901.0
R o =1930.0 102
10 ..............

* : ; *
104 ................. 101
109 ok ................. I .................... : 100

75000 80000 85000 90000

Myonentreffer [pro 1,55s]

Abbildung 6.28: Links: Myonentreffer-Verteilung des Runs 131421. Rechts: ¢P5T-
Verteilung des Runs 131421.
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Abbildung 6.29: Links: Korrelation der £P7°*¥ und P57 vor der Myonkorrektur des
Runs 131421. Rechts: Dekorrelierte Daten &} oY und ¢PST des Runs
131421.

Der Abbildung sind die Signifikanz-Proxy-Verteilungen in Run 131421 vor und
nach der Korrektur unterhalb des Blindness-Schnitts zu entnehmen. Die atmosphéri-
schen Myonen tragen nur in einem geringem Mafle zu Ratenerhthung einzelner DOMs
bei (siehe linke Abbildung. Wie man an der Signifikanz-Proxy-Verteilung vor der
Korrektur sieht, veréndert sich allerdings die Form der Verteilung deutlich durch die
korrelierten Treffer. Die &P7°%Y-Verteilung ist nicht nur breiter, sondern der Myon-
beitrag flihrt zusétzlich zu asymmetrischen SchwiinzenEL was das Modellieren der
Verteilung erschwert (siehe auch Abbildung [6.27)). Die Mittelwert wie auch die Stan-
dardabweichung der Signifikanz-Proxy-Verteilung reduziert sich nach der Korrektur
von = 0,02 und ¢ = 1,45 zu p*" = 0,0 und ¢F°" = 1,07. Die Verbreiterung

Tm Anhang (Abbildung [8.74)) ist die Signifikanz-Proxy-Verteilung vor und nach der Myonkorrektur
fir die Jahre 2008-2020 in einer Grafik zu sehen. Hier lédsst sich eindrucksvoll der Unterschied
zwischen der unkorrigierten und myonkorrigierten Signifikanz-Proxy-Verteilung erkennen.
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der Signifikanz-Verteilung aufgrund der Myonen néhert sich durch die Korrekturme-
thode der Gaufschen-Erwartung mit ogeug = 1,0 an. Eine weitere Annéherung an
den idealen Wert ist jedoch aufgrund einzelner Myonen, die nicht getriggert werden,
nicht moglich. In wurden Anstrengungen unternommen, um auf der Basis der
HitSpool-Daten den Myonbeitrags weiter zu unterdriicken.

PPV, =002,
o=1.45
korr =10,

107l 0=1.07

10! [T “ | " ......

0
‘E proxy

Abbildung 6.30: Vergleich der Signifikanz-Proxy-Verteilungen vor und nach der Myon-
korrektur fiir Run 131421.

6.4.8 Diskussion der Ergebnisse

In diesem Abschnitt werden die Ergebnisse der einzelnen Schnitte fiir jedes Jahr
zusammengefasst und in Tabelle diskutiert.

In der zweiten und dritten Spalte sind die SNDAQ-Bereitschaftszeit (Uptime)
und die sogenannten unkorrigierte Uptime aufgefithrt. Der prozentuale Anteil des
Jahres in welcher die SNDAQ-Daten verarbeitet werden, wird durch die SNDAQ-
Uptime représentiert. Die unkorrigierte Uptime beschreibt den Anteil der Daten
relativ zum gesamten Jahr nach dem zusammenfassen der DST/Simple-DST-Daten
und der Supernova-Daten. Die Diskrepanz der beiden prozentualen Anteile resul-
tiert z.B. aus fehlenden oder fehlerhaften DST/Simple-DST-Daten. Die Prozentwerte
wurden relativ zum vorherigen Schnitt, in der Tabelle von links nach rechts, bestimmt.

Die vierte Spalte von Tabelle [6.7] zeigt die jéhrlichen Verluste aufgrund der
Beschrankung auf die Good-Run-Liste. Die Jahre 2009, 2010 und 2011 zeigen die
hochsten Verluste, was auf die Aufbauphase des Detektors zuriickzufiihren ist.
Auch 2012 ist hier von noch betroffen, da sich verschiedene Probleme z.B. in der
Datennahme oder der Elektronik erst im laufenden Betrieb bemerkbar machten. Ab
den Jahren 2013/2014 haben sich die Verluste signifikant reduziert.
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Die fiinfte Spalte der Tabelle reprisentiert die Verluste aufgrund des Schnittes
auf die Rundauer. Die Werte schwanken um den Mittelwert p; = 0,30 % mit ei-
ner Standardabweichung o; = 0,11 %. Es sind keine signifikanten Ausreifler vorhanden.

Die sechste Spalte zeigt die Einbuflen wegen des Schnittes auf die Zeitliicken in
den DST/SimpleDST-Daten. Die Jahre 2012 (Abschnitt und 2013 (Abschnitt
stechen hier besonders heraus. In diesen Jahren traten vermehrt Probleme mit
dem Myondatennahmesystem sowie dessen Hardware auf.

Die siebte Spalte demonstriert den Schwund durch den Schnitt auf eine Minde-
stanzahl an beteiligten DOMs pro Zeitintervall. Bis auf das Jahr 2014 koénnen
keine signifikante Unterschiede verzeichnet werden. Es gibt keinen dominierenden
Grund, warum in diesem Jahr vermehrt DOMs unterhalb des Qualitéitsschnitts liegen.

In der vorletzten Spalte sind die Verluste durch das Wegschneiden der ersten
Sekunden eines jeden Runs zu sehen. Die neunte und letzte Spalte présentiert
die Analyse Uptime der jeweiligen Jahre. Hieraus ergibt sich eine iiber die Jahre
gemittelte Analyse-Uptime von 91,73 %. Bezogen auf die gemittelte SNDAQ-Uptime
von 98,36 % resultiert ein relativer, mittlerer Verlust durch die Anwendung der
Schnitte von 6,6 %.

Zusammenfassend kann festgestellt werden, dass die Analyse am 17. April 2008 um
03:43:54 Uhr startete und 11,71 Jahre spéter am 31. Dezember 2019 um 19:12:24 Uhr
endete. Beriicksichtigt man alle Verluste, ergibt sich ein Dauer der analysierbaren
Daten von 10,74 Jahren.

Im folgenden Abschnitt wird die Qualitit der Daten zunéchst im Frequenzraum
getestet und auf repetitive astrophysikalische Signale hin untersucht.
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6.5 Frequenzraumanalyse

Die Frequenzraumanalyse wird mit Hilfe des Lomb-Scargle Periodogramms [138,|139)
durchgefiihrt. Das Periodogramm ist ein anerkannter Algorithmus in der astro-
nomischen Gemeinschaft und eine Verallgemeinerung der Fourier-Transformation
zum identifizieren sowie charakterisieren von periodischen Signalen, welche in un-
gleichméfig abgetasteten Zeitreihen vorliegen.

In diesem Kapitel wird die Frequenzraumanalyse der Supernova-Scaler Daten vorge-
stellt. Zur Erinnerung: Die Supernova-Scaler Daten der einzelnen DOMs werden von
der pDaq an die SNDAQ in asynchrone Zeitintervalle der Lange 1,6384 ms weitergelei-
tet (siche Abschnitt . Die SNDAQ restrukturiert und synchronisiert die Intervalle
jedes DOMs in 2ms Zeitintervalle, welche danach zu je 500 ms zusammengefasst
werden. In den ROOT-Dateien wird dann die iiber alle DOMs gebildete Summe
der Supernova-Scaler Daten pro 500 ms-Binnierung abgespeichert. Auf deren Basis
kann darauthin eine Frequenzanalyse der Supernova-Scaler-Rate durchgefiihrt werden.

Die Analyse des Frequenzraums motiviert sich durch die folgenden Punkte:
e Der Suche nach repetitiven astrophysikalischen SignalenlE wie z.B. Pulsaren.

e Die Untersuchung des Einflusses von kosmischer Strahlung auf die Supernova-
Scaler Daten.

e Testen der Daten auf fehlerhafte Datennahme, Software sowie auf bislang unbe-
kannte Detektoreffekte.

Zunichst wird auf die mathematischen Grundlagen des Lomb-Scargle Periodogramms
eingegangen. Darauthin folgt die Untersuchung der Daten im Frequenzraum. Beispiel-
haft wird zuerst die Bereinigung der Daten anhand der Binnierung pro Tag vorgestellt.
Danach wird die Methode zur Quantifizierung der Peaks vorgestellt. Abschlieffend wer-
den die einzelnen Jahre in der feinsten Sekunden-Binnierung néher betrachtet.

6.5.1 Mathematische Grundlagen des Lomb—Scargle Periodogramms

Sich wiederholende Signale kénnen mit Hilfe mathematischer Techniken analysiert
werden. Die bekannteste Technik ist die Fourier-Analyse, welche voraussetzt, dass
das Signal in #dquidistanten und liickenlosen Zeitintervallen abgetastet wird. Ist dies
nicht der Fall, da die zu analysierenden Daten z.B. zeitliche Liicken enthalten, ist
eine gingige Alternative das Lomb-Scargle Periodogramm. Im folgenden wird die
Entwicklung vom klassischen zum Lomb-Scargle Periodogramm skizziert. Weitere De-
tails finden sich in Quelle [140], die auch die Basis fiir die folgende Diskussion darstellt.

Mittels der Diskreten Fourier-Transformation (kurz: DFT) kann ein zeit-diskretes,

20bwohl derzeit keine konkreten Vorhersagen fiir den IceCube Detektor vorliegen, ist es eine gute
experimentelle Praxis bislang nicht untersuchte Daten vorurteilsfrei anzuschauen.
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endliches Signal auf ein diskretes, periodisches Frequenzspektrum abgebildet werden.
Die DFT eines gemessenen Signals ist wie folgt definiert:

N
OMessung (f) = Z gne2mifndt (6.22)
n=0

N entspricht der Anzahl der Abtastwerte, g, dem n-ten Abtastwert, f der betrachteten
Frequenz und At dem zeitlichen Abstand der Abtastwerte. Die Frequenzauflosung
kann als Af = 1/(NAt) mit f = kEAf definiert werden, wobei k eine natiirliche Zahl
ist. Hieraus folgt die Standardform der DFT:

N
Ge =Y gne TN (6.23)
n=0

Die abtastbaren Bereiche des Frequenzspektrums der Transformation ldsst sich

anhand des Abtasttheorems bestimmten und reicht von f = 0Hz bis zur Nyquist-
1

1
F: ; < = =—.
vequen fi < 5 famast = 550
Das klassische Periodogramm (auch Schuster Periodogramm genannt) kann nun als

2

N .
> gne i (6.24)
n=0

definiert werden, mit ¢, = nAt. Es wird als Schéitzer fiir die spektrale Leistungsdichte
(kurz: PSD) verwendet. Die Definition von Pg(t) kann umgeformt werden zu

P =5

2

N 2 N
P(f) = % (Z In cos(27rftn)> + (Z In Sin(27rftn)) . (6.25)

Wird ein klassisches Periodogramm von gauflverteiltem Rauschen mit gleichmafligem
Abstand der Abtastwerte generiert, so ist das resultierende Periodogramm in jedem
Frequenzband, bei unabhiingiger Wiederholung der Tests, y?-verteilt. Diese Eigen-
schaft wird niitzlich im Falle eines klassischen Hypothesentests, um zwischen periodi-
schen und nicht periodischen Anteilen eines Signals zu unterscheiden. Dies ist nicht
mehr der Fall, wenn die zeitlichen Abstinde der Abtastwerte unregelméfig sind. Die
Verteilung des Periodogramms kann dann nicht mehr streng analytisch abgeschétzt
werden. Die folgende verallgemeinerte Form des Periodogramms kann dieses Problem
16sen:

2

A (Y Lop (X
P(f) =5 (Z gn cos(27 fltn — ﬂ)) + (Z Gn SIN(27 f[tn — ﬂ)) . (6.26)

A, B und 7 représentieren beliebige Funktionen der Abtastzeitpunkte sowie der Fre-
quenz f aber nicht der Abtastwerte g,. Die Funktionen koénnen eindeutig gewihlt
werden, sodass
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1. sich im Falle von #quidistanten Zeitabstdnden der Abtastwerte das Periodo-
gramm zur klassischen Form reduziert,
2. man die Verteilung des Periodogramms analytisch bestimmen kann,

3. und das Periodogramm unempfindlich gegeniiber Zeitverschiebungen in den Da-
ten ist.

Sind A und B auf diese Weise bestimmt, ergibt sich ein verallgemeinertes Periodo-
gramm der Form

Pt 1 (ny Gn cos(2m f[t,, — T]))2 . (Zg Gn sin(27 flt, — T]))2
- ’ (Zr’f cos?(2m ftn — T])) (ZnN sin? (27 f [t — T]))

(6.27)

Damit eine Invarianz fiir Zeitverschiebungen gegeben ist, wird

1 _1 (>, sin(4m fty,)
T = mtaua ! <Zn COS(Mftn)) (6.28)

fiir jede Frequenz neu spezifiziert.

Die Interpretation des Periodogramms auf der Basis der Fourieranalyse ist dquivalent
zu einer Interpretation auf der Basis der sogenannten Methode der kleinsten Quadra-
te. Bei der Methode der kleinsten Quadrate wird ein Periodogramm erzeugt, in dem
fiir jede Frequenz eine Sinusfunktion der Form

y(t; f) = Apsin(2m f(t — ¢y)) (6.29)

angenommen wird wird. Die Phase ¢y und Amplitude A; sind Funktionen der Fre-
quenz f. Die Modelparameter werden dann durch die Konstruktion einer x2-Statistik
pro Frequenz an die Daten gefittet:

X2 =D (n—ylta; ) (6.30)

n

Durch Minimieren des x?(f) Ausdrucks kann fiir jede Frequenz das beste Fitmodel
9(t; f) mit der spezifischen Amplitude Ay und Phase ¢ gefunden werden. Im Fol-
genden bezeichnen wir das x?-Minimum als ¥2?. Das Lomb-Scargle Periodogram aus
Gleichung ist damit dquivalent zu

1

P(f) = 518 - () (6:31)

wobei ein gleichbleibendes Referenzmodell durch 2 beschrieben wird. Fiir das Lomb-
Scargle Periodogram wird {iblicherweise die spektrale Leistungsdichte angegeben,
welche definiert ist als die Leistung eines Signals dividiert durch die Lénge des
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betrachteten Frequenzintervalls.

Fiir sogenanntes weifles Rauschen sind die Frequenzbereiche unabhéngig voneinander
und gleichverteilt. In diesem Fall kann die Signifikanz eines gegebenenfalls vorhan-
denen Peaks auf einfache Weise quantifiziert werden. Eine typische Methode hierfiir
ist die Falsch-Alarm-Rate (Englisch: False-alarm Probability, kurz: FAP), welche die
Wahrscheinlichkeit angibt, dass ein Datenset ohne Signal zu einem Peak gleicher Hohe
fithrt. Ein Datenset bestehend aus purem gaufverteiltem Rauschen folgt einer y?-
Verteilung mit zwei Freiheitsgraden. Definiert man Z = P(fp) fiir die Ergebnisse aus
Gleichung so kann man die kumulative Wahrscheinlichkeit fiir einen Wert klei-
ner als Z, fiir Daten bestehend aus purem gaufiverteiltem Rauschen, folgendermafien
bestimmen:

Peinzel(Z) =1~ 672 . (632)

Im Rahmen dieser Arbeit wird ein Python-Paket namens Astropy verwendet [141].
Astropy hat die implementierte Funktion LombScargle mit der Subroutine power(),
welche zur Berechnung der folgenden Lomb-Scargle Periodogramme genutzt wird [142,
143]. Des Weiteren ermoglicht die Subroutine false_alarm_probability() die Berechnung
der Falsch-Alarm-Rate.

6.5.2 Bereinigung der Daten und erste Untersuchungen

In diesem Abschnitt wird die Lomb-Scargle Transformation der Supernova-Scaler-
Raten zunichst beispielhaft fiir die Binnierung pro Tag fiir die Jahre 2013-2020
durchgefiihrt. Der betrachtete Frequenzbereich reicht von 0Hz bis ——. Die Frequen-

Tag*
zauflosung AFy, s ist definiert als:

AF‘auf = % (633)
mit der Anzahl der Abtastwerte N und dem Beobachtungszeitraum 7 [140]. Das be-
deutet, dass z.B. ein Peak 1440-mal genauer aufgelost wird, falls man von der Tages-
zur Minuten-Binnierung wechselt.

Bevor die Lomb-Scargle Transformation durchgefiihrt werden kann, ist es wichtig,
sich die Qualitéit der Eingangsraten genauer anzuschauen. Auf die verwendeten Daten
wurden die in Abschnitt beschriebenen Qualitétsschnitte angewendet. Die Jahre
2013-2020 wurden gewiihlt, da zuvor diverse Ratenspriinge aufgrund der Anderung der
Detektorkonfiguration vorhanden sind, welche Artefakte im Frequenzspektrum erzeu-
gen wiirden. Dies kann man Abbildung [6.31] entnehmen, welche den Mittelwert pro
Tag und Dom der Supernova-Scaler Daten fiir die Jahre 2008-2020 abbildet. Die ver-

schieden eingefirbten Flichen zeigen die unterschiedlichen Detektorkonfigurationen.
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Abbildung 6.31: Mittelwert pro DOM und Tag der Supernova-Scaler-Rate als Funk-
tion der Zeit fiir die Jahre 2008-2020. Die eingefiarbten Fléchen re-
préasentieren die vier Detektorkonfigurationen.

In Abbildung ist der Mittelwert pro Tag und DOM der Supernova-Scaler-Raten
(rot) als Funktion der Zeit zu sehen. Die blaue Kurve représentiert einen F it[T_SI an die
Daten und die blau-gestrichelte Linie zeigt einen erlaubten Bereich von +0.5 Hz (linke
Abbildung). Dieser Analyseschnitt ist notwendig um die Supernova-Scaler-Raten von
Ausreiflern zu bereinigen. Zu Beginn des Jahres sind vier dieser Ausreifler zu sehen,
welche die Lomb-Scargle Transformation verfialschen wiirden. Weicht ein Punkt mehr
als +0.5 Hz ab, wird dieser verworfen und es bleibt eine zeitliche Liicke in den Da-
ten zuriick. Die rechte Grafik von Abbildung zeigt die von Ausreilern korrigierte
Supernova-Scaler-Rate. Die Kurve zeigt neben einer harmonischen Oszillation einen
exponentiellen Abfall, was wahrscheinlich mit einer zeitlichen Abnahme der Spannun-
gen im Eis aufgrund des Einfrieren der optischen Module im Bohrloch einher geht
(Tribolumineszenz) [91]. Die sinusartige Form der Kurve ist auf die jahreszeitlich Va-
riation der Myonrate zuriickzufithren. Aufgrund niedrigeren Temperaturen am Siidpol
steigt die Atmosphérendichte, wodurch sich die mittlere freie Wegldnge von Kaonen
und Pionen verringert, sodass sich die Myonrate reduziert (siehe Abschnitt .

13Die Fit-Funktion ist eine Kombination aus einem Polynom 3.Grades und einer Sinus-Funktion.
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Abbildung 6.32: Links: Mittelwert pro DOM und Tag der Supernova-Scaler-Rate als
Funktion der Zeit fiir die Jahre 2013-2020. In rot sind die Supernova-
Scaler Daten, in blau ist ein Fit an die Daten dargestellt. Die blau
gestrichelten Linien reprisentieren den Qualitédtsschnitt um die Fi-
terwartung herum. Rechts: Hier ist die von Ausreiflern korrigierte
mittlere DOM-Rate pro Tag zu sehen.

Im néchsten Schritt ist es interessant sich den Vergleich zwischen der Lomb-Scargle
Transformation der Supernova-Scaler-Daten (rot) und der Erwartung bei einer Ver-
teilung, die um die Fit-Kurve herum gebildet wurde, anzusehen. Dies ist in Abbildung
dargestellt. Beide Plots zeigen zusammen den kompletten Frequenzbereich der
Tages-Binnierung bis hin zur Nyquist-FrequenzFEl Die schwarz-gestrichelte Linie re-
prisentiert die Grundfrequenz ~ 3.2-10~® Hz der jahreszeitlichen Variation der Myon-
rate. Die Lomb-Scargle Transformation der aus dem Fit generierten Daten wie auch
der Supernova-Scaler-Raten gehen iiber den gleichen Zeitraum und beinhalten die
gleichen zeitlichen Liicken aufgrund von Schnitten. Der exponentielle Abfall bedingt
durch das Abklingen der DOM-Raten zeigt sich ebenfalls als exponentieller Abfall in
der Lomb-Scargle Transformation. Es kénnen keine signifikanten Peaks im Frequenz-
raums der Supernova-Scaler-Raten identifiziert werden. Es liegt eine starke Korrelation
der spektralen LeistungsdichtenE] der Supernova-Scaler-Rate und der Daten aufgrund
des Fits vor.

Die Nyquist-Frequenz ist definiert als die hochste darstellbare Frequenz fryquist =
tensatzes mit dquidistanten Zeitintervallen At.

15Abbildung im Anhang zeigt die Korrelation der spektralen Leistungsdichten. Es ist eine deut-
liche Korrelation zu erkennen. Verwendet man die Python-Funktion numpy.corrcoef, welche den
Korrelationskoeffizienten nach Pearson bestimmt, kann eine positive Korrelation mit C' = 0.9987
bestéitigt werden.

1 .
AL eines Da-
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Abbildung 6.33: Vergleich der Lomb-Scargle Transformation des Mittelwerts pro
DOM und Tag der Supernova-Scaler-Rate (rot) und des Fits (blau)
in einem eingeschrinkten Frequenzbereich. Schwarz-gestrichelt ist die
jahreszeitliche Variation der Myonrate dargestellt. Der rechte Plot
zeigt die spektrale Leistungsdichte fiir den 58-fach erweiterten Fre-
quenzbereich von 1.0 - 1077 Hz bis zur Nyquist-Frequenz der Binnie-
rung pro Tag von 5.8 - 1076 Hz).

Um die atmosphérischen Effekte zu unterdriicken, wire es nun naheliegend die
Supernova-Scaler-Raten zunéchst anhand der Myonraten zu korrigieren. Durch den
Ubergang von den DST- zu den SimpleDST-Daten im Jahr 2016 entsteht ein Ra-
tensprung aufgrund fehlender IceTop-Trigger. Dieser Ratensprung wiirde Artefakte
im Frequenzraum erzeugen. Aus diesem Grund basieren die folgenden Untersuchun-
gen ausschliefSlich auf den Daten der Supernovadatennahme ohne Korrektur auf die
Myonen.

6.5.3 Signifikanz eines moglichen Signals

Im néchsten Schritt soll die Falsch-Alarm-Rate (siehe Abschnitt bestimmt wer-
den. Zur Erinnerung: Die FAP ist nur giiltig fiir ein Datenset bestehend aus gauf-
verteiltem weiflen Rauschen. Hierfiir ist es sinnvoll, die Supernova-Scaler-Raten von
bekannten Signalen aufgrund des atmosphérischen Einflusses und des exponentiellen
Abfalls weiter zu bereinigen. Daher wird zuerst ein Spline-Fit durch die Supernova-
Scaler-Raten des Tages- (Abbildung rechts) wie auch der Stunden-Binnierung
gelegt. Dies ist in Abbildung beispielhaft fiir das Jahr 2017 zu sehen. Die lin-
ke (rechte) Grafik zeigt die Daten in rot und den Spline-Fit in blau pro DOM
als Funktion des Tages (Stunde). Damit die Abhéngigkeit von bekannten Signalen
nun eliminiert werden kann, wird der Spline-Fit, welcher auf der Basis der Tages-
Binnierung (Stunden-Binnierung) bestimmt wurde, von den Supernova-Scaler-Raten
in der Stunden-Binnierung (Minuten-Binnierung) subtrahiert. Mit dieser Prozedur
wird sichergestellt, dass die Fit-Prozedur keinen Einfluss auf Effekte mit Frequenzen
> gz bzw.> gk hat. In Abbildung [6.35) ist das Ergebnis fiir die Jahre 2013-2020
und die zwei Binnierungs-Varianten dargestellt. Die Raten pro DOM schwanken nach
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der Subtraktion um Null.
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Abbildung 6.34: In blau ist der Spline-Fit der Supernova-Scaler-Raten (rot) pro Tag
(links) sowie pro Stunde (rechts) fiir das Jahr 2017 dargestellt.
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Abbildung 6.35: Differenz der Supernova-Scaler-Raten und des Spline-Fits pro DOM
in der Stunden- (links) und Minuten-Binnierung (rechts).

Bevor nun die FAP bestimmt wird, ist es interessant sich das Lomb-Scargle Periodo-
gramm der Differenz der Supernova-Scaler-Raten und des Spline-Fits anzusehen. In
Abbildung ist links die Transformation der Differenz der Binnierung pro Stun-
de sowie rechts der Binnierung pro Minute dargestellt. Die drei gestrichelten, farbi-
gen Linien zeigen der Periodendauer der Grundschwingung sowie der Harmonischen.
Der hellrote Frequenzbereich reprasentiert das Frequenzband der nédchsthoheren Bin-
nierung. Das Lomb-Scargle Periodogramm der Differenz der Supernova-Scaler-Raten
und des Spline-Fits der stundenweise Binnierung zeigt einen deutlichen Peak bei einer
Grundfrequenz von fyrund = ﬁ gefolgt von der 2.harmonischen bei fongrm = ﬁ
und der 3.harmonischen bei f3p4rm = sih‘ Bisher ist die Natur der Peaks unbekannt.
Das Lomb-Scargle Periodogramm der Differenz der Supernova-Scaler-Raten und des
Spline-Fits der Binnierung pro Minute zeigt keine signifikanten Hinweise darauf.
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Abbildung 6.36: Links: Lomb-Scargle Periodogramm der Differenz der Supernova-
Scaler-Raten und des Spline-Fits der Stunden-Binnierung. Die drei
gestrichelten Linien in unterschiedlichen Farben représentieren die
Periodendauer der Grundschwingung (schwarz) sowie der harmoni-
schen Schwingungen (orange und blau). Der hellrote Bereich deckt
die Frequenzen bis f = % ab, die durch die Fit-Prozedur verzerrt
sein konnten. Rechts: Lomb-Scargle Periodogramm der Differenz der
Supernova-Scaler-Raten und des Spline-Fits der Minuten-Binnierung.
Die signifikanten Peaks aus der linken Abbildung sammeln sich im

hellroten Bereich (Frequenzen bis f = g—-—) nahe Null.

Die Falsch-Alarm-Rate als Funktion der Frequenz der zuvor betrachteten Lomb-
Scargle Periodogramme (Abbildung ist der Abbildung zu erkennen.

Die FAP der stundenweise Binnierung (links) weist bei der zuvor genannten Grund-
frequenz wie auch bei deren Harmonischen heraustechende Peaks auf. Mit einer Wahr-
scheinlichkeit von 70 % kann ausgeschlossen werden, dass der Peak der Grundfrequenz
eine Fluktuation des weilen Rauschens ist. Es wire zu erwarten gewesen, dass die
Falsch-Alarm-Rate einen hoheren Wert annimmt, da die Grundfrequenz sowie deren
Harmonischen ein Hinweis auf ein periodisches Signal unbekannter NatuIEG] ist. Da der
Peak fiir die Frequenz 1/Tag auch in der Lomb-Scargle Transformation der Simulation
anhand des Fits zu sehen ist (siche Anhang in Abbildung [8.77)), liegt die Vermutung
nahe, dass der Peak ein Artefakt der zeitliche Liicken ist. Die Methode zur Bestim-
mung der FAP ist jedoch nur fiir weifles Rauschen giiltig, weshalb sie an dieser Stelle
nicht aussagekriftig ist.

16Folgende Griinde kénnen ausgeschlossen werden: Da sich der Stand der Sonne am geographischen
Siidpol nicht im Tagesverlauf dndert und die Hohe des Mondes einer Frequenz 24 h und 50 min
folgt, konnen Sonne und Mond als Ursache ausgeschlossen werden. Runs haben maximal eine
Dauer von 8, allerdings gibt es keine eingestellte Frequenz von 3 - 8 h.
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Abbildung 6.37: Falsch-Alarm-Rate als Funktion der Frequenz. Der hellgriine Bereich

reprasentiert die Frequenzen bis f = T%ag (links) und f = m

(rechts). Links ist die FAP bis zu einer Frequenz f = m aufgetra-
gen. Die farbig unterschiedlich gestichelten Linie zeigen die FAP der
Peaks aus Abbildung [6.36| (links). Rechts ist die FAP der Minuten-
Binnierung aufgetragen. Es sind keine signifikanten Peaks zu erken-
nen. Die Bilder im Bild zeigen eine stark eingeschrénkte x- und y-
Verteilung.

6.5.4 Lomb-Scargle Periodogramm der Binnierung pro Sekunde

Der Algorithmus der Lomb-Scargle Transformation ist duflerst RAM intensiv und
skaliert mit der Anzahl der Abtastwerte, weshalb die Transformation der Supernova-
Scaler-Rate in der Sekunden-Binnierung maximal fiir ein Jahr durchgefithrt werden
konnte. In Abbildung [6.38]ist das Lomb-Scargle Periodogramm der Supernova-Scaler-
Rate der Sekunden-Binnierung aufgetragen. Das Frequenzband geht entsprechend des
Nyquist-Theorems von 0Hz bis 0,5 Hz. Abgesehen von den sehr niedrigen Frequen-
zen nahe Null, lassen sich mehrere Peaks identifizieren. Der hochste Peak liegt bei
einer Grundfrequenz von fgyrund = % Hz (schwarz-gestrichelte Linie) gefolgt von dem
zweithochsten Peak (2.Harmonische) bei fopgrm = % Hz (blau-gestrichelte Linie). Der
Ausschnitt innerhalb der Grafik ist eine Vergréflerung der Grundfrequenz. Der Ab-
stand zwischen den Peaks betragt Af = % Hz (Linie in magenta). Es sei an dieser
Stelle angemerkt, dass der Effekt eine Amplitude hat, die ~ 10* mal geringer ist als
die spektrale Leistungsdichte (PSD) bei Frequenzen nahe bei Null. Es handelt sich
also um einen sehr kleinen Effekt. Die Entwicklung der spektralen Leistungsdichte der
Peaks der Periodenldngen 7' = 15s und 7' = 30s fiir die Jahre 2013-2020 sind der
Tabelle zu entnehmen. Grafiken zu den anderen Datennahmejahren finden sich
im Anhang (siehe Abschnitt . Die Amplituden der spektralen Leistungsdichte
variieren iiber die Jahre hinweg, wobei im Jahr 2013 die dominierende Grundfrequenz
bei forund = % Hz lag. Eine Korrelation mit Verdnderungen in den Datennahmebe-
dingungen ist nicht zu erkennen.
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Abbildung 6.38: Lomb-Scargle Transformation der Supernova-Scaler-Raten pro Se-
kunde des Jahres 2017. Die schwarz-gestrichelte Linie entspricht z.B.
einer Periode von T= 30s. Innerhalb der Grafik ist eine Vergréfierung
des Bereichs um die Grundschwingung herum dargestellt.

2013 2014 2015 2016 2017 2018 2019

PSDi5¢ 793 76 2556 381 278 269 414
PSD3ps 600 318 607 803 1200 1692 1049

Tabelle 6.8: Entwicklung der spektrale Leistungsdichte (PSD) der Peaks mit der Pe-
riodendauer 7' = 15s und 7" = 30s fiir die Jahre 2013-2020.

Legt man nun die Supernova-Scaler-Rate pro Sekunde von Beginn des Jahres 2017 bis
zu dessen Ende in {iberlappenden 60 s-Intervalle und mittelt diese anhand der Anzahl
der iibereinandergelegten Intervallen, so erhélt man Abbildung Fiir die gezeig-
ten Fehlerbalken wurde ein Poisson-Fehler der Zahlraten pro DOM angenommen und
ein Gesamtfehler mittels Gaufischer-Fehlerfortpflanzung kalkuliert. Es lésst sich ein
wiederkehrendes Muster mit der Periodenldnge T' = 30s und einer Schwankung der
Amplitude um AA ~ 1,2 Hz erkennen. Betrachtet man die 60 s-Intervalle der anderen
Jahre (Anhang siche Abschnitt , so sieht man, dass die Amplitude der Schwin-
gung iiber die Jahre zwischen 0,3 Hz (2018) und 7Hz (2013) schwankt.

Bisher ist unklar woher dieses periodische Muster kommt. Es wird nicht davon aus-
gegangen, dass die wiederkehrende Struktur physikalischer Natur ist. Die Vermutung
liegt nahe, dass es ein noch nicht verstandener Detektoreffekt ist oder die Ursache
auf der Software-Seite liegt wie z.B. eines numerischen Effekts des Rebinnierungs-
Algorithmus.
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Abbildung 6.39: Mittlere Faltung der Supernova-Scaler-Rate pro DOM des Jahres
2017 fiir ein Zeitintervall von 60s und den dazugehorigen Fehlern.

6.6 Ergebnis der Suche nach Supernovae

In diesem Abschnitt werden die finalen Ergebnisse nach Offenlegung aller Daten (Un-
blinding) vorgestellt. Zunéchst wird die Analyseschwelle fiir die Festlegung eines wahr-
scheinlichen Supernova-Kandidaten inklusive der systematischen Unsicherheiten fest-
gelegt.

6.6.1 Setzen einer Analyseschwelle

Fiir die Analyse wurde ein Blindness-Schnitt bei £ " = 7 eingefiihrt. Zu Beginn wur-

de festgelegt, dass die Analyse auf 99 % aller Supernovae in der MilchstraBe fiir die
1C86-Konfiguration empfindlich sein soll. Nun muss noch ein Analyseschnitt definiert
werden, ab welchem ein Signifikanz-Proxy aus den Supernova-Daten als mogliches
Supernova-Ereignis behandelt wird. Im konservativen Fall konnte man den Analyse-
schnitt bestimmen, indem man das effektive Volumen um 10 (-14,6 %) veréndert und
schaut, ab welchem Signifikanz-Proxy 99 % der Supernovae in der Milchstrafie im Falle
des Hiidepohl-Modells ohne Neutrinooszillation (Tabelle oberhalb dieses Wertes
liegen. Der Analyseschnitt des Signifikanz-Proxy nach der Myonkorrektur wiirde sich
dann auf & ™" = 8,6 belaufen. Wir haben uns aber fiir einen anderen Ansatz entschie-
den, welcher die systematischen Unsicherheiten in intelligenterer Weise einbezieht.

Dafiir geht man davon aus, dass die systematischen Unsicherheiten 1_61’2 (ZO% (Abschnitt
durch eine Gauf-Verteilung modelliert werden kénnen. Technisch gesehen wur-
den gauB-verteilt effektive Volumina fiir jede simulierte Supernova um den Mittelwert
p =1 mit der Standardabweichung o = 0,165 gewiirfelt. Da &P"%Y ~ V. (Abschnit-

te und [6.2.2) kann man einfach den Signifikanz-Proxy des gewiirfelten effektiven
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Volumens wie folgt modifizieren

Erawn = Ekorr  Ldrawn (6.34)
wobei der Faktor Zg.qwn aus der Gauflverteilung gezogen wird. Daraufhin wird die
Bedingung getestet, dass 99 % der Supernovae in der Milchstrafle fiir das Hiidepohl-
Modell sichtbar sind. Dieses Verfahren setzt den Analyseschnitt auf &> = 9,2
setzen. Abbildung zeigt die kumulierte Wahrscheinlichkeit der Simulationsda-
ten als Funktion des myonkorrigierten Signifikanz-Proxys &, >"Y. Der Analyseschnitt
wurde als vertikale grau Linie eingezeichnet. Anzumerken ist, dass dieser Schnitt fiir
die myonkorrigierten Simulationsdaten bestimmt wurde. Der Tabelle [6.9) kann man
den prozentualen Anteil der Supernovae (Hiidepohl-Modell) bei gleichem Schnitt auf
den Signifikanz-Proxy fiir die Simulationsdaten auf Basis fritherer IC-Konfigurationen

(IC40,59,79) entnehmen.
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Abbildung 6.40: Kumulierte Wahrscheinlichkeit der Simulationsdaten gegen den
myonkorrigierten Signifikanz-Proxy zum bestimmen des Analyse-
schnitts fiir 99 % (IC86) der Supernovae des Hiidepohl-Modells in-
nerhalb der Milchstrafe.

114



6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

Detektorgeneration Sichtbare Supernovae (%)

1C40 94,5
1C59 97,0
IC79 98,6
1C86 99,0

Tabelle 6.9: Prozentualer Anteil der sichtbaren Supernovae fiir das Hiidepohl-Model
nach Anwendung der Analyseschnitte fiir die verschiedene Detektorgene-
rationen.

An dieser Stelle ist es noch interessant zu schauen, was die hypothetischen Analyse-
schnitte der anderen ausgewihlten Modelle wiren (Tabellen und [6.11). Wiirde
man zum Beispiel ebenfalls fiir das 19 Mg-Modell fordern, dass man nach dem Analyse-
schnitt 99 % der Supernovae aus der Milchstrafe sieht, wiirde dieser einem Signifikanz-
Proxy der Supernova-Daten von & " = 43,2 entsprechen. Fiir die Magellanschen
Wolken wurden die Beispielschnitte nur fiir das 27 Mg-Modell und das Schwarze
Loch-Modell aufgefiihrt, da die Signifikanz-Proxy-Werte des Hiidepohl und des 19 M-
Modells fiir diese Distanzen nicht mehr klar vom Untergrund getrennt werden kénnen.
Bei einem Schnitt von &}, **¥ = 40,9 wiirde man aber noch immer 99 % der Supernovae

des Schwarzen Loch-Modells aus den Magellanschen Wolken sehen.

Modell MWe100%  SMwe99%  Snveo0%
Hiidepohl 6,1 9,2 16,6
19 Mg 17,9 43,2 73,0
27 Mg 76,0 148,8 2474
Schwarzes Loch 214,1 433,7 701,0

Tabelle 6.10: Analyseschnitte in Abhéngigkeit des ausgewéhlten Modells und dem ge-
forderten prozentualen Mindestanteil an Supernovae in der Milchstrafle.

proxy proxy proxy
Modell MC=99% SMC=90% SMC=50%
27 Mg 12,2 16,3 23,6
Schwarzes Loch 40,9 53,4 75

Tabelle 6.11: Analyseschnitte in Abhéngigkeit des ausgewéihlten Modells und einem
geforderten prozentualen Mindestanteil an Supernovae in den Magellan-
schen Wolken.
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6.6.2 Unblinding-Ergebnisse der Datenanalyse

Nach erfolgreichem Durchlaufen der Unblinding-Prozedur der IceCube-Kollaboration,
konnte der blinde Teil der Daten begutachtet werden. In Abbildung ist die myon-
korrigierte Signifikanz-Proxy-Verteilung ohne Blindness-Schnitt der analysierten Jahre
vom 17. April 2008 bis zum 31. Dezember 2019 zu sehen. Der Mittelwert der korri-
gierten Signifikanz-Proxy-Verteilung beliuft sich auf ;/**"" = 4,38-10~7. Nach der Be-
reinigung des Myonbeitrags verringert sich die Standardabweichung auf o*'" = 1,06.
In griin ist jeweils ein Gauf3-Fit an die Daten dargestellt.

L
—— Daten - =+ Analyseschwelle £0, ¥ =9, 2
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Abbildung 6.41: Myonkorrigierte Signifikanz-Proxy-Verteilung der Jahre 2008-2019
nach Qualitétsschnitten. Die griine Linie zeigt einen Gauf3-Fit der Da-
ten. Die schwarz-gestrichelte Linie reprisentiert die Analyseschwelle
bei €777

Es konnte kein Supernova-Kandidat oberhalb der Analyseschwelle (Abschnitt

Ezk)z;fy > 9,2 gefunden werden. Trotzdem ist es interessant, sich die zwei Ergebnisse

knapp unterhalb der Schwelle genauer anzusehen.

Das zeitlich erste Ereignis der beiden Ausreiffler in Abbildung wurde in Run

111675 am 22. September 2008 um 22:30:53 Uhr mit den Werten &P7°%Y = 7,07 und

einer &, 7Y = 7,69 in der 1,5s Binnierung detektiert. Abbildung zeigt links die

Korrelation zwischen der Signifikanz und der DST-Signifikanz und rechts den dekorre-
lierten Scatterplot der korrigierten Signifikanz und der DST-Signifikanz. Das betrach-
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tete Ereignis ist schwarz umrahmt. Der Run umfasst eine Gesamtlidnge von 2680s
und startete um 21:46:44 Uhr sowie endete um 22:32:50 Uhr. Viele Informationen lie-
gen bzgl. des Runs nicht vor. Der Run hat also eine relativ kurze Laufzeit und das
Ereignis wurde 1 Minute und 57 Sekunden vor Abbruch des Runs verzeichnet. Fiinf
darauffolgenden Runs wurden aufgrund von Fehlern abgebrochen.
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Abbildung 6.42: Links: Korrelation der &77°%% und £P57 vor der Myonkorrektur des
Runs 111675. Rechts: Dekorrelierte Daten &7 und ¢P57 des Runs
111675. Das interessante Ereignis dieses Runs wurde schwarz einge-

rahmt.

Die hichste detektierte, korrigierte Signifikanz wurde am 6. Juni 2016 um 00:00:17 Uhr
in Run 128007 mit &P"°%Y = 2,96 und 5%?;”3’ = 8,57 registriert. Run 128007 startete am
5. Juni 2016 um 23:31:47 Uhr und endete am 6. Juni 2016 um 07:31:10 Uhr. Im letzten
validen Run davor, Run 128003, wurde ein Ausfall der Stromversorgung verzeichnet,
woraufhin die nachfolgenden Runs abgebrochen wurden. Kurz nach dem Start des Run
128007 ist das Myondatennahmesystem abgestiirzt. Hierdurch wurde die Startzeit des
Runs auf den 6. Juni 2016 um 00:01:52 Uhr gesetzt, ein Zeitpunkt nach der Detektion
des Ereignisseﬂ Der Korrelations- (links) und Dekorrelations-Scatterplot (rechts)
sind in Abbildung gezeigt. Das Ereignis wurde mit einem schwarzen Rahmen
versehen. Unterhalb des umrahmten Ereignisses ist ein Cluster von Ereignissen zu
sehen. Diese Ereignisse sind aufgrund der stark negativen £€P57-Werte ein Indiz dafiir,

dass das Myondatennahmesystem noch nicht einwandfrei agierte.

"In Zukunft wird die Datenanalyse die korrigierten Run End- und Startzeiten nutzen.
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Abbildung 6.43: Links: Korrelation der &P7°*¥ und P57 vor der Myonkorrektur des
Runs 128007. Rechts: Dekorrelierte Daten &} oY und £PST des Runs
128007. Das interessante Ereignis des Runs wurde schwarz einge-

rahmt.

6.6.3 Berechnen einer oberen Grenze auf Supernova-Héaufigkeit

Da keine Supernova-Kandidaten oberhalb der festgesetzten Schwelle gefunden wur-
den, wird in diesem Abschnitt die obere Grenze auf die Supernova-Héufigkeit in der
Milchstrafle und den Magellanschen Wolken vorgestellt.

Bevor das endgiiltige Ergebnis berechnet wird, ist es interessant, die Daten und die
Simulationen gemeinsam zu betrachten. In Abbildung und sind die Wahr-
scheinlichkeitsdichten sowie die kumulierten Wahrscheinlichkeitsdichten der myonkor-
rigierten Daten und der Simulationsdaten (Milchstrafie) als Funktion des Signifikanz-
Proxys gegeniibergestellt. Die Supernova-Daten wurden nur fiir einen myonkorrigier-
ten Signiﬁkanz—ProxyIﬂ fgg?fy > 6 dargestellt. Nur fiir das Hiidepohl-Modell besteht

ein Uberlapp zwischen den Daten und der Simulation mit Beriicksichtigung der syste-
matischen Unsicherheiten.

8Dijes ist notwendig, um die Supernova-Daten und Simulationsdaten gleich zu behandeln. Zur Erin-
nerung: fiir jede simulierte Supernova wird nur der hochste Signifikanz-Proxy innerhalb des 10s
Zeitfensters herausgeschrieben. Deshalb wurden nur 7777 > 6 aufgetragen, fiir welche kein hoher-
es Ereignis mit entsprechenden Signifikanz-Proxy-Werten innerhalb des 10s Fensters getriggert

wurde.
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6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium
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Abbildung 6.44: Wahrscheinlichkeitsdichte als Funktion des myonkorrigierten

Signifikanz-Proxy & °"Y. In grau sind die Daten fiir &, 7Y > 6
aufgetragen. Die Normierung wurde so gewihlt, dass die Summe
unterhalb der jeweiligen Kurven auf eins normiert ist. Die gezeigten

Simulationsdaten folgen der Vorldufersternverteilung der Milchstra-
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Abbildung 6.45: Kumulierte Wahrscheinlichkeitsdichte als Funktion des myonkorri-
gierten Signifikanz-Proxy &, °" in einem vergréBerten Signfikanzbe-
reich. Die gezeigten Simulationsdaten folgen der Vorldufersternver-

teilung der Milchstrafle.
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6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

Anhand des gemessenen Untergrunds und der erwarteten Signifikanz-Proxy-Verteilung
der Supernova-Modelle kann eine obere Grenze auf die Frequenz von Supernovae in
der Milchstrale sowie in den Magellanschen Wolken berechnet werden. Der einzige
freie Parameter dieser Analyse ist der Analyseschnitt & " = 9,2 auf den myonkor-
rigierten Signifikanz-Proxy ist. Dieser Schnitt beeinflusst den betrachteten Anteil der
Sterne in der Milchstrafle und die als Supernova klassifizierten Ereignisse. Der in dieser
Arbeit bestimmte Analyseschnitt (sieche Abschnitt beriicksichtigt die systemati-
schen Unsicherheiten, welche dadurch indirekt in die Bestimmung des Auftretens von
Supernovae in der Milchstrafle mit einflieen.

Das obere Grenze wird auf Basis der Feldman-Cousin-Methode berechnet |144]. An-
hand der Anzahl der gemessenen Ereignisse (n) sowie der erwarteten Anzahl statisti-
scher Untergrundereignisse (ny,) ermoglicht die Methode die Berechnung einer oberen
Grengze fiir den Erwartungswert in Anwesenheit eines Untergrunds. Das konservativste
Ergebnis erhilt man, wenn man den Untergrund vernachléssigt. Mit dem betrachte-
ten Anteil )y der Supernovae in der Milchstrafle und dem Beobachtungszeitraum T,
lisst sich dieser Erwartungswert N9°%_ bzw. die Rate R % fiir ein Konfidenzintervall
von 90 % wie folgt berechnen:

ng’%% (”bg:Oa n)
EMW

RO% .7 = N9% = (6.35)

Das obere Limit des Intervalls entspricht der Anzahl der Supernovae, welche in der
Milchstrafie mit einer Wahrscheinlichkeit von mindestens 90 % zu erwarten ist.
Aus dieser Arbeit ergibt unter den Pramissen

e von keinem gemessenen Signalereignis sowie keinem erwarteten Untergrunder-
eignis oberhalb des Signifikanz-Proxy-Schnitts & Y = 9,2

e ciner geforderten Beobachtungsefﬁzienﬂ von €y = 0,99 und

e dem Beobachtungszeitraum von 7' = 10,74 Jahren

eine obere Grenze des Erwartungswerts von

2,44 1
90 % )
0991074 "5 (6-36)

Diese Grenze gilt fiir den IC86-Ausbau fiir eine Abdeckung von 99 % der Supernovae
in der Milchstrafle. Fiir Modelle mit schwereren Vorldufersternen ist die Abdeckung
100 %. Ebenfalls schliefit diese Grenze ~ 100 % der Supernovae aus den Magellanschen
Wolken ein, welche ein Schwarzes Loch formieren bzw. einen Wert X > 2,7-1051 MeV?
(siehe Abschnitt in einem 1,5s-Zeitintervall um die maximale Neutrinoemission
herum aufweisen. Dies ist z.B. fiir das 27 Mg-Modell [79] der Fall.

9Der gewichtete Mittelwert der Beobachtungseffizienz fiir die verschiedenen IC-Generationen beliuft
sich auf €prw = 0,982. Der Einfluss auf die bestimme galaktische Supernova-Haufigkeit ist ver-
nachléssigbar.
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6 Suchen nach einer Supernova-Signatur im IceCube-Observatorium

In der Arbeit [94] wurde bereits fiir IceCube die Obergrenze auf die Frequenz
von fehlgeschlagenen Supernovae in der MilchstraBe auf R9% = 0,47§ bestimmt.
Auch in [94] konnte kein Ereignis oberhalb des Analyseschnittes beobachtet werden.
Der Analysezeitraum betrug 5,18 Jahre. Das analysierte Zeitintervall dieser Arbeit
umfasst in etwa den doppelten Zeitraum von 10,74 Jahren, was auch die Verbesserung
der Obergrenze um einen Faktor zwei erklirt.

Tabelle zeigt die aktuellsten oberen Grenzen auf die Rate von Supernovae
in der Milchstrafle und die analysierten Zeitrdume fiir IceCube, Baksan und LVD.
Aufgrund der lédngeren Laufzeit sind Baksan und LVD in der Lage eine schérfere
Obergrenzen zu setzen, wobei diese allerdings nur fiir Vorlaufersterne > 20 Mg, in der
Milchstrale und damit etwa 27 + 13 % des Modellraums giiltig ist (siehe Abbildung
. In dieser Arbeit wurde im Gegensatz das Hiidepohl-Modell als Supernova-Modell
mit der geringsten Neutrinoausbeute derzeitiger Modelle verwendet. Wie bereits
erwihnt, gilt diese bestimmte obere Grenze unter der Bedingung X > 2,7 - 101 MeV?
auch fiir die Magellanschen Wolken.

Experiment Analysezeitraum [Uptime] Supernova-Haufigkeit [a =]

IceCube 10,74 a [91,7 %) < 0,23 mit 90% C.L.
Baksan 33 a [88 %] < 0,07 mit 90% C.L.
LVD 22,52 [94 %] < 0,10 mit 90% C.L.

Tabelle 6.12: Vergleich der aktuellsten Abschitzung der Rate von Supernovae in der
Milchstrafle in Abhéngigkeit der untersuchten Analysezeitrdumen.
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Zusammenfassung und
Ausblick

Das Hauptaugenmerk dieser Arbeit liegt auf der Suche nach Supernovae in den
IceCube-Daten von 2008 bis 2020. Das Neutrinoteleskop wurde urspriinglich fiir
Neutrinoenergien grofier als O(TeV) gebaut. Da jedoch wéhrend einer Supernova
die gravitative Bindungsenergie eines Sterns fast vollstdndig in Form von Neutri-
nos im O(MeV) Energieregime abgestrahlt wird, ist die Zahl der abgestrahlten
Neutrinos O(10°®). Daher kann eine Supernova durch die kollektive Erhohung der
Dunkelrauschrate vom IceCube-Detektor nachgewiesen werden. Einzelne Supernova-
Neutrinos kénnen von IceCube allerdings nicht aufgeldst werden. Demgegeniiber ist
IceCube zur Zeit in der Lage, die Supernova-Neutrino-Lichtkurve einer galaktischen
Sternexplosion mit der h6échsten statistischen Genauigkeit zu vermessen.

Es wurde in der letzten Dekade keine Supernova in der Milchstrafle im elektro-
magnetischem Spektrum entdeckt. Allerdings miissen nicht alle Supernovae optisch
sichtbar sein. Der Begriff ,versteckte Supernovae“ bezieht sich auf Kernkollaps-
Supernovae, welche optisch aufgrund von z.B. interstellarem Staub nicht detektierbar
sind. Supernovae, welche zu einem Schwarzen Loch kollabieren, werden als fehlge-
schlagene Supernovae bezeichnet. Ziel der Arbeit ist es nach solchen Supernovae in
der Milchstrafle und den Magellanschen Wolken mit groftmoglicher Empfindlichkeit
zu suchen.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde zunichst das effektive Positronvolumen, welches
eine fundamentale Grofle in der Simulation der Detektorantwort darstellt, auf der
Basis des neusten Eismodells neu bestimmt. Hierfiir wurden eine Milliarde Positronen
der Energie 15MeV in einem vordefiniertem Volumen der Gréfie 1,5km? deponiert.
Die Positronbewegung wurde dann anhand einer Geant4-Simulation bestimmt und
zur Simulation der Photonenpropagation an clsim weitergeleitet. In einem letzten
Schritt wurde eine Detektorsimulation durchgefiithrt. Um die systematischen Effekte
abschiitzen zu konnen, wurden die Absorptions- und Streukoeffizienten des Eismo-
dells um +5% variiert und jeweils die gleiche Simulationskette fiir 100 Millionen
Positronen der Energie 15MeV gestartet. Das effektive Positronvolumen berechnet
sich zu V. /E.+ = 30,51 + 0.03%7 7, 2.

Zur Simulation einer Detektoranwort wurde die Software USSR, verwendet, welche in
der Lage ist, in wenigen Minuten die erwartete Detektorrate von verschiedenen Super-
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7 Zusammenfassung und Ausblick

novamodellen zu generieren. Anhand der Sni3_sn_sim-Routine der SNDAQ kann ein
Signifikanz-Proxy als Antwort des Supernova-Datennahmesystems fiir unterschiedli-
che Supernovamodelle simuliert werden. Zu diesem Zwecke wird mit Hilfe des USSR
die bestimmte erwartete Detektorrate eines Supernovamodells auf echtes Untergrund-
rauschen addiert und von der SNDAQ die Signifikanz-Proxys fiir den Zeitverlauf der
Supernova berechnet. Einzig der hochste Wert des Signifikanz-Proxys des Zeitverlauf
jeder Simulation wird abgespeichert. Zusétzlich wurden Anstrengungen unternommen,
um die systematischen Unsicherheiten genauer einzugrenzen. So wurde der Einfluss
des energieabhingigen Wirkungsquerschnitts der Streuung des Neutrinos an Sauer-
stoff intensiv untersucht und die Abhéngigkeit der Supernovaposition relativ zum
Detektor auf die Ratenverédnderung aufgrund der winkelabhéngigen MSW-Oszillation
in der Erde studiert. Insgesamt ergibt sich eine systematische Unsicherheit von 1_61’27?% .
In einem néchsten Schritt wurden die Daten des Myon- und Supernova-
Datennahmesystems mit optimierten Qualitdtschnitten selektiert. Die Datenanalyse
wurde fiir die Jahre 2008-2020 durchgefiithrt und umfasst 4275 Tage. Aufgrund der
Qualitétskriterien konnten nicht physikalische Ereignisse mit hohen Signifikanz-
Proxy-Werten herausgefiltert werden. Ein Beispiel war eine Radarmessung eines
Flugzeugs iiber der antarktischen Eis, wodurch elektromagnetische Strahlung im
Detektor deponiert wurde, die zu sehr hohen Werten des Signifikanz-Proxys fiihrte.
Bei der Bewegung von atmosphérische Myonen durch das Eis wird Tscherenkow-Licht
erzeugt, welches die DOM-Raten verfilscht und die Verteilung des Signifikanz-Proxys
in ihren Ausldufern asymmetrisch gestaltet. Eine Korrekturmethode der Signifikanz-
Proxy-Verteilung von dem Myonbeitrag wurde daher eingefithrt. Die myonkorrigierte
Signifikanz-Proxy-Verteilung wurde nur unterhalb eines Wertes von & 7Y = 7
betrachtet (blinde Analyse).

Nach allen Qualitidtsschnitten bleibt ein prozentualer Anteil von 91,73 %. Dies
entspricht einem Zeitintervall von 10,74 ununterbrochen genommenen Jahren.

Die Analyse der Daten wurde zunéchst im Frequenzraum durchgefiihrt und so deren
Qualitét sowie auf repetitive astrophysikalische Signale hin gepriift. Hierfiir wurde
die Lomb-Scargle Transformation verwendet, welche sich besonders gut fiir Zeitreihen
mit Liicken eignet. Die Supernova-Scaler-Raten der Jahre 2013-2020 wurde in der
Binnierung pro Tag, Stunde, Minute und Sekunde untersucht und von Ausreiflern
bereinigt. In einer groben Tagesbinnierung konnten, aufler fiir die jahrliche Variation
Myonen, keine signifikanten Frequenzen gefunden werden.

Um mogliche signifikante Effekte zu quantifizieren, wurde die Falsch-Alarm-Rate
bestimmt. Dabei wurden zunéchst Effekte aufgrund von Dichteschwankungen der
Atmosphéte und der Tribolumineszenz im Eis korrigiert. Es konnten signifikante Fre-
quenzen bei einer Grundfrequenz von von fg,yng = ﬁ gefolgt von den harmonischen
Frequenzen (fonarm = ﬁ und f3parm = z%h) identifiziert werden. Deren Ursache
ist bisher nicht bekannt. Die Vermutung liegt jedoch nahe, dass die Peaks als ein
Artefakt der zeitlichen Liicken entstehen.
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7 Zusammenfassung und Ausblick

Zum Abschluss wurde fiir jedes Jahr der Daten von 2013-2020 getrennt eine Lomb-
Scargle Transformation der Supernova-Scaler-Raten pro Sekunde durchgefiihrt.
Signifikante Frequenz-Peaks konnten bei einer Grundfrequenz von fgruna = % Hz fir
alle Jahre bis auf 2013 gefunden werden. Im Jahr 2013 lag die Grundfrequenz bei
forund = % Hz. Wir gehen nicht davon aus, dass die Quelle der Peaks physikalischer
Natur ist. Vielmehr handelt es sich wahrscheinlich um noch nicht bekannte Detektor-
oder Software-Artefakte. Generell haben die beobachteten Effekte eine geringe
spektrale Leistungsdichte.

Bevor der blinde Teil der Arbeit angeschaut werden konnte, musste ein Analy-
seschnitt bestimmt werden, welcher eine klare Trennung zwischen Untergrund
und Signal erlaubt. Der Analyseschnitt wurde fiir 99% der Supernovae eines
8,8 Mu-Vorlaufersterns unter Beriicksichtigung der systematischen Unsicherheiten
auf & 7" = 9,2 bestimmt. Nachdem ein kollaborationsinterner Unblinding-Prozess
durchlaufen wurde, konnten den Daten oberhalb des myonkorrigierten Signifikanz-
Proxys von &°"Y = 7 begutachtet werden. Es konnten keine myonkorrigierten
Signifikanz-Proxy-Werte oberhalb des Analyseschnittes von Z;ﬁfy = 9,2 gefunden
werden. Es wurden folglich keine Supernova-Neutrinos beobachtet. Trotzdem wurden
zwei interessante Ereignisse unterhalb des Analyseschnittes mit & "% = 7,69 und
prowy = 8,57 genauer betrachtet. Es ist sehr wahrscheinlich, dass beide Ereignisse
nicht physikalischer Natur sind, da die getriggerten Zeiten mit Stérungen im Detektor

in Verbindung stehen.

Fiir den Fall keiner Supernova-Beobachtung kann eine Obergrenze auf die Haufigkeit
fiir versteckte und fehlgeschlagene Supernovae in der Milchstrafe fiir 99 % der Super-
novae eines 8,8 M-Vorldufersterns mit der Feldman-Cousin Methode bei einem 90 %
Konfidenzintervall berechnet werden. Zusétzlich wurde die konservative Annahme
getroffen, dass kein statistisches Untergrundereignis oberhalb des Analyseschnittes
erwartet wird. Damit lésst sich eine Obergrenze der Haufigkeit fiir Supernovae in der
Milchstrafle zu

1
R®% =023
a

bestimmen. Die Obergrenze bestimmt von Baksan (RQB(KOSan = 0,071) und LVD
(R%Q,% = 0,1 i) ist um einen Faktor ~ 3 und ~ 2 besser, da diese eine diesen

Faktoren entsprechend léngere Laufzeit aufweisen. Zur Bestimmung der Obergrenze
verwendeten beide Experimente jedoch die Parametrisierung der SN1987A (20 Mg-
Vorlduferstern), weshalb sie nur einen kleinen Teil des Modellraums testeten. In den
Magellanschen Wolken ist die Obergrenze der Supernova-Haufigkeit nur fiir Superno-
vae giiltig, welche ein X > 2,7-10%'MeV? in einem 1,5 s-Zeitintervall um die maximale
Neutrinoemission herum auf der Basis des Burrows 27 Mg-Modell (Abschnitt ,
da IceCube fiir dieses Modell eine 100 % Nachweiseffizienz hat. Es wurde sich hier nicht
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7 Zusammenfassung und Ausblick

auf die Masse des Vorldufersterns gestiitzt, da die Neutrinoluminositit nicht direkt
proportional zu dieser ist und auch Supernovae mit einem leichteren Vorlduferstern
das Kriterium erfiillen kénnen. Verfiigt man iiber externe Informationen wie zum Bei-
spiel dem Zeitpunkt der Supernovae, so wird die Restriktion des Modellraums obsolet.

Die n#chste Ausbaustufe des IceCube-Detektors ist der sogenannte IceCube- Upgrade.
Geplant sind fiir das IceCube-Upgrade sieben weiter Kabeltrossen mit insgesamt 679
optischen Modulen, in welchen jeweils mehrere PMTs verbaut werden [145]. Derzeit
wird von einer Inbetriebnahme im Jahr 2026 ausgegangen.

Fiir das Jahr 2035 wird die Fertigstellung der letzten Ausbaustufe IceCube-GEN2
erwartet. IceCube-GEN2 soll ein Gesamtvolumen von Skm? mit 9600 optischen
Multi-PMT-Sensoren an 120 Kabeltrossen umfassen [146]. Eine 5-30 fache grofiere
Empfindlichkeit, je nach Untersuchungsgegenstand und Energie, wird fiir hoch ener-
getische Neutrinos erwartet. Auch die Auswirkungen auf den Supernova-Nachweis
durch IceCube-Upgrade und IceCube-GEN2 wurde mittlerweile untersucht.
Abbildung kann die IceCube-Sensitivitét von IceCube und dessen Ausbaustufen
fiir einen 27 Mg-Vorlduferstern [147] entnommen werden. Es wurde die Signifikanz £
als Funktion der Distanz aufgetragen. Die roten Punkte représentieren die bisherige
Supernova-Sensitivitdt des IceCube-Detektors. Die hellblau-gepunktete Kurve zeigt
den erwarteten Signifikanz-Proxy der sieben zusétzlichen Upgrade-Kabeltrossen,
wenn man > 6 Koinzidenzen in den Multi-PMT-Modulen fordert [148]. Die Koinzi-
denzmethode fiihrt zu einer signifikanten Reduktion des Untergrundrauschens [149],
sodass sich die Signifikanzen im Bereich der Magellanschen Wolken bereits fiir
den IceCube-Upgrade verbessert. Die hellrot-gepunktete Kurve stellt die erwartete
Signifikanz als Funktion der Distanz fiir die 120 GEN2-Kabeltrossen dar [148|. Es
ldsst sich erkennen, dass man durch die Koinzidenzmethode der Multi-PMT-Module
der GEN2 Ausbaustufe die Supernova-Sensitivitit in den Magellanschen Wolken mit
& > 50 deutlich steigert. Die hellrot-gestrichelte Kurve demonstriert die Kombination
aus dem aktuellen IceCube-Ausbau und der GEN2-Erweiterung ohne Koinzidenzme-
thode [148]. Hier ist nur eine 60 % Steigerung der Sensitivitdt zu sehen, da erwartet
wird, dass die 16-18 PMTs der verbesserten Modulen insgesamt deutlich hoéhere
Rauschrate aufweisen als die bisher verbauten Module.

Die genehmigten und geplanten Erweiterungen stellen auch sicher, dass das IceCube-
Observatorium noch fiir mehrere Dekaden als Supernova-Detektor betrieben und Teil
des SNEWS-Netzwerks sein wird.
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Abbildung 7.1: IceCube-Sensitivitét fiir Supernovae eines 27 M- Vorldufersterns [147].
Es ist die Signifikanz ¢ als Funktion der Distanz fiir IceCube sowie
dessen Ausbaustufen aufgetragen [148,/149|]. Die stellare Wahrschein-
lichkeitsverteilung ist als grau hinterlegte Flidche dargestellt.
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Anhang 8

Die systematischen Unsicherheiten des effektiven Positronvolumens wurde in Ab-
schnitt bestimmt. Es ldsst sich eine Korrelation erkennen, wenn man man
die relative Verinderung des effektiven Volumens gegen die Variation des Absorp-
tionskoeffizienten (Streukoeffizienten) auftréigt (Abbildung [8.1)). Fittet man in einem
néchsten Schritt einen linearen Zusammenhang, so erhilt man fiir die Steigung der
Absorptionskoeffizientenabhéingigkeit von IceCube (DeepCore) mgps = —0,78 4+ 0,02
(maps = —0,81 +0,04). Die Steigung der Streukoeffizientenabhéngigkeit von IceCu-
be (DeepCore) hat den vergleichsweise kleinen Wert von mgye, = 0,037 £ 0,015
(Mstrenw = —0,018 + 0,037), siehe Abbildung

8.1 Effektives Positronvolumen

[} = Geraden-Fit IceCube = Geraden-Fit DeepCore
5
< <
-5 &
A0 401 0 101 10 A0 40T 0 101 10
Variation des Absorptionskoeffizienten [%] Variation des Absorptionskoeffizienten [%]

Abbildung 8.1: Korrelation zwischen relativer Verdnderung des effektiven Positron Vo-

lumens und des Absorptionskoeffizienten fiir IceCube (Links) und De-
epCore (Rechts).
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Variation des Streukoeffizienten [%]

1.0 = Geraden-Fit IceCube = Geraden-Fit DeepCore
. | 3
= os =
+0J>30:J +w>%
< 0.0 < \
1
-0.5 0 ’ H I
A0 A ol 0 1 ol 10 A0 A ol Q0 1 ol 10

Variation des Streukoeffizienten [%]

Abbildung 8.2: Korrelation zwischen relativer Unsicherheit des effektiven Positron Vo-
lumens und des Streukoeffizienten fiir IceCube (Links) und DeepCore
(Rechts).

8.2 Sauerstoffwirkungsquerschnitt

In Abschnitt wurde die Implementierung des Sauerstoffwirkungsquerschnit-
tes im parametrisierten Simulationsprogramm USSR anhand des Beispiels des
energieabhéingigen Wirkungsquerschnitts der Neutrinostreuung am Sauerstoffatom
60 (v,v*) — 160 vorgestellt. Abbildung [8.3| zeigt den Vergleich der CRPA (rot) [129)
sowie neuen SFO-tls (griin) [128] Implementierung fiir die inelastischen Wirkungsquer-
schnitte der Interaktionen 160 (7,e™) — 1N und %O(rv,e™) — !OF. Diese Reaktionen
trangen deutlich weniger bei als die elastische Neutrinostreuung.

10743 —43]
—— SFO-tls 107*] — sFo-tis
—  CRPA —— CRPA
& 1074 ”EIO“‘S
€
O S
) )
1047 10747

20 40 60

Energie [MeV]

80 100

20 40 60

Energie [MeV]

80 100

Abbildung 8.3: Links: Wirkungsquerschnitt der Wechselwirkung 60(p,et) — 16N
Rechts: Wirkungsquerschnitt der Wechselwirkung 0 (v,e™) — 10F.
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8.3 Erdoszillation und die Position der Supernova

Je nach Position der Supernova bewegen sich die Neutrinos durch unterschiedlich
dichte Schichten der Erdmaterie, sodass Oszillationseffekte eintreten und die Neutrino-
Fliisse am IceCube-Detektor variieren. Dieser Effekt wurde in Abschnitt vorge-
stellt. Hier werden die energieabhénigigen Oszillationen der unterschiedlichen Flavour
fiir verschiedene Eintrittswinkel gezeigt. Fiir das Hiidepohl-Modell wurde in Abschnitt
beispielhaft die Methode vorgestellt zur Bestimmung der gesamten DOM-Hits
relative zu dem Fall, dass keine Oszillation vorliegt. Fiir das Schwarze Loch-Modell
sind die Ergebnisse am Ende dieses Abschnitts dargestellt.

8.3.1 Energieabhingige Oszillation fiir alle Flavour-Kombinationen
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Abbildung 8.4: Ostzillationen in den v.-Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-
gien und v-Flavour im Anfangszustand [132].
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Abbildung 8.5: Oszillationen in den v,-Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-

gien und v-Flavour im Anfangszustand |\
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Abbildung 8.6: Ostzillationen in den v -Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-

gien und v-Flavour im Anfangszustand |\

130



8 Anhang

V= Ve

100

(8]
o

80

40

60

40

Energie [MeV]

N w
. (S} o
Uberlebenswahrscheinlichkeit

[
o

-1 0 1
c0s(6zenit) c0s(Bzenit)

Abbildung 8.7: Ostzillationen in den 7.-Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-
gien und Neutrino-Flavour im Anfangszustand |132].
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Abbildung 8.8: Oszillationen in den 7,-Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-
gien und Neutrino-Flavour im Anfangszustand [132].
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Abbildung 8.9: Ostzillationen in den 7,-Flavour fiir verschiedene Eintrittswinkel, Ener-
gien und Neutrino-Flavour im Anfangszustand ||

8.3.2 Schwarzes Loch-Modell

In der folgenden Abbildung wird der Effekt der Oszillation in der Erdmaterie fiir
Neutrinos aus einem schweren Vorlduferstern , der in ein Schwarzes Loch endet,
gezeigt.
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Abbildung 8.10: Gesamt DOM-Hits relative zum Fall keiner Erdoszillation als Funkti-
on des Eintrittwinkels fiir das Schwarze Loch-Modell [80] und den 7-
Fall. Bei einem Eintrittswinkel von cos(6enit) = 0,75 (cos(0enit) ~ 0)
ergibt sich ein Maximum (Minimum), fiir welches wir etwa —1,1%
(—24 %) weniger Gesamttreffer relative zum Fall keiner Oszillation
verzeichnen wiirden.
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8.4 Zeitdifferenzen in den DST /SimpleDst-Daten

Im Rahmen der Datenanalyse wurden verschiedene Qualitétsschnitte durchgefiihrt
(siche Abschnitt [6.4). Hierfir wurden die Zeitdifferenz At zwischen den zeitlich
nichsten Treffer des DST /SimpleDST-Runs genauer untersucht. Es zeigten sich grofe-
re zeitliche Liicken zwischen aufeinanderfolgenden Treffer. In Abschnitt wurden
bereits die zeitlichen Liicken beispielhaft fiir Run 124464 sowie das Jahr 2014 disku-
tiert. Im folgenden werden die Liicken in den restlichen Jahre vorgestellt. Ebenfalls
wird in Abbildung der SimpleDST-Run 129779 beispielhaft genauer betrachtet.

8.4.1 DST-Daten
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Zeitdifferenzen in den 2008 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.11: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 3,5s der DST-Daten des Jahres 2008.
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Abbildung 8.12: Zeitdifferenzen 10s < At < 45s der DST-Daten des Jahres 2008.
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Abbildung 8.13: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2008.

Zeitdifferenzen in den 2009 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.14: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 10s der DST-Daten des Jahres 2009.
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Abbildung 8.15: Zeitdifferenzen 10s < At < 25s der DST-Daten des Jahres 2009.
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Abbildung 8.16: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2009.
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Zeitdifferenzen in den 2010 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.17: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 6s der DST-Daten des Jahres 2010.
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Abbildung 8.18: Zeitdifferenzen 10s < At < 500s der DST-Daten des Jahres 2010.
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Abbildung 8.19: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2010.

Zeitdifferenzen in den 2011 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.20: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 1,75s der DST-Daten des Jahres 2011.
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Abbildung 8.21: Zeitdifferenzen 10s < At < 50s der DST-Daten des Jahres 2011.

Zeitdifferenzen in den 2012 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.22: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 7s der DST-Daten des Jahres 2012.

139



8 Anhang

4% 100

3 x10°

#2x100

100

I ] |
0 5000 10000 15000 20000 25000 30000 35000 40000
Zeitdifferenz [s]

Abbildung 8.23: Zeitdifferenzen 10s < At < 40000s der DST-Daten des Jahres 2012.
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Abbildung 8.24: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2012.
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Zeitdifferenzen in den 2013 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.25: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 1,6 s der DST-Daten des Jahres 2013.
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Abbildung 8.26: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2013.
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Zeitdifferenzen in den 2014 genommenen DST-Daten

In Abbildung sind die Zeitdifferenzen fiir das Intervall 80000s < At abgebildet.
Man erkennt ein Peak bei At = 86400s, welcher als Ursache einen Programmfehler
im Myon-Datennahmesystems hatte. Registriert das System den letzten Treffer des
Tages z.B. am 25. Mérz 2014 um 23:59:59 Uhr und wird der darauffolgenden Treffer des
Sub-Runs am 26. Mérz 2014 um 00:00:01 Uhr verzeichnet, speicherte das System den
letzten Treffer mit dem Zeitstempel 25. Mérz 2014 um 00:00:01 Uhr. Danach springt
das System wieder zur richtigen Zeit zuriick und lduft korrekt weiter. Dies passiert
nicht jeden Tag. Im Jahr 2014 ist dies nur einmal beobachtet worden, wohingegen der
Fehler z.B. im Jahr 2015 insgesamt dreimal und im Jahr 2016 gar nicht auftrat.
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Abbildung 8.27: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 0,12s der DST-Daten des Jahres 2014.
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Abbildung 8.28: Zeitdifferenzen 10s < At < 120s der DST-Daten des Jahres 2014.
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Abbildung 8.29: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2014.
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Zeitdifferenzen in den 2015 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.30: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 130s der DST-Daten des Jahres 2015.
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Abbildung 8.31: Zeitdifferenzen 10s < At < 80000s der DST-Daten des Jahres 2015.
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Abbildung 8.32: Zeitdifferenzen 80000s < At der DST-Daten des Jahres 2015.

Zeitdifferenzen in den 2016 genommenen DST-Daten
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Abbildung 8.33: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 0,1s der DST-Daten des Jahres 2016.
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Abbildung 8.34: Zeitdifferenzen 10s < At < 36s der DST-Daten des Jahres 2016.

8.4.2 SimpleDST-Daten

Der SimpleDst-Run 129779, welcher am 18. Juli 2017 um 04:16:13 Uhr startete und
am 18. Juli um 12:15:56 Uhr endete, in Abbildung gezeigt. Wihrend des Runs
wurden insgesamt 69613961 Treffer erfasst. Abbildung zeigt die Zeitdifferenzen
des Intervalls 0.01s < At < 0,12s fiir die SimpleDST-Daten des Jahres 2017. Der
Schnitt auf die Zeitdifferenzen der SimpleDST-Daten fiir das Jahr 2017 fithrt zu einem
Schwund um 0,65%.
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Abbildung 8.35: Zeitdifferenzen von darauffolgender Treffer des SimpleDST-Beispiel-

Run 129779.

Zeitdifferenzen in den 2016 genommenen SimpleDST-Daten
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Abbildung 8.36: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 10s der SimpleDST-Daten des Jahres
2016.
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Abbildung 8.37: Zeitdifferenzen 10s < At < 70s der SimpleDST-Daten des Jahres
2016.

Zeitdifferenzen in den 2017 genommenen SimpleDST-Daten
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Abbildung 8.38: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 3s der SimpleDST-Daten des Jahres
2017.
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Abbildung 8.39: Zeitdifferenzen 10s < At < 160s der SimpleDST-Daten des Jahres
2017.
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Abbildung 8.40: Zeitdifferenzen 80000s < At der SimpleDST-Daten des Jahres 2017.
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Zeitdifferenzen in den 2018 genommenen SimpleDST-Daten
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Abbildung 8.41: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 10s der SimpleDST-Daten des Jahres
2018.
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Abbildung 8.42: Zeitdifferenzen 10s < At < 2000s der SimpleDST-Daten des Jahres
2018.
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Abbildung 8.43: Zeitdifferenzen 80000s < At der SimpleDST-Daten des Jahres 2018.
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Abbildung 8.44: Zeitdifferenzen 0.01s < At < 10s der SimpleDST-Daten des Jahres
2019.
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Abbildung 8.45: Zeitdifferenzen 10s < At < 3000s der SimpleDST-Daten des Jahres
2019.
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Abbildung 8.46: Zeitdifferenzen 80000s < At der SimpleDST-Daten des Jahres 2019.
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8.5 Qualitéit der Daten des Supernova-
Datennahmesystems

Die Qualitdtsschnitte auf die SNDAQ-Daten wurde in Abschnitt vorgestellt. In

Abschnitt [6.4.4) wurde der Qualitéitsschnitt auf die Rundauer fiir das Jahr 2017 gezeigt.

Die weiteren Jahren werden hier prisentiert. Die Mindest-Rundauer wurde auf 30 min
festgelegt..

8.5.1 Rundauer der analysierten Jahre
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Abbildung 8.47: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2008 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.48: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2009 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.49: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2010 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.50: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2011 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.51: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2012 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.52: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2013 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.53: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2014 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.54: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2015 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.55: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2016 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.56: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2017 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.57: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2018 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.
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Abbildung 8.58: Rundauer der als Good-Run klassifizierten Runs des Jahres 2019 mit
der Schnittschwelle bei 30 min.

8.5.2 Anzahl der qualifizierten DOMs

Der Qualitéitsschnitt auf die Anzahl der qualifizierten DOMs ist Abschnitt zu
entnehmen. Es wurde fiir die jeweiligen IC-Generationen spezifische Schnittschwellen
definiert, welche in den folgenden Abbildungen dargestellt und motiviert werden.
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Abbildung 8.59: Qualifizierte DOMs des Jahres 2008 (IC40) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 2340 DOMs.
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Abbildung 8.60: Qualifizierte DOMs des Jahres 2009 (IC40) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 2340 DOMs.
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Abbildung 8.61: Qualifizierte DOMs des Jahres 2009 (IC59) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 3400 DOMs.
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Abbildung 8.62: Qualifizierte DOMs des Jahres 2010 (IC59) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 3400 DOMs.
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—— DOMs pro 500 ms
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Abbildung 8.63: Qualifizierte DOMs des Jahres 2010 (IC79) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 4500 DOMs.
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Abbildung 8.64: Qualifizierte DOMs des Jahres 2011 (IC79) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 4500 DOMs.
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—— DOMs pro 500 ms

107 . _
=== DOM-Schnitt IC86 = 5000

106

10°
104
103
102

10!

100

2500 3000 3500 4000 4500 5000
Qualifizierte Digital Optische Module

Abbildung 8.65: Qualifizierte DOMs des Jahres 2011 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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Abbildung 8.66: Qualifizierte DOMs des Jahres 2012 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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A DOMs pro 500 ms
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Abbildung 8.67: Qualifizierte DOMs des Jahres 2013 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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Abbildung 8.68: Qualifizierte DOMs des Jahres 2014 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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Abbildung 8.69: Qualifizierte DOMs des Jahres 2015 (IC86) in der 500 ms Binnierung
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—— DOMs pro 500 ms
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Abbildung 8.70: Qualifizierte DOMs des Jahres 2016 (IC86) in der 500 ms Binnierung
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—— DOMs pro 500 ms
--- DOM-Schnitt IC86 = 5000
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Abbildung 8.71: Qualifizierte DOMs des Jahres 2017 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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Abbildung 8.72: Qualifizierte DOMs des Jahres 2018 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.
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Abbildung 8.73: Qualifizierte DOMs des Jahres 2019 (IC86) in der 500 ms Binnierung
mit der Schnittgrenze bei 5000 DOMs.

8.5.3 Eine detaillierte Analyse anhand des DOMs Copper_Mini

Da die Anzahl der qualifizierten Module in Abhéngigkeit der Binnierung iiber das
Jahr 2015 schwankte, wurden weitere Untersuchen durchgefithrt. Die Vermutung lag
nahe, dass die Qualitdtsparameter fiir die jeweilige Binnierung hoch skaliert werden.
Zum Priifen dieser These wurde Run 126174 ausgewéhlt und die Sni3_sn_sim-Routine
(Abschnitt fiir eine so weit entfernte Supernova angeworfen, dass praktisch
kein Ratenanstieg verzeichnet werden konnte (Entfernung ~ 1Mpc). Nun wurde fiir
den Zeitraum beginnend am 19. Méarz 2015 um 20:07:27.67 Uhr gepriift wie viele
und welche DOMs sich fiir die Messung qualifiziert haben. Fiir die 500 ms Binnierung
haben sich 5069 DOMs und fiir das 1500 ms-Binnig haben sich 5072 DOMs qualifiziert.
Betrachtet man nun den DOM 50-60 Copper_Mini, kann die These widerlegt werden.

Zeitpunkt g in 500ms  p in 1500 ms

20:07:27.67 97,62 292,86
20:07:28.17 97,65 292,95
20:07:28.67 97,61 292,85
20:07:29.17 97,62 292,86

Tabelle 8.1: Mittlere Trefferanzahl des DOM 50-60 Copper_Mini fiir verschiedene Bin-
nierungen.
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Tabelle [8.1] zeigt die mittleren Trefferanzahl des DOMs Copper_Mini fiir die beiden
Binnierungen. Die SNDAQ bestimmt die Mittelwerte im 500 ms-Sliding-Window. Der
Mittelwert pro 500 ms liegt unter dem geforderten Wert von 100 Treffer in 500 ms,
weshalb sich der DOM auch nicht fiir dieses Zeitintervall eignete und disqualifiziert
wurde. Aufgrund eines Software-Fehlers wird fiir den Mittelwert der 1,5s-Binnierung
ebenfalls der geforderte Wert von 100 Treffer in 1,5s verwendet. Da aber die mittlere
Trefferanzahl der 1,5s-Binnierung in etwa ~ 3 mal hoher ist als in der 500 ms Binnie-
rung, qualifiziert sich der DOM fiir jedes Zeitintervall. Dies fithrt zu einem Unterschied
in der Anzahl der qualifizierten DOMs pro Zeitintervall fiir die zwei Binnierungen.

8.5.4 Vergleich der Signifikanz-Proxy-Verteilungen vor und nach der
Myonkorrektur

In Abbildung [B:74] ist die myonkorrigierte sowie unkorrigierte Signifikanz-Proxy-
Verteilung der Jahre 2008-2020 zu sehen. Es ist deutlich ein Unterschied in den
Schwénzen zu erkennen. Die Korrektur reduziert die Myonbeitrége signifikant und die
Verteilung néhert sich der gaufischen Erwartung an. Es sei angemerkt, dass sich die
Analyseschwelle (schwarz-gestrichelt) auf einen myonkorrigierten Signifikanz-Proxy

von 51,’;2?73:"?’ = 9,2 bezieht.
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Abbildung 8.74: Vergleich der Signifikanz-Proxy-Verteilungen vor (blau) und nach
(rot) der Myonkorrektur fir die Jahre 2008-2020. Die schwarz-

. .. . . . eproxy
gestrichelte Linie zeigt die Analyseschwelle bei & ~~.

8.6 Frequenzraumanalyse

Die Frequenzraumanalyse wurde in Abschnitt vorgestellt. Im folgenden werden
weitere Ergebnisse présentiert.
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8.6.1 Untersuchen der Supernova-Daten im Frequenzraum

Das Bereinigen der Supernova-Daten wurde beispielhaft fiir die Binnierung pro Tag
in Abschnitt gezeigt. Hier werden die Ergebnisse der Binnierung pro Stunde,
pro Minute und pro Sekunde fiir alle Jahre vorgestellt. Es konnte auch in diesen Bin-
nierungen keine signifikanten Peaks, aufler denen die, die bereits besrpochen wurden,
identifiziert werden.

Tages-Binnierung

Der Mittelwert pro Tag der Supernova-Scaler-Rate gegen die Zeit in Tagen fiir das
Jahr 2017 ist in der Abbildung (links) représentiert. Es lédsst sich die wellenformige
jahreszeitliche Variation des Myoneneinflusses erkennen sowie Schwankungen der Rate
aufgrund atmosphirischer Anderungen. Auf der rechten Seite von Abbildung ist
der Korrelationsplot der spektralen Leistungsdichte des Fits und der Daten zu sehen.
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Abbildung 8.75: Links: Mittelwert pro Tag der Supernova-Scaler-Rate gegen die Zeit
in Tagen fiir das Jahr 2017. Rechts: Korrelations Plot der spektralen
Leistungsdichte einer Simulation anhand des Fits und der Supernova-
Scaler-Daten.
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Abbildung 8.76: Links: Mittelwert pro Stunde der Supernova-Scaler-Rate als Funktion
der Zeit fiir die Jahre 2013-2020. In rot sind die Supernova-Scaler
Daten, in blau ist der Fit der Daten dargestellt. Die blau gestrichelte
Linie reprisentiert den Qualitdtsschnitt auf Basis des Fits. Rechts:
Hier ist der von Ausreiflern korrigierte Mittelwert pro Stunde der

DOM-Rate zu sehen.
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Abbildung 8.77: Vergleich der Lomb-Scargle Transformation des Mittelwerts pro Stun-
de der Supernova-Scaler-Rate (rot) und der Simulation anhand des
Fits (blau). Schwarz-gestrichelt ist die Frequenz 1/Jahr eingezeich-
net. Die griin-gestrichelte Linie zeigt die Frequenz 1/Tag.
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Abbildung 8.78: Korrelation der spektralen Leistungsdichte der Simulation anhand
des Fits und der Supernova-Scaler-Daten.
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Abbildung 8.79: Links: Mittelwert pro Minute der Supernova-Scaler-Rate als Funktion
der Zeit fiir die Jahre 2013-2020. In rot sind die Supernova-Scaler
Daten, in blau ist der Fit der Daten dargestellt. Die blau gestrichelte
Linie reprisentiert den Qualitdtsschnitt auf Basis des Fits. Rechts:
Hier ist der von Ausreiflern korrigierte Mittelwert pro Minute der
DOM-Rate zu sehen.
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Abbildung 8.80: Vergleich der Lomb-Scargle Transformation des Mittelwerts pro Mi-
nute der Supernova-Scaler-Rate (rot) und der simulierten Daten an-
hand des Fits (blau). Schwarz-gestrichelt ist die Frequenz 1/Jahr dar-
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Abbildung 8.81: Rechts: Korrelation der spektralen Leistungsdichte der simulierten
Daten anhand des Fits und der Supernova-Scaler-Daten.

Sekunden-Binnierung

Die Sekunden-Binnierung wurde in Abschnitt anhand des Beispieljahres 2017 ge-
zeigt. Bis auf das Jahr 2013 (fgruna = % Hz und foperm = % Hz) liegen die hochsten
Peaks fiir die Jahre 2014-2020 bei einer Grundfrequenz von fyrund = % Hz (schwarz-
gestrichelte Linie) gefolgt von dem zweithtchsten Peak (2.harmonische Frequenz) bei
foharm = % Hz (blau-gestrichelte Linie). Die Lomb-Scargle Periodogramme der ein-
zelnen Jahre sind in den folgenden Abbildungen dargestellt.
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Abbildung 8.82: Lomb-Scargle Transformation der Supernova-Scaler-Raten pro Se-
kunde des Jahres 2013 (links) und 2014 (rechts). Die schwarz-
gestrichelte Linie entspricht, z.B. einer Periode von T= 30s.
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Abbildung 8.83: Lomb-Scargle Transformation der Supernova-Scaler-Raten pro Se-
kunde des Jahres 2015 (links) und 2016 (rechts). Die schwarz-
gestrichelte Linie entspricht, z.B. einer Periode von T= 30s.
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Abbildung 8.84: Lomb-Scargle Transformation der Supernova-Scaler-Raten pro Se-
kunde des Jahres 2018 (links) und 2019 (rechts). Die schwarz-
gestrichelte Linie entspricht, z.B. einer Periode von T= 30s.

Uberlappen der Supernova-Scaler-Raten in 60 s-Intervallen

Da sich die Grundfrequenz auf fg,,nq = % Hz beléduft, wurden die Supernova-Scaler-
Raten in 60 s-Intervallen iibereinander gelegt und auf eine Durchschnitts-DOM-Rate
normiert, um zu iiberpriifen ob der beobachtete Effekt ein Artefakt der Lomb-Scargle
Transformation ist. Die wurde anhand des Jahres 2017 in Abschnitt vorgefiihrt.
Die iiberlappenden Plots der restlichen Jahren sind in den folgenden Abbildungen
dargestellt.
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Abbildung 8.85: Mittlere Faltung der Supernova-Scaler-Rate pro DOM des Jahres
2013 (links) und 2014 (rechts) fiir ein Zeitintervall von 60s und den
dazugehorigen Fehlern.
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Abbildung 8.86: Mittlere Faltung der Supernova-Scaler-Rate pro DOM des Jahres
2015 (links) und 2016 (rechts) fiir ein Zeitintervall von 60s und den
dazugehorigen Fehlern.
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Abbildung 8.87: Mittlere Faltung der Supernova-Scaler-Rate pro DOM des Jahres

2018 (links) und 2019 (rechts) fiir ein Zeitintervall von 60s und den
dazugehorigen Fehlern.

8.6.2 Untersuchen der Myondaten im Frequenzraum

Die erste Hilfte der Analyse wurde mit den DST-Daten durchgefiihrt, welche jedoch
nur bis zum Run 127950 verfiighar waren. Ab Run 127951 wurden die SimpleDST-
Daten verwendet. Die SimpleDST-Daten enthalten im Gegensatz zu den DST-Daten
keine IceTop-Trigger, weshalb die Gesamtrate etwas niedriger liegt, weshalb beim
Ubergang der Daten im Jahr 2016 ein Ratensprung entsteht. Dies kann z.B. der Ab-
bildung [8.88| (sowie Abbildungen und entnommen werden, die zeigt den
Mittelwert der Myonrate pro Tag als Funktion der Zeit fiir die Jahre 2013-2020 zei-
gen. Die Lomb-Scargle Periodogramme der unterschiedlichen Binnierungen zeigen bei
einer Frequenz ﬁ einen Peak. Dieser wurde mit einer schwarz-gestrichelten Linie
markiert und représentiert die jahreszeitliche Variation der Myonrate. Es sind keine
weiteren offensichtlichen signifikanten Peaks zu erkennen.
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Tages-Binnierung
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Abbildung 8.88: Mittlere Myonenrate pro Tag gegen die Zeit fiir die Jahre 2013-2020.
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Abbildung 8.89: Lomb-Scargle Transformation der mittleren Myonrate pro Tag und
DOM. Der rechte Plot zeigt die spektrale Leistungsdichte fiir einen er-
weiterten Frequenzbereich von 3,0-10~7 Hz bis zur Nyquist-Frequenz
der Binnierung pro Tag von 5.8 - 1076 Hz.
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Stunden-Binnierung
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Abbildung 8.90: Mittelwert pro Stunde der Myonenrate gegen die Zeit in Stunden
fiir die Jahre 2013-2020 nach anwenden des Analyseschnitts auf die
Supernova-Scaler-Raten (siehe Abbildung }
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Abbildung 8.91: Lomb-Scargle Transformation der Myonrate pro Stunde (Mittelwert).
Der rechte Plot zeigt die spektrale Leistungsdichte fiir einen erweiter-
ten Frequenzbereich von 1,0 - 1077 Hz bis zur Nyquist-Frequenz der
Binnierung pro Stunde von 1,4 - 104 Hz.
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Minuten-Binnierung
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Abbildung 8.92: Mittelwert pro Minute der Myonenrate gegen die Zeit in Minuten fiir
die Jahre 2013-2020.
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Abbildung 8.93: Lomb-Scargle Transformation der Myonrate pro Minute (Mittelwert).
Der rechte Plot zeigt die spektrale Leistungsdichte fiir einen erweiter-
ten Frequenzbereich von 3,0 - 1077 Hz bis zur Nyquist-Frequenz der
Binnierung pro Minute von 8,3 - 1073 Hz.

8.6.3 Untersuchen der myonkorrigierten Supernova-Scaler-Rate im
Frequenzraum

Zur Bestimmung der False-alarm Probability wére es nun nur logisch gewesen die
Supernova-Scaler-Rate anhand der Myonraten zu korrigieren. Aufgrund des Sprungs
der Myonrate im Jahr 2016 wurde jedoch davon abgesehen. In Abbildung
und sind die myonkorrigierten Supernova-Scaler-Raten pro Binnierung als Funk-
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tion der Zeit fiir die Jahre 2013-2020 dargestellt. Fiir die Korrektur wurden die Myon-
raten von den Supernova-Scaler-Raten der jweiligen Binnierungen subtrahiert.

In den Lomb-Scargle Periodogrammen der unterschiedlichen Binnierungen ist der Peak
der jahreszeitlichen Variation der Myonrate nicht mehr sichtbar. Jedoch sind wellenar-
tige Artefakte in den rechten Abbildungen zu erkennen. Andere offensichtlichen Peaks
sind nicht zu erkennen. Um diese Artefakte zu vermeiden, wurde fiir die Supernova-
Daten eine andere Korrekturmethode gewéhlt.
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Abbildung 8.94: Die myonkorrigierte mittlere Supernova-Scaler-Rate pro Tag gegen
die Zeit fiir Jahre 2013-2020.
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Jahreszeitliche Variation
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Abbildung 8.95: Lomb-Scargle Transformation der myonkorrigierten Supernova-
Scaler-Raten pro Tag (Mittelwert). Der rechte Plot zeigt die spek-
trale Leistungsdichte fiir einen erweiterten Frequenzbereich von
3,0 - 107" Hz bis zur Nyquist-Frequenz der Binnierung pro Tag von
5,8 1079 Hz.
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Abbildung 8.96: Links: Mittelwert pro Stunde der myonkorrigierten Supernova-Scaler-
Rate gegen die Zeit in Stunden fiir die Jahre 2013-2020.
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Abbildung 8.97: Lomb-Scargle Transformation der myonkorrigierten Supernova-
Scaler-Raten pro Stunde (Mittelwert). Das Frequenzband beginnt, wo
der Frequenzbereich der Tages-Binnierung endet bis hin zur Nyquist-
Frequenz der Binnierung pro Stunde von 1,4 - 10”4 Hz.
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Abbildung 8.98: Links: Mittelwert pro Minute der myonkorrigierten Supernova-
Scaler-Rate gegen die Zeit in Minuten fiir die Jahre 2013-2020.
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Abbildung 8.99: Lomb-Scargle Transformation der myonkorrigierten Supernova-
Scaler-Raten pro Minute (Mittelwert). Das Frequenzband beginnt,
wo der Frequenzbereich der Stunden-Binnierung endet bis hin zur
Nyquist-Frequenz der Binnierung pro Minute von 8,3 - 1074 Hz.
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