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Abstract

In dieser Arbeit wird Teilchenbeschleunigung durch Fermi-Beschleunigung erster Ordnung
an ultra-relativistischen Stofronten untersucht. Stofifronten dieser Art werden in Gamma-
Ray Bursts vermutet, kurzen Ausbriichen von Gamma-Strahlung, die die leuchtstérksten
Objekte im Universum sind und nicht-thermische Spektra aufweisen. Die Teilchenver-
teilungsfunktion fiir den Beschleunigungsprozefl wird mit einer weiterentwickelten semi-
analytischen Methode fiir verschiedene einfache magnetohydrodynamische Situationen
und beliebige Lorentzfaktoren berechnet. Die berechneten Winkelverteilungen sind stark
anisotrop. Die Impulsverteilungsfunktion gehorcht einem Gesetz o p~*, wobei sich bei
asymptotischer Stofigeschwindigkeit s = 4.23 fiir Plasmen mit dynamisch vernachlissig-
barem Magnetfeld ergibt; die Konvergenz gegen diesen Wert setzt bei Lorentzfaktoren der
StoBfront von etwa 10 ein. Dieser Index wird durch anisotrope Streuung kaum veréndert,
das Vorhandensein eines Magnetfeldes kann einen gréoferen Unterschied bewirken.

This thesis regards the fermi particle acceleration process at ultrarelativistic shocks as they
are supposed to be seen in Gamma-Ray Bursts, short-lived Burst of Gamma-Radiation,
which are the most luminous objects in the universe. The distribution function of accele-
rated particles is calculated using a semi-analytical method extended to allow arbitrarily
high Lorentz-factors for the shocks. The angular part of the distribution function is highly
anisotropic. For asymptotically high Lorentz-factors there is a universal index s = 4.23
for the momentum power-law part of the distribution. This index is independent of the
hydrodynamics, the presence of a dynamically important magnetic field can increase it,
steepening the momentum spectrum. Anisotropic diffusion has a very small influence on
the momentum-distribution.
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Einleitung

Das Universum besteht zum gréfiten Teil aus Plasma in verschiedensten Dichten und Aus-
priagungen. Die Sterne, die Winde die sie aussenden, Teilchenwolken, die das Universum
durchziehen und gigantische Jets, wie sie Aktive Galaktische Kerne aussenden, sind nur
ein paar Beispiele davon. Einige dieser Plasmen sind von grofler Dichte wie die Sonne,
andere so diinn wie das intergalaktische Medium, dessen Zustand einen erdgebundenen
Vakuumphysiker in Verziickung bringen kénnte. Viele dieser Plasmen befinden sich nicht
im thermodynamischen Gleichgewicht, wie die zunehmende Anzahl astronomischer Quel-
len mit Spektra zeigt, die nicht nur aus Temperaturstrahlung bestehen kénnen. Nicht nur
Radiogalaxien, Pulsare und Supernovae lassen Hinweise darauf erkennen, dafl in ihnen
Teilchenbeschleunigungsprozesse vorgehen, die nicht-thermische Teilchenpopulationen er-
zeugen, die diese Strahlung verursachen kénnen. Einige dieser Quellen wie zum Beispiel
Gamma-Ray Bursts, zeigen Hinweise auf makroskopische relativistische Bewegung von
Plasma mit Lorentzfaktoren von 100 oder mehr. Es ist sehr wahrscheinlich, daf} sich
an diesen schnellen Plasmastromungen Stofiwellen ausbilden. An derartigen StoBwellen
kénnen verschiedene Teilchenbeschleunigungsprozesse stattfinden, die zur Erkldrung der
nicht-thermischen Spektra beitragen konnen. Motiviert dadurch soll in dieser Arbeit Be-
schleunigung durch den Fermi-Prozef} erster Ordnung an ultrarelativistischen Stofifronten
mit einer moglichen Anwendung in Bezug auf Gamma-Ray Bursts untersucht werden.



Kapitel 1

Gamma-Ray Bursts

Als Gamma-Ray Bursts' werden kurzlebige Quellen von intensiver hochenergetischer Pho-
tonenstrahlung mit typischen Dauern von einigen Sekunden bezeichnet. Die Strahlung,
die sie aussenden, hat typischerweise eine Energie im MeV-Bereich? und zeigt nicht-
thermische Spektra. Die Eigenschaften einzelner Ausbriiche unterscheiden sich sehr stark
voneinander, insbesondere was Dauer und Variabilitdt angeht. Wahrend ihrer Lebens-
dauer sind Gamma-Ray Bursts in der Regel die hellsten beobachtbaren Objekte am ~-
Himmel. GRBs sind einmalige Ereignisse, es liegen keinerlei Hinweise auf einen wiederhol-
ten Ausbruch einer Quelle vor. Es existieren allerdings noch sogenannte ,, Soft Gamma-ray
Repeaters” (SGR), die wiederholt ausbrechen kénnen, diese Quellen werden mit Neutro-
nensternen mit extremen Magnetfeldern (= 10'®G) innerhalb unserer eigenen oder einer
benachbarten Galaxie in Verbindung gebracht (siehe z.B. [47]) und es soll im weiteren
nicht mehr auf sie eingegangen werden.

1.1 Beobachtungen: Eigentlicher Ausbruch

Die ersten Entdeckungen Gamma-Ray Bursts wurden das erste Mal im Rahmen des
US-amerikanischen VELA? —Satelliten-Programmes entdeckt. Dieses diente der Uber-
priifung der Einhaltung des ,,Limited Nuclear Test Ban Treaty“, einem Vertrag, der den
Test von nuklearen Waffen in der Atmosphére, unter Wasser und im Weltraum verbietet.
Die Vela-Satelliten waren konstruiert worden, Nuklearexplosionen auflerhalb der Erdatmo-
sphiire zu entdecken [32, 153]. Um dieser Aufgabe gerecht zu werden, waren die Satelliten
mit Rontgen—, Gamma?*- und Neutronendetektoren ausgestattet. Sie wurden paarweise
auf gegeniiberliegenden Seiten von Umlaufbahnen mit Radien von etwa 125000 km und
Umlaufzeiten von etwa 4 Tagen stationiert. Die ersten sechs Satelliten (VELA 1la,b bis

!Gamma-ray Burst = Gammastrahlen-Ausbruch, auch als GRB abgekiirzt

2In der Rontgen und Gamma-Astronomie wird iiblicherweise statt von Frequenzen v des Lichts von
Photonenenergien E (E = hv, h ist die Plancksche Konstante) gesprochen.

3vom spanischen Verb , ver“= sehen

“Im Folgenden sollen, wenn nichts anderes explizit erwihnt wird, Photonenenergien ab 30 KeV als
zum Gamma-Bereich zugehorig betrachtet werden.
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Abbildung 1.1: Der wahrscheinlich erste beobachtete Gammastrahlen-Ausbruch. Aufgenommen
von VELA 4a,b am 02.07.1967. [158]

VELA 3a,b) wurden im Zeitraum von 1963 bis 1965 ins Weltall befordert, sechs weite-
re der nichsten Generation (VELA 4a,b bis VELA 6a,b) mit neuen und verbesserten
Instrumenten folgten in den Jahren 1967 bis 1970 [174, 177].

Die verbesserte Zeitauflosung der weiterentwickelten Detektoren ermoglichten es, Win-
kelbestimmungen mit bis etwa 10° vorzunehmen®. Die Gamma-Detektoren von VELA
Ha,b waren empfindlich fiir Signale im Energiebereich von 250-750 KeV, VELA 6a,b von
300-1500 KeV.

Seit der Konstruktion von VELA 3a,b im Jahre 1965 wurden Daten, die eindeutig nicht zu
Nuklearexplosionen gehorten, speziell zur spateren Auswertung gespeichert. 1973 wurden
16 Ereignisse verdffentlicht, die zwischen 1969 und 1972 von Vela 5 und 6 erfafit worden
waren und weder der Erde noch der Sonne als Quelle zugeordnet werden konnten. Da
diese Ereignisse zum groflen Teil auferhalb der Ekliptik lagen, wurde auf extrasolaren
Ursprung geschlossen — dies waren die ersten veroffentlichen Entdeckungen von , kosmi-
schen“ Gamma-Ray Bursts [90]. Zwischen 1969 und 1979 entdeckten Vela 5a,b und Vela
6a,b insgesamt 73 Gammastrahlen-Ausbriiche dieser Art.

Die erste Entdeckung eines GRB iiberhaupt liegt wahrscheinlich durch VELA 4a,b vor;
die Zeitauflosung fiir das Ereignis vom 02.07.1967 war nicht ausreichend, um die Sonne
als Quelle verléflich auszuschlieflen, der Verlauf der Lichtkurve (siehe Abb. 1.1) spricht
allerdings fiir das Vorliegen eines Gammastrahlen-Ausbruchs [158].

Beobachtungen mit IMP-6, einem Satelliten, der eigentlich zur Beobachtung von Sonnen-
eruptionen gedacht war, bestitigten die Entdeckungen von VELA 5 und 6 und konnten
in 6 Fallen spektrale Informationen liefern. Diese zeigten, dafl der Peak des Energiespek-
trums® bei den beobachteten Ausbriichen im Bereich einiger 100 KeV lag, es sich also
nicht nur um hochenergetischen abfallenden Teil eines Rontgenspektrums handelte [25].

5Die Lichtreisezeit zwischen den Satelliten eines Paares war grofier als die Reaktionszeit auf ein Er-
eignis. Durch die unterschiedlichen Auslosezeiten in den Detektoren konnte man auf den Winkel des
auslosenden Ereignissen zur Verbindungslinie der Satelliten schliefen [174, 177].

6Der Peak liegt bei der Frequenz(~ Photonenenergie), bei der der gesamte Energieausstof8 pro Frequenz
am grofiten ist (Maximum im vF,-Plot).
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Nach den ersten Entdeckungen durch die VELA-Satelliten gab es immer wieder vereinzel-
te neue Beobachtungen von GRBs durch Observatorien, die im Rontgen- oder Gamma-
Bereich operierten — wie z.B. durch OSO-7 (einem Sonnen-Beobachtungssatellit der NA-
SA) [168], KONUS (einem Experiment auf den Venera-Satelliten, die zur Venus flogen)
und anderen. Bis Anfang der 1990er gab es einige hundert entdeckte Gamma-Ray Bursts
und etwa genausoviele hichst unterschiedliche Theorien iiber ihre Herkunft und Ursa-
che. Meist wurde ihr Ursprungsort in der Milchstrale vermutet, da eine extragalaktische
Herkunft eine extreme Gesamtenergie von etwa 105! erg pro Ereignis erfordert hiitte.

CGRO Mit dem Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO) startete am 05. April
1991 ein grofles Satelliten-Observatorium, das speziell zur Beobachtung extrasolarer
Gamma-Quellen konstruiert worden war. An Bord befanden sich 4 Experimente:

e BATSE - das Burst And Transient Source Experiment zur Beobachtung fast des

gesamten Himmels (All-Sky Monitor) im Energiebereich von 20 KeV bis etwa 600
KeV,

e OSSE — das Oriented Scintillation Spectrometer Experiment, das Daten im Bereich
von 0.05 KeV-10 MeV nehmen konnte,

e COMPTEL - das Compton Telescope fiir 0.8-30 MeV und

e EGRET - das Energetic Gamma Ray Experiment Telescope, das im hochsten
Energiebereich von 30 MeV bis 10 GeV operierte.

Speziell BATSE war in einzigartiger Weise dafiir gebaut und geeignet, die unberechenba-
ren und kurzlebigen Gamma-Ray Bursts zum ersten Mal systematisch und in grofler Zahl
zu beobachten.

CGRO wurde am 04. Juni 2000 kontrolliert zum Absturz gebracht und konnte wihrend
seines 9-jahrigen Fluges mehrere tausend Gamma-Ray Bursts detektieren. Als eines der
wichtigsten Ergebnisse ermdoglichte es die aus BATSE-Daten abgeleitete Verteilung der
GRBs am Himmel, weitgehende Hinweise auf die Antwort nach der Frage zu liefern, ob
GRBs galaktischen oder kosmologischen Ursprungs seien. Auflerdem konnten mit dem
CGRO erstmals sehr gut zeitaufgeloste Lichtkurven von Gamma-Ray Bursts aufgenom-
men werden.

BeppoSAX Ein weiterer wichtiger Satellit zur GRB-Beobachtung war der in
italienisch-niederléndischer Zusammenarbeit gebaute Rontgensatellit BeppoSAX (Satel-
lite per Astronomia X, ,Beppo® zu Ehren des italienischen Astronomen Giuseppe Occia-
lini). Dieser Satellit war am 30. April 1996 gestartet mit den Narrow Field Instruments
(NFI), einer Reihe von Detektoren die gemeinsam einen beobachtbaren Energiebereich von
0.1-300 KeV besaflen. Rechtwinklig zur Beobachtungsrichtung dieser Instrumente waren
2 Wide Field Cameras (WFCs) in entgegengesetzter Richtung montiert, die zwischen 2
KeV und 30 KeV mit jeweils einem groflen Gesichtsfeld von 20° x 20° beobachten konnten.
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BeppoSAX ermdoglichte durch prézise Ortsbestimmung (mit einer Genauigkeit von eini-
gen Bogensekunden) innerhalb weniger Stunden schnelle Nachfolge-Beobachtungen von
Gamma-Ray Bursts mit Instrumenten in niederfrequenten Bereichen (z.B. optisch oder
Radio), was zur Entdeckung der sogenannten , Afterglows*(Nachglithen) in diesen Ener-
giebereichen fiihrte [162, 19, 51, 65]. Afterglows im Réntgenbereich wurden erstmals direkt
mit BeppoSAX entdeckt [26, 65]. BeppoSAX wurde nach 6 Jahren Beobachtungszeit am
30. April 2002 endgiiltig auler Betrieb genommen.

Neben den hier genannten Satelliten und Experimenten gibt es eine Vielzahl anderer
Instrumente, die wertvolle Beitrdge zur Erforschung von Gamma-Ray Bursts geleistet
haben (es sei nur noch ROTSE genannt, das Robotic Optical Transient Experiment, ein
kleines robotergesteuertes optisches Teleskop, das die erste und bisher einzige Entdeckung
eines optischen Gegenstiicks zu einem eigentlichen Ausbruch (GRB9901237) durchfiihren
konnte).

1.1.1 Lichtkurven

BATSE zeigte mit seiner Zeitauflosung unterhalb einer Sekunde, dafl Gamma-Ray Bursts
eine sehr grofle Vielfalt bei ihren Lichtkurven aufweisen. Das Zeitverhalten der Emission
ist von Ausbruch zu Ausbruch unterschiedlich beziiglich Dauer, Form und Variabilitat.
In Abbildung 1.2 sind einige Beispiele gemessener Lichtkurven gezeigt. Einige Ausbriiche
sind glatt und weisen gut definierte Einzel- oder Mehrfach-Peaks auf (z.B. Abbildung 1.2
Trigger 105). Bei anderen erkennt man deutliches FRED-Verhalten (Fast Rise Exponential
Decay), wie es Trigger 257 zeigt. Es gibt Ausbriiche mit sehr chaotischen Emissionsschwan-
kungen wie Trigger 408 und solche, bei denen einzelne Peaks nicht eindeutig separierbar
sind und sich gegenseitig iiberlappen.

Eine Klassifizierung von Gamma-Ray Bursts aufgrund ihrer Morphologie war bisher nicht
erfolgreich, es wurde bisher kein anderer dazu korrelierter beobachteter Parameter gefun-
den (siehe z.B. [49]).

Die Zeitskala fiir die Variabilitit einzelner Lichtkurven liegt im Bereich Millisekunde oder
sogar weniger [12, 147], kann aber bei ,,ruhigeren “Ausbriichen deutlich hoher liegen. Auch
hier 148t sich bisher keine Korrelation zu anderen Parametern eines Ausbruchs feststellen
[65].

Lange und kurze Ausbriiche Alsein Maf fiir die Dauer von Gamma-Ray Bursts wird
im Falle des BATSE-4B Kataloges der Wert Ty, genommen. Ty, stellt die Zeit dar, in der
die Zahl der aufaddierten zu einem Burst gehdrenden Detektorcounts von 5% auf 95% der
insgesamt zu diesem Burst zdhlenden Counts ansteigt (z.B. [123, 93, 117]). Bei anderen
Definitionen der Gesamtdauer von GRBs (bedingt z.B. durch andere Instrumente oder
Energiebereiche) éndert sich quantitativ wenig und qualitativ nichts an den folgenden
Aussagen.

"Gamma-Ray Bursts werden iiblicherweise nach dem Datum ihrer Entdeckung benannt als
GRB(Jahr)(Monat)(Tag), GRB990123 wurde also am 23.01.1999 aufgenommen



KAPITEL 1. GAMMA-RAY BURSTS 9

Burst number: 105 Burst number: 249
—BOET T T T ] . | | mps R b DG Rior s fe
: 3 = ] 17 = ]
" 50:— 3 ® 2ol o
2 sk = v = -
3 "F ] 5 150 -
@ 0 <1 Q P o
- - ] x |00 -
= 20 - = C ]
® ok . g 50f —
5 10F : 5 3 -
il 1 | T T TP TR I A e & o | T P e R L ey

=5 o B 10 15 =10 O 10 20 30 40 50 €O

Time (seconds since irigger) Time (seconds since irigger)

Burst number: 297 Burst number: 408

16

Rate (1k counts s™")

14

12

10

[n.4]

Rate (1k counts s7")
o

6L L L i 1 I 1

=@ D 10 20 30 40 S0 =20 0 20 40 &0 8D 100 120
Time {seconds since trigger) Time (seconds since trigger)

Burst number: 677
L] e o i S N =,

Burst number: 678
————————————1

@&
=]

-1

Rate (1k counts s7')
P
o

P
2 9

sl i bas il aiy

[
(=]

Rate (1k counts s7)
tn
&

TT I|||||||||||I|||I|||

o Q

o | okl OO OO LN (G W W T 1 W W [T T BT LB P WL ] L T
=1.0 =0.5 0.0 0.5 1.0 1] 20 40 60
Time {s=conds since trigger) Tlme {seconds since trigger)

Abbildung 1.2: Einige Beispiele fiir Lichtkurven von GRBs, gemessen vom CGRO im Bereich
von 25-2000 KeV. Man erkennt die grof3e Vielfalt, die GRBs im Zeitverhalten aufweisen. Trigger
105 hat glatte Peaks, 257 zeigt FRED-Verhalten, 408 ist ein Beispiel fiir einen sehr chaotischen
Burst. Aus [65]
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Abbildung 1.3: Verteilung von Ty, als Maf} fiir die Dauer von GRBs [123, 65]. Die beiden Peaks
werden als Hinweis fiir das Vorhandensein zweier Klassen von Ausbriichen gedeutet — lange
(T9o > 2s) respektive kurze (Tyy < 2s) Bursts [93].

Die Dauer von Gamma-Ray Bursts liegt zwischen Millisekunden und einigen 10® Sekun-
den. Eine Verteilung der Dauern von Gamma-Ray Bursts aus dem BATSE-4B Katalog
wird in Abbildung 1.3 dargestellt.

Man erkennt zwei Familien oder Klassen von Gamma-Ray Bursts:

e kurze GRBs mit Dauern von 2s oder weniger und
e lange Gamma-Ray Bursts mit Dauern von {iber 2s

Diese Einteilung von GRBs war schon mit dem ersten BATSE-Katalog von 1993 mit 260
Bursts [48] moglich [93].

Andere Eigenschaften der Lichtkurven Die folgenden Aussagen gelten fiir lange
Gamma-Ray Bursts, bei kurzen reichen die Beobachtungszeiten und -genauigkeiten nicht
aus, um genauere Informationen zu gewinnen.

In unterschiedlichen Energiebereichen des Gamma-Spektrums verlaufen die Lichtkurven
von Gamma-Ray Bursts verschieden, wie man z.B. in Abbildung 1.5 erkennen kann. In
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50 — 100 keV
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Abbildung 1.4: Gemittelte Pulsbreiten in 4 verschiedenen BATSE-Energiekanilen oberhalb
25KeV die oberste Kurve stellte den Bereich von 25-50 KeV dar, die 2. von oben 50-100 KeV,
danach folgen 100-300 KeV und die unterste zeigt Energien oberhalb 300 KeV. Man erkennt,
daf} die hochenergetischen Pulsdauern im Durchschnitt kiirzer sind als die niederenergetischen
(8, 102].

hoéheren Energiebereichen tendieren GRBs dazu, eine kiirzere Gesamtdauer sowie kleinere
Anstiegs- und Abfallzeiten aufzuweisen als in niedrigeren Energiebéindern [102], wie in
Abbildung 1.4 dargestellt ist.

In Einzelfillen wurden extrem hochenergetische Photonen (0.2-20 GeV) von EGRET nach
dem Beginn des eigentlichen Ausbruchs beobachtet, als die Gammastrahlung niedrigerer
Energie (30-2000 KeV) schon abgeklungen war. So wurden im Falle des GRB940217 mit
EGRET Photonen im 0.2-20 GeV Bereich bis 90 Minuten nach Beginn des Ausbruchs
beobachtet, wihrend der GRB im Energiebereich von 30-2000 KeV etwa 200 Sekunden
dauerte [79].

GRB930131 wies 16 Photonen von 30 MeV oder mehr und mindestens 2 mit Energien
grofler als 1 GeV auf. Diese hochenergetische Strahlung wurde fiir mindestens 25 Sekunden
ausgestrahlt, wihrend der Burst im BATSE-Bereich > 50 KeV weniger als 2 Sekunden
iiber dem Hintergrund zu erkennen ist, wie in Abbildung 1.6 gezeigt wird [155] (in noch
niedrigeren Energiebereichen dauerte der Ausbruch linger, etwa 50s).

Bei einem Vergleich der Verteilung der Gesamtdauern von langen® Bursts (¢ > 1.5s) von
gut beobachtbaren, leuchtstarken Ausbriichen und weniger hellen Ausbriichen zeigte sich,
dal die Lage und Breite der Peaks bei den schwach sichtbaren Ausbriichen um einen

8Tn diesem Fall etwas anders definiert als oben erklirt.
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Abbildung 1.5: BATSE-Lichtkurve des GRB930131. (a) Gesamtprofil oberhalb 25 KeV (der
Hauptpeak ist oben abgeschnitten). Die gestrichelte Linie stellt den Hintergrund dar. (b) Ver-
grofBerter Ausschnitt der ersten 2s nach Triggerausldsung. (¢) 0.1s-Teilausschnitt aus (b) in 3
Energiebéinder: 25-100 KeV, 100-300 KeV und >300 KeV. (d) 1s-Teilausschnitt aus (b), unter-
schiedliche Energiebereiche. Aus [94]. Man erkennt in (c¢) und (d) den unterschiedlichen Verlauf
der Lichtkurven in verschiedenen Energiebereichen.
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Abbildung 1.6: Der GRB930131: Dargestellt ist als kontinuierliche Linie die Emission im
BATSE-Bereich >50 KeV. Die Kreuze unterhalb dieser Linie markieren die Zeitpunkte, an

denen Photonen mit Energien >30 MeV mit EGRET gemessen wurden.

Faktor von etwa 2 gegeniiber den hellen verschoben bzw. vergroflert ist [122]. Dies kann
als Resultat kosmischer Rotverschiebung gedeutet werden: die weniger hellen Ausbriiche
sind demnach typischerweise weiter von uns entfernt als die hellen, die durchschnittliche

Entfernung schwacher Bursts lige demnach bei einer Rotverschiebung von z =
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Grofle der Quellen Wenn Peaks und Variabilitdten innerhalb einer Lichtkurve nicht
von und in kausal getrennten Ereignissen und Gebieten verursacht werden, kann klassisch
betrachtet die rdumliche Ausdehnung des Variabilitdtsgebietes nicht gréfler sein als die
Strecke, die das Licht innerhalb der Variabilititszeit 6t zuriicklegt R = ¢ x ét. Die endliche
Lichtgeschwindigkeit sorgt ndmlich dafiir, das selbst eine minimale gleichzeitige Stérung
aller Punkte in R beim Beobachter iiber eine Zeit von AT,,;,, = R/c verschmiert wiirde
[145].

Ein GRB mit einer 1ms-Variabilitdt hat nach diesem vereinfachten Argument daher eine
Ausdehnung lggrp von etwa

lGRB:CX5t%3X 105111 = 300 km (11)

(wobei ¢ = 3 x 10® ms™! die Lichtgeschwindigkeit ist). Demnach handelt es sich bei
Gamma-Ray Bursts um sehr kompakte Quellen [70, 95, 152].

1.1.2 Spektra

Spektra® von Gamma-Ray Bursts wurden iiber einen weiten Energiebereich von einigen
KeV bis zu etwa einem GeV gemessen — in einem Fall wurden sogar optische Photonen
gesehen, siehe 1.1.3.

Sie sind nicht-thermisch in ihrer Form, d.h. sie lassen sich nicht einfach als Temperatur-
strahlung sehr heifler Materie erkldren. Der grofite Teil der gesamten Strahlungsenergie
eines Gamma-Ray Bursts wird im Allgemeinen im Energiebereich > 50 KeV abgestrahlt
6, 65].

Eine phénomenologische Beschreibung von Gamma-Ray Bursts Spektra zumindest im
BATSE-Bereich ist moglich mittels der sogenannten Band-Funktion, die wie folgt definiert
wird [6]:

Nu(E) = A (ﬁ)aexp (—EE()) , V(o — B)E, > E, (1.2)
Np(E) = Af(a - 8) ] exp(8— ) () V(o — B)E, < E.

Hierbei steht Ng(F) fiir die Photonenzahl N bei einer Energie von E. Fj ist eine Uber-
gangsenergie, bei der ein Spektrum von der einen Form in die andere iibergeht, A ist ein
Normierungskoeffizient, o und 3 sind dimensionslose Groflen, die die Form des Spektrums
bestimmen; diese vier Werte sind freie Parameter, die an ein Spektrum gefittet werden,
es ergibt sich eine stetige und differenzierbare Funktion.

Fiir niedrige Energien gilt Ny o E®exp(—FE/FE,) und Np o« E? fiir hohe Energien —
die Band-Funktion stellt grob vereinfacht 2 Potenzgesetze dar, die sich bei Ej in einem
exponentiellen Ubergang treffen.

9Tm Folgenden sind immer Gamma-Spektra gemeint, wenn nichts anderes ausdriicklich erwéhnt wird.
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Durch Anpassen der freien Parameter Ey, « und 3 lassen sich fast alle gemessenen Spektra
gut anndhern (z.B. [6, 171]), im Vergleich zu den Lichtkurven sind die Spektra also deutlich
weniger vielfiltig. Allerdings lassen sich typische Parameter fiir einen Burst nicht festle-
gen, die Verteilung der Parameter ist sehr breit, sie variieren von Ausbruch zu Ausbruch
sehr stark [6]. Insbesondere die Verteilung von Ej spannt einen Bereich von unterhalb 50
KeV bis iiber 1 MeV auf, mit einem Maximum bei etwa 200 KeV. Dieses liegt deutlich
unterhalb der Elektronenruhemasse m, = 511 KeV, d.h. der Ubergang ist wahrscheinlich
nicht durch Elektronen-Positronen-Paarerzeugung verursacht, zumindest wenn man Rot-
verschiebungseffekte vernachlissigt [6]. Die Werte fiir « liegen im Bereich von etwa —1.5
bis 1, # nimmt Werte von etwa —5 bis —1.5 an [6, 171].

wHard-to-soft“—Evolution Fiir lange Ausbriiche lassen sich Hinweise auf eine zeitli-
che Entwicklung der Spektra finden: es gibt eine Tendenz, dafl Spektra im Verlaufe eines
Bursts ,,weicher“ werden. Die Hirte (,hardness“) eines Spektrums ist ein Maf} fiir den
relativen Anteil an hochenergetischer Strahlung im Vergleich zur niederenergetischen und
wird unterschiedlich definiert. Im Falle von BATSE wird zum Beispiel in der Regel das
Verhiltnis der gezéhlten Ereignisse in unterschiedlichen Energiebereichen verwendet, z.B.
das der Bereiche zwischen 100-300 KeV und 50-100 KeV (siehe z.B. [11, 94]). Abnehmende
spektrale Hirte wurde sowohl iiber die Dauer ganzer Gamma-Ray Ausbriiche (die Lage
des Strahlungspeaks geht zu niederen Frequenzen) als auch im Verlauf einzelner Peaks ge-
messen [101, 121, 50, 65, 94]. Dieses Abnehmen der spektralen Hérte wird im Allgemeinen
als ,,hard-to-soft evolution“ bezeichnet.

In einigen Venera- und Ginga-Spektra wurden Hinweise auf Cyclotron-Linien entspre-
chend Magnetfeldern der Gréfienordung 10*? G sowie einige Linien um 400 KeV gefun-
den [108, 119, 44], die als gravitionsverschobene 511 KeV-Paar-Vernichtungslinien gedeu-
tet wurden [108]. Méglicherweise wurden in einigen von Ginga aufgenommenen Spektra
Strukturen gesehen, die als Eisen-Linien gedeutet werden konnen, aber die Mef3genauig-
keiten sind nicht hinreichend, genaue Aussagen treffen zu koénnen (z.B. [53]).

Derartige Linien konnten in keinem Fall vom im Vergleich zu Ginga und Venera zu we-
sentlich hoheren Auflssungen fihigen BATSE identifiziert werden (z.B. [129, 7]).
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Abbildung 1.7: Einige Beispiele von GRB-Spektra. Dargestellt sind die CGRO-Spektra (BATSE,
COMPTEL und OSSE) von a) GRB910503 und b) GRB910814 aus [146] sowie ¢) GRB921123
und d) GRB930201 aus [24].
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1.1.3 Optisches Gegenstiick - GRB990123

Trotz aller Bemiihungen, Multi-Frequenzaufnahmen von Gamma-Ray Bursts mit verschie-
denen Instrumenten in den niedrigeren Frequenzbereichen (Radio bis optisch) zu erhalten,
ist es bisher erst in einem Fall gelungen, ein optisches Gegenstiick aufzunehmen. Dies liegt
zu einem groflen Teil an der im Vergleich zu optischen und Radio-Beobachtungen groflen
Ungenauigkeiten bei der Positionsbestimmung von Gamma-Quellen sowie der im Vergleich
zu Burst-Dauern langen Zeit, die das Bearbeiten und Ubermitteln der Positionsdaten und
das Ausrichten der zur zusétzlichen Beobachtung bestimmten Teleskope verlangt.

Der bisher einzige Fall, in dem es gelungen ist, ein optisches Gegenstiick zu einem Gamma-
Ray Burst zu beobachten, war der bekannte GRB990123 (siehe Abbildung 1.8a). Es gelang
dem ROTSE-Team (Robotic Optical Transient Search Experiment) nur 22s nach dem Be-
ginn des Bursts ihr Teleskop so ausgerichtet zu haben, dafl sie den von BATSE gemeldeten
Ausbruch in ihrem Beobachtungsbereich hatten. ROTSE detektierte eine neue optische
Quelle, die nach 60s ein Maximum erreichte und danach iiber ca. 15min wieder verblaf}-
te [3]. Aus dem Absorptionsspektrum liefl sich auf eine Rotverschiebung von z = 1.6
schlieflen, in absoluter Helligkeit wire dieses optische Aufleuchten 18 mag heller als ei-
ne Supernova und hitte es im Andromeda-Nebel stattgefunden, wire es so hell wie der
Vollmond am Himmel zu sehen gewesen [3]. Das optische Spektrum lief sich nicht als
einfache Fortsetzung des Gamma-Spektrums darstellen (siehe Abbildung 1.8b, [62]). Der
GRB990123 ist auch in der Hinsicht ungewohnlich, daf er einer der energiereichsten bisher
gemessenen Ausbriiche ist [65]. Ob es sich bei dem optischen Gegenstiick um eine Beson-
derheit dieses Gamma-Ray Bursts handelt oder es sich um ein allgemein vorkommendes
und bisher nur noch nicht beobachtetes Phianomen handelt, ist Gegenstand aktueller und
zukiinftiger Untersuchungen.

In der Literatur wird héufig der Begriff ,counterpart® fiir Afterglows (siehe 1.2) benutzt,
deshalb sei an dieser Stelle darauf hingewiesen, daf§ im Rahmen dieser Arbeit der Begriff
Gegenstiick nur in Bezug auf Phénome wie das hier erwihnte Verwendung findet.
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Abbildung 1.8: Der GRB990123 und sein optisches Gegenstiick. (a) BATSE-Lichtkurven bei 25-
230 KeV (oben) und 320-1800 KeV (unten). (b) ROTSE- und Gamma-Spektra zu 3 verschiede-
nen Zeitpunkten; kontinuierliche Linie: Gamma-Kurve, gefittet mit Band-Funktion (Gleichung
(1.2)); Stern: optischer Meflpunkt von ROTSE, Strich-Punkt-Linien: Extrapolation von optisch
zu Rontgenspektrum; am niedrigen Gamma-Ende sind die ¢ Fehler eingezeichnet. Das obe-
re bzw. untere Spektrum sind um einen Faktor 1000 nach oben bzw. unten verschoben. (c)
Optischer Afterglow (R-Band, t>0.1d) und ROTSE-Daten. Gestrichelt: Potenzgesetz-Fit mit
Steigung —1.12 + 0.03. Die letzten 3 ROTSE-Punkte scheinen durch Riickwérts-Extrapolation
gut gefittet zu werden. (d) zusammengesetztes Afterglow-Spektrum von 24. Januar 1999 vom
Radio- bis Rontgenbereich, mit verschiedenen Instrumenten aufgenommen. Aus [62].
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1.2 Beobachtungen: Nachgliihen

Eine groflen Durchbruch erzielte die Beobachtung von Gamma-Ray Bursts durch die Ent-
deckung von Nachgliihen (,, Afterglows“).

Der italienisch-niederléindische Satellit BeppoSAX machte am 28.Februar 1997 eine Ront-
genaufnahme etwa 8h nachdem der an Bord befindliche Gamma-Ray Monitor einen Aus-
bruch meldete, und konnte eine bisher noch nicht entdeckte Rontgenquelle lokalisieren.
Eine weitere Beobachtung derselben, langsam verschwindenden, Quelle 3 Tage spéter
ermoglichte eine Genauigkeit der Positionsbestimmung von unter 1 arcmin. Die beobach-
tete Rontgenquelle war das Nachglithen des GRB970228, der erste beobachtete Afterglow
[26]. Das William Herschel und das Isaac Newton Teleskop auf La Palma konnten etwa
20h nach dem Ausbruch eine verschwindende optische Quelle aufnehmen und die Positi-
onsbestimmung sogar weiter verbessern [162].

Darauffolgend wurden Beobachtungen von Afterglows auch in noch niedrigeren Energie-
bereichen bis hinunter in den Millimeter- und Radio-Bereich [19, 51] gemacht. Inzwischen
existieren fiir eine grofle Anzahl Gamma-Ray Bursts Beobachtungen von Afterglows in
verschiedensten Frequenzbindern, allerdings nur fiir lange GRBs, da bei kurzen die Zeit
nicht fiir eine Lokalisierung ausreicht, die Nachfolgebeobachtungen mdéglich macht.

1.2.1 Lichtkurven

Ahnlich wie ,eigentliche Gamma-Ray Bursts sind Afterglows voriibergehende Quellen,
die auftauchen, wo vorher keine Emission zu sehen war, und nach einiger Zeit wieder
verschwinden.

Das zeitliche Verhalten von Nachgliihen ist allerdings deutlich weniger komplex und
vielféltig als das der eigentlichen Gamma-Ray Burst.

Nachglithen setzen am Ende des oder nach dem eigentlichen Ausbruch ein, sie wurden
beobachtet im Réntgenbereich, im Optischen, Infrarot, Millimeter- und Radio-Bereich
(siehe z.B. [65]). Insbesondere fiir Rontgen-Afterglows, die mit ihrer Strahlungsenergie
mit der des eigentlichen Ausbruchs iiberlappen kénnen, ist die begriffliche Trennung zwi-
schen beobachtetem Afterglow und dem Bursts eher willkiirlich als physikalisch (siehe
auch [81]). Im Rahmen des Standardmodells 1&8t sich eine (theoretische) physikalische
Unterscheidung finden (siehe 1.4.5).

Fiir viele Ausbriiche lassen sich in mehreren Frequenzbindern Afterglows, meist zu ver-
schiedenen Zeiten, finden. Der besonders gut beobachtete GRB970228-Afterglow (siehe
Abbildung 1.9) lie§ sich in Réntgen-, optischen, Infrarot-, Millimeter- und Radiobéindern
verfolgen [19, 56, 59, 21, 134].

Bei lange beobachteten optischen und Rontgen-Nachgliithen zeigen sich Intensitatsabfille,
die Potenzgesetzen o< t® mit Index zwischen & = —1 und o = —2 entsprechen [65],
GRBI70228 zeigt z.B. in seiner friithen Afterglow-Phase einen Abfall mit ¢ 1% [169], siehe
Abbildung 1.9. In einigen Fillen wurden im Abklingen von Afterglows Ubergéinge von
einem Potenzgesetz t* in ein anderes, steileres t",17 < a beobachtet (ein sogenannter
,break“) [22, 55, 98]).
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Abbildung 1.9: Afterglow-Lichtkurven: a) GRB979228 vom - bis in den Infrarot-Bereich. Der
Verlauf der Intensitéitsabfille folgt in guter Niherung einem Potenzgesetz in allen beobachteten
Frequenzen. Die Linien stellen theoretische Vorhersagen dar [169]. b) GRB990510 in 4 optischen
Biindern (BLVI): Der Ubergang zwischen zwei Potenzgesetzen ist gut zu erkennen, nach 1.5d
wird der Abfall steiler [157].

Der GRB990510 zeigt in verschiedenen optischen Bédndern und im Radio-Bereich nach
etwa 1.5d eine gut sichtbare Anderung des Abfalls von o ¢t~%7 in ein Potenzgesetz von
etwa oc t724 [74, 157).

Es gibt Tendenzen, daf} ein Afterglow desto linger dauert, je niedriger seine emittierte
Photonenenergie ist, ein Beispiel dafiir liefert Abbildung 1.9a.

Der Radio-Afterglow des GRB970508 zeigt im 8.5 und 4.9 GHz-Bereich grofle Variabilitéit
auf einer Zeitskala von der Gréflenordnung unterhalb eines Tages, die nach etwa einem
Monat weggeddmpft war — was als Hinweis auf interstellare Szintillation gedeutet werden
kann und zu einer Abschiitzung des Radius der Quelle von etwa 10'7 cm fiihrte, nach einer
Zeit von 3 Wochen [51].

1.2.2 Spektra

Die Spektra von Afterglows sind ebenso wie GRB-Spektra nicht-thermisch in ihrer Form.
Wie schon erwidhnt konnen sie sich vom Radio- bis in den Rontgenbereich erstrecken.
Im Allgemeinen koénnen sie gut mit Synchrotronkurven angenéhert werden (siehe 1.4.4).
Einige Beispiele fiir Afterglow-Spektra finden sich in Abbildungen 1.8d und 1.10.

In einigen Fillen wurden Absorptionslinien in Spektra von Nachglithen gemessen, der
jeweilige Afterglow muf sich also in oder hinter einer absorbierenden Struktur wie einer
Gaswolke befinden, deren Rotverschiebung sich aus den Linien bestimmen lafit — die
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Abbildung 1.10: Afterglow-Spektra von: a) GRB000301c 5 Tage nach dem Ausbruch, vom Ra-
dio bis in den UV-Bereich, die nach unten gerichteten Dreiecke sind upper limits, die Linien
stellen verschiedene theoretische Modelle dar [131], b) GRB970508 vom Réntgen- bis zum
Radio-Bereich, aufgenommen 12.1 Tage nach dem Burst [60], die durchgezogene Linie stellt das
theoretische Spektrum dar.

Entdeckung von Afterglows ermdglichte die ersten direkte Entfernungsbestimmung zu
Gamma-Ray Bursts, siehe z.B. Tabelle 1.1.

Manche Afterglows zeigen ein niedriges Maf} an Polarisation: fiir GRB990510 wurden 1.7%
Polarisation festgestellt [27, 170], GRB990712 zeigt eine zeitlich variable Polarisationsrate
zwischen 1.2% und 2.9% [144], was unerwartet niedrig ist, da von Synchrotronstrahlung
eine Polarisation von bis zu 60-70% erwartet werden kann [145].

1.3 Beobachtungen: Verteilung und Gesamtenergie

Die Messung der Verteilung von Gamma-Ray Bursts am Himmel spielt eine grofie Rolle
bei der Antwort auf die Frage, ob sie galaktischen oder extragalaktischen (kosmischen)
Ursprungs sind. Durch Wissen um die Entfernung und den auf der Erde gemessenen Strah-
lungsflul erhélt man die Moglichkeit, eine Abschitzung der von GRBs emittierten Ge-
samtstrahlungsenergie durchzufiihren und dadurch u.a. die méglichen Ursachen fiir diese
Phénomene einzuschrinken. Wihrend seiner Funktionsdauer konnte BATSE etwa einen
Gamma-Ray Burst pro Tag registrieren, und so einen groflen Katalog von Ausbriichen
anlegen [123].

1.3.1 Ré&umliche Verteilung

Wenn Gamma-Ray Bursts homogen verteilt wiren, sollte die gemessene Strahlungsfluf}-
verteilung einem Potenzgesetz mit Index —3/2 gehorchen, wie das folgende vereinfachte
Argument andeutet (siehe z.B. [65]): angenommen, GRBs seien Standardkerzen, hitten
also alle dieselbe Leuchtkraft bei derselben Wellenlinge. Fiir den gemessenen Strahlungs-
flu F, bei einer Burstentfernung von 7, gilt also Fyy o< 75 2. Die Gesamtzahl Z(> F) der
Ausbriiche mit Fliissen F' > Fj ist proportional zum Volumen Vj, in dem sie beobachtet
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Abbildung 1.11: Dargestellt ist die kumulative Anzahl der Bursts oberhalb eines Strahlungs-
flusses P (doppelt-logarithmisch, siehe 1.3.1) Durchgezogene Linie: BATSE Bursts; gepunktete
Linie: Gerade mit Steigung -3/2 zum Vergleich [92, 65].

werden konnen, also Z (> Fp) oc 13 = Fy 3/ (im euklidischen Raum). Fiir eine homogene
Verteilung wiirde man also fiir eine Kurve mit log Z(> Fp) gegen log F, aufgetragen eine
Steigung von —3/2 erwarten.

Auf Abbildung 1.11 erkennt man, daf fiir schwache GRBs die gemessene Verteilung von
einer homogenen abweicht, es , fehlen“ schwache Bursts. Bereits 1985 konnte dies mittels
Ballon-Experimenten festgestellt werden, allerdings war damals noch nicht absehbar, ob
es sich nicht um einen Beobachtungs-Bias des Experiments handelte [109]; spétestens

seit BATSE ist dieser Zweifel ausgeriumt — zumindest schwache GRBs sind inhomogen
verteilt [92].

1.3.2 Winkelverteilung

Abbildung 1.12 zeigt mehr als 2700 von BATSE gemessene Ausbriiche und ihre Positio-
nen an der projizierten Himmelskugel. Es konnten auf keiner Winkelskala Korrelationen
oder Ansammlungen von Ausbriichen festgestellt werden [110], die iiber eine zufillige Ver-
teilung herausgehen — die Ausbriiche sind isotrop verteilt. Dieses Ergebnis sorgte 1992
fiir eine grofe Uberraschung innerhalb der Forschungsgemeinde, da von vielen erwartet
worden war, dal GRBs innerhalb der Milchstrafle verteilt seien.
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Abbildung 1.12: Die Verteilung von 2704 BATSE-Bursts aus dem 4B-Katalog in Galaktischen
Koordinaten. Die einzelnen Bursts sind isotrop verteilt [8].

1.3.3 Die ,,grofle Debatte*

Die Inhomogenitidt der Verteilung zeigt, dal Gamma-Ray Bursts nicht innerhalb einer
Entfernung einiger hundert pc '° ihren Ursprung haben kénnen. Durch die Isotropie wur-
de ausgeschlossen, daf} sie von grofleren Distanzen, aber noch innerhalb der Population
der galaktischen Scheibe kommen kénnen [110] — die Struktur der Galaxis miifite zu
erkennen sein. Diese Entdeckung fiihrte zu einer sogenannten , Great Debate“ ! iiber die
tatsdchliche Entfernung zu Gamma-Ray Bursts.

Galaktisches Halo Auf der einen Seite gab es die Meinung, dal GRBs sich innerhalb
eines spirischen Halos um die Milchstrafie befinden [18; 99, 106]; um den Anisotropie-
Effekt durch die Distanz des Sonnensystems vom Zentrum der Milchstrafle auszugleichen,
muf} der Radius R dieses Halos R > 100kpc betragen [20, 76, 73]. Gegen diese Hypothese
spricht, dafl sonst keine Beobachtungen auf die Existenz eines solchen Halos hinweisen.
Als Quellobjekt von GRBs wurden schnelle Neutronensterne vorgeschlagen, die durch
den RiickstoB8 bei ihrer Entstehung die galaktische Ebene verlassen hitten (z.B. [75]).
Mit einer typischen Entfernung R, von R, = 100 kpc und einem typischen Energiefluf}
von f; = 107% cm ™2 s7! ergibt sich in diesen Szenario als Luminositét fiir einen isotrop

abstrahlenden GRB Lj, = 47 f,R} ~ 10*? erg s .

101 pe=1 parsec= 3.09 x 10'® cm~ 3.26 Lichtjahre
"Dije ,Great Debate“ beschreibt genaugenommen eine Diskussion zwischen Donald Q. Lamb und
Bodhan Paczynski, die bei der Diamond Jubilee Debate 1995 zu diesem Thema gefiihrt wurde.
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Kosmologischer Ursprung Desweitern wurde ein kosmischer Ursprung vorgeschla-
gen, Gamma-Ray Bursts sollten demnach Gpc entfernt sein, auf diesen Distanzen scheint
Materie isotrop verteilt zu sein [124, 125, 127]. Den Mangel an schwachen Burst, die
im Durchschnitt weiter von uns weit sein sollten, kann man dann durch kosmologische
Zeitdilatation erkldren: die Ereignisrate hierfiir ist um den Faktor 1 + z, wobei z die kos-
mologische Rotverschiebung ist, verringert. Den Mangel-Effekt verstirken noch das um
denselben Faktor rotverschobene Spektrum (ein anderer Teil des Spektrums wird beob-
achtet) und der auf diesen Skalen nicht mehr euklidische Raum [124, 125, 106]. Mit einer
Distanz von Ry = 3 Gpc ergibt sich vereinfacht (ohne Rotverschiebung) mit f; wie oben
eine Leuchtkraft von L, ~ 10°! erg s~

1.3.4 Entfernung von GRBs

Direkte Entfernungsmessungen von Gamma-Ray Bursts sind erst mit der Entdeckung
von Afterglows moglich geworden. Im optischen Nachgliihen von GRB970508 konnten
Absorptionslinien gefunden werden, die einer Rotverschiebung von z = 0.835 entsprachen
[116]. Damit war die Annahme bestétigt, da GRBs kosmologischen Ursprungs sind.

In nicht allen Fillen war es moglich, Rotverschiebungen aus Afterglow-Linien zu erhal-
ten; manchmal wird eine Galaxie gefunden, die als Heimat des GRB in Frage kommt
und deren Distanz bestimmt (siehe Tabelle 1.1). Eine andere Methode benutzt das Vor-
handensein von Lyman-a-Absorptionmerkmalen in Afterglow-Spektra, wenn vorhanden.
Die Entfernungen der beiden bisher am weitesten entfernten Ausbriiche GRB971214 mit
z = 3.418 (das entspricht etwa 10'° Lichtjahren, je nach verwendeter Hubble-Konstanten)
und GRB000131 mit z = 4.5 wurden auf diese Art bestimmt [4, 97]. Inzwischen ist es
gelungen, fiir etwa 15 Ausbriiche Entfernungen zu bestimmen, einige davon sind in Tabel-
le 1.1 dargestellt. Die durchschnittliche Rotverschiebung von Gamma-Ray Bursts betrigt
demnach z; ~ 1.1.

Aus einer indirekten photometrischen Methode ergaben sich Hinweise, dafl der
GRB980329 bei z ~ 5 liegen konnte, eine Bestitigung durch eine spektroskopische Me-
thode steht noch aus [54].

Generell ist die Distanzbestimmung einzelner Ausbriiche schwierig, da sich selten eine
passende Heimatgalaxie eindeutig zuordnen 14t oder Linien nicht zu erkennen bzw. zu-
zuordenen sind, selbst wenn ein Afterglow identifiziert werden kann.

1.3.5 Gesamtenergie

Die Entfernungsbestimmung durch Rotverschiebung ermdoglicht eine Abschitzung der
durch einer Gamma-Ray Burst im Gamma-Bereich emittierten Gesamtenergie. Mit dem
gemessenen Gesamtenergie pro Einheitsfliche F =~ f; x ¢ (mit f; wie in 1.3.3 und
der Burstdauer t) stellt sich die Gesamtenergie fiir eine sphérische Geometrie dar als
Esn = 41 x D?* x F, wobei D = Dy /+/1+ z die durch die Rotverschiebung korrigierte
Distanz und Dy, die Leuchtkraftdistanz '? sind [65]. Man erhélt so Werte von 105! erg fiir

2D, = (2¢/Ho)(1 + z — /1 + 2), fiir ein flaches Universum, Hy & 70
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GRB | 970228 | 970508 | 970828 | 971214 | 980329 | 980425 | 980613 | 980703
z 0.695' | 0.835 | 0.958' | 3.412% | >3.9' | 0.0085' | 1.096" | 0.967

GRB | 990123 | 990510 | 990712 | 991208 | 991216 | 000301 | 000131 | 000911
z 1.600 1.619 0.43 0.706 1.021 | 2.0335 4.5% | 1.0585

Tabelle 1.1: Einige Entfernungen von GRBs in Rotverschiebung z, bestimmt (1) aus der Rot-
verschiebung der vermuteten Heimat-Galaxien, (2) aus Lyman-a-Absorption im Afterglow-
Spektrum, die anderen aus der Rotverschiebung der optischen Afterglows. Quellen: [37, 115,
33, 96, 160, 35, 34, 36, 164, 58, 38, 165, 23, 4, 138].

einen typischen Ausbruch von mehreren Sekunden Dauer bis etwa 3 x 10°* erg fiir den
Fall des GRB990123, der das schon erwéhnte optische Gegenstiick aufwies und der als der
energiereichste beobachtete Burst gilt. Zum Vergleich sei erwihnt, dal eine Supernova
elektromagnetisch 10*® — 10%® erg abstrahlt und das Ruhmassefiquivalent der Sonne etwa
1054 erg betrigt. Sollten Gamma-Strahlen Ausbriiche nicht isotrop abstrahlen, sondern
z.B. nur einen Raumwinkel €} < 47 iiberdecken, so reduziert sich die Gesamtenergie zu
ECOHZQXDQXF.

Mit einer isotropen Leuchtkraft in der GréBenordnung von 10°! erg s=! sind Gamma-Ray
Bursts wihrend ihrer kurzen Lebensdauer die leuchtstirksten Objekte im Universum.

1.3.6 Vorgingerobjekte und Heimatgalaxien

Welche Art von Objekten fiir die Entstehung von Gamma-Ray Bursts verantwortlich sind,
hat sich bisher einer direkten Beobachtung entzogen. Die grolen Entfernungen, die Unvor-
hersehbarkeit eines Ausbruchs und die Kompaktheit der Quellen haben die Entdeckung
von Vorgidnger-Objekten verhindert.

Es gibt Hinweise darauf, dal Gamma-Ray Bursts in sternformenden Galaxien und Stern-
entstehungsgebieten gelegen sind, was sie mit Objekten, wie sie in solchen Gebieten
vorkommen sollten, in Verbindung bringt. Eine Untersuchung von Afterglows mit dem
Hubble Space Telescope (HST) ergab, dal GRBs in Gebieten ihrer Heimatgalaxien mit
starkem UV-Hintergrund (im Ruhsystem der entsprechenden Galaxie) entstehen [17] —
ultraviolettes Licht wird hauptsichlich von grofien und jungen Sternen produziert. Aus
Extinktionsbestimmung von Rontgenspektra (ebenfalls im Ruhsystem der Galaxie) erga-
ben sich Wasserstoff-Liniendichten von Nz = 10?2 — 10?*cm~2, was der von Galaktischen
grofien molekularen Wolken entspricht [64], die Sternentstehungsgebiete sind. Die Ex-
tinktion bei Afterglows im optischen ist allerdings um den Faktor 10-100 kleiner als die
Rontgenextinktion erwarten liefle (sieche Abbildung 1.13); dies mag daran liegen, daf} die
harte Strahlung des eigentlichen Burst den fiir die Extinktion verantwortlichen Staub in
der GRB-Umgebung zerstort, bevor der Afterglow beginnt [65, 57, 167].

Die Verbindung mit Supernovae 1998 wurde die Supernova SN1998bw im Bereich
der Fehlergrenzen fiir die Lokalisierung des GRB980425 gefunden [61]. Die sich ausbrei-
tende Radio-Shell dieser Supernova vom Typ I, bewegt sich mit einer Geschwindigkeit
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Abbildung 1.13: Wasserstoff-Liniendichten (column densities) Ny aufgetragen iiber der opti-
schen Extinktion im V-Band Ay g, beides fiir die Ruhsysteme der jeweiligen Heimatgalaxien
fiir einige Bursts. Die getrichelte Linie stellt die durchschnittliche Liniendichte einer galakti-
schen grolen Molekiilwolke mit 170 Mg pc? (giant molekular clouds) dar, die durchgezogene
Linie zeigt die Werte fiir die Milchstrafle) [65, 64, 136, 154].

von etwa 0.85¢ (Lorentzfaktor ' & 2) [97], was mit groflen Abstand der bisher héchste
bekannte Wert ist. Auch der GRB980425 war ein ungewohnlicher seiner Art: mit einer
Rotverschiebung von z = 0.0085 liegt er deutlich n&her als alle anderen GRBs mit be-
kannten Distanzen, seine isotrope Gesamtenergie Fy,, ~ 10%® erg liegt mehrere Grofien-
ordnungen unter der eines typischen GRB. Die zeitliche und rdumliche Nihe dieser beiden
ungewohnlichen Quellen lassen einen Zusammenhang zwischen ihnen vermuten [61, 97].

Diese Entdeckung l6ste die Suche nach weiteren Spuren von Supernovae, insbesondere in
Afterglow-Spektra und -Lichtkurven, aus.

In der Lichtkurve des GRB980326 wurden weitere Hinweise gefunden. Hier wich der spéte
Afterglow stark von einem Potenzgesetz-Abfall ab, er wurde nach etwa einer Woche stéirker
und hatte ein lokales Maximum nach etwa 20-30 Tagen, bevor er verschwand. Die Strah-
lung des spéten Afterglow war deutlich ,,réter” als aus Extrapolation des friihen erwartet.
Dies Verhalten kann einer Supernova vom Typ I,/ bei z = 1 zugeschrieben werden, die
ein Strahlungsmaximum nach etwa ~ 20/(1 + z) Tagen aufweisen sollte [16]: eine Ad-
dition eines Supernova I.-Spektrums zu einem Potenzgesetz-Abfall kann die Lichtkurve
modellieren wie Abbildung 1.14 zeigt.

Ein #dhnliches Verhalten war in der Lichtkurve von GRB970228 zu finden. Hier konnte
eine Addition einer mit der bekannten Entfernung des Bursts von z = 0.695 ([17]) rot-
verschobenen SN-Lichtkurve zu einem ,normalen “ Afterglow den zeitlichen Verlauf des
Afterglows darstellen [142, 63].
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Abbildung 1.14: Links: Lichtkurve des GRB980326 im R-Band. Die Linien zeigen den theoreti-
schen Verlauf eines abfallendes Potenzgesetz addiert zu SN-Lichtkurven (mit Rotverschiebungen
zwischen z = 0.5 bis z = 1.6). Rechts: Die vollen Punkte mit Fehlerbalken und Upper Limits
zeigen das Spektrum des optischen Afterglows von GRB970228 vom 30. Mirz 1997. Die offenen
Punkte zeigen das um z = 0.695 rotverschobene Spektrum der SN1998bw. Aus [65, 16, 63].

In einem anderen Erkldrungsversuch wird durch Staub aus der GRB-Umgebung reflek-
tiertes und gestreutes Licht des Afterglows dazu benutzt, die ungew6hnlichen Strukturen

der Afterglows der Supernova-verdichtigen Bursts zu beschreiben — sogenannte ,,dust
echoes® [167, 43, 143].
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1.4 Theorien und Modelle

1.4.1 Kompaktheit und Zeitskalen

Wie schon erwidhnt (1.1), handelt es sich bei Gamma-Ray Bursts um Quellen, deren
klassische maximale Ausdehnung R von ihrer typischen Variabilitéitszeitskala 6t gegeben
ist mit R = ¢ x 6t und etwa R = 300 km betragt.

Das entspricht etwa 30 Radien eines Neutronensterns, es handelt sich also um eine sehr
kompakte Quelle, die die hochenergetischen Photonen eines GRB emittiert. Diese Photo-
nen konnen iiber - v-Wechselwirkung et-e -Paare erzeugen. Damit dieser Prozef statt-
finden kann, muf} die Energie der Photonen im Schwerpunktsystem der Wechselwirkung
mindestens so grof sein, wie die Ruheenergie der neuen Teilchen und Antiteilchen (jeweils
mec? = 0.511 MeV mit m, = Elektronen-Ruhemasse), also muf} gelten

¢ > 2(m,c?) .
€1(1 — cosf)

Die so erzeugten Paare erhohen wiederum die Rate der Comptonstreuungen, der die Pho-

tonen unterliegen.

Die optische Tiefe T,, fiir ein Photon der Energie e; ein Gebiet der Grofle R, das mit

Photonen der Energie €; und der differentiellen Dichte n(e;) gefiillt ist, zu durchqueren

kann nach [68, 107] geschrieben werden als:

(1.3)

R
Tyy = 1 / dein(er) /dQ (1 —cosf) oy, (). (1.4)
7r
Hierbei bedeuten € = (e;62/m?2c*)(1—cos 6) und o, entspricht dem Wirkungsquerschnitt
fiir die Paar-Produktion — diese ist in Abbildung 1.15 graphisch dargestellt. {2 ist der
Raumwinkel, iiber den integriert wird. Die Photonendichte n(e) kann fiir eine isotrop
abstrahlende, optisch diinne Quelle aus der Leuchtkraft L {iber die Beziehung

L= 47TR26/d667’L(€) (1.5)

bestimmt werden.
Die Kompaktheit einer Quelle kann nun nach [70] definiert werden als

. LO’T
"~ 4rRm,c3’

k (1.6)

was sich direkt aus beobachtbaren Parametern bestimmen 148t; o7 = 6.65 x 10 25cm 2
ist der Thomson-Streuquerschnitt. Fiir Gamma-Ray Bursts ergibt sich mit L = 105! erg
und R =3 x 107 cm ein Wert von

kGRB ~ 1013

— zum Vergleich hat ein AGN (Active Galactic Nucleus) typischerweise eine Kompaktheit
von kAGN ~ 103.
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Abbildung 1.15: Der Wirkungsquerschnitt fiir Paarerzeugung bei Photonen der Energien ¢; und
€2 in Einheiten des Thomson-Wirkungsquerschnitts [107].

Zum Zwecke der Vereinfachung seien folgende Annahmen gemacht: die Photonendichte
148t sich schreiben als Potenzgesetz der Form n(e) = nge™? in einem Intervall €., < € <
€maz Und o, 188t sich als Dirac-é-Funktion ndhern. Dann kann Gleichung (1.4) integriert
werden zu

1

€9 p—1
7_’77(62) ~ _n(eminaemawap) (m 02) k. (17)

=~

Hier wird eingefiihrt

n=02-p)/(E —el)  firp#2,

n = [In(€maz /€min)] " fiir p = 2. (1.8)
Setzt man nun einen typischen Wert von p = 2 ein, was zu n =~ 0.1 relativ unabhéngig
VON €4, UNd €, fiihrt, so erhilt man fiir 1 MeV-Photonen bei einem GRB eine optische
Tiefe von

TyyGRB ~ 1012. (19)

Es sollte bei dieser hohen optischen Tiefe keine hochenergetischen Photonen aus der Quelle
austreten konnen, sie wiirden ihre Energie verlieren und das Spektrum thermalisiert wer-
den, was scheinbar den Beobachtungen hochenergetischer und nicht-thermischer Spektra
widerspricht.
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In der Literatur ist dieses Paradoxon als ,problem of compactness“ bekannt, es ist in
dhnlicher Form schon bei Phénomenen wie variablen Radioquellen aufgetreten [140].

Da in Gleichung (1.7) die optische Dicke stark von der Gesamtleuchtkraft abhéingt und
diese von der Entfernung der Bursts, wurde das Kompaktheitsproblem lange Zeit als
Argument dafiir benutzt, dal GRBs sich in der Milchstrale befinden miifiten.

1.4.2 Relativistische Effekte

Bevor eine Losung des Kompaktheitsproblems naher behandelt wird, soll an dieser Stelle
kurz auf Effekte relativistischer Bewegung eingegangen werden. In diesem Fall ist nicht die
relativistische Bewegung einzelner Teilchen gemeint, sondern kollektive Bewegungen, wie
sie zum Beispiel in Strémungsbewegungen von Plasma vorkommen.

Einer solchen Bewegung einer Strahlungsquelle sei ein Geschwindigkeitsbetrag v zuge-
ordnet mit v = fc. Die Richtung der Geschwindigkeit schliefe mit der Sichtlinie zum
Beobachter einen Winkel 6 ein (gemessen im Bogenmaf}) und die Distanz zwischen Quelle
und Beobachter sei D. Die mit v bewegte Quelle kann durchaus in ihrem Ruhsystem re-
lativistische Teilchen besitzen, die zum Beispiel Synchrotronstrahlung emittieren. Sie sei
optisch diinn.

Variablen, die sich auf das mitbewegte System der Quelle beziehen, werden im Folgenden
einfach gestrichen, z.B. j/, solche im Ruhsystem des Beobachters werden nicht speziell
markiert.

Der Doppler-Faktor und die Leuchtkraft Mit den vorausgegangenen Bezeichnun-
gen 148t sich als erstes der Lorentz-Faktor wie gewohnlich definieren:
1

= —un—— 1.10
1— (v?/c?) ( )

Desweiteren wird der Doppler-Faktor ¢, eingefiihrt mit

6, =T"1(1—Bcosh)™", (1.11)

dessen Wert sehr empfindlich reagiert auf Winkelinderungen; man kann zeigen, daf} fol-
gende Nédherungen gelten:

5y~ T fir 0 <I7', (1.12)
6y ~ 71 fir 1<6. (1.13)
Der spezifische Emissionskoeffizient j, ist definiert als
dw
i, = 1.14
= dtddy (1.14)

und gibt die von einer Quelle emittierte Energie pro Zeiteinheit, Raumwinkel, Frequenz
und Volumen an (Einheit: erg ster ! cm™ Hz~! s71), wobei n die Dichte der Emittenden
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angibt [145] und die anderen Variablen wie unten definiert werden. Als beobachtbare
Grofe spezifischer Flufl wird verwendet

S, (v) = %dv, (1.15)

wobei die Integration iiber das emittierende Volumen ausgefiihrt wird.
Um j, in das mitbewegte System zu transformieren, werden die einzelnen Gréfien aus
Gleichung (1.14) einzeln transformiert nach [107]:

Frequenz dv' = 4, 'dv

Energie dW' = §;1dW

Zeit dt' = T'dt

Dichte der Emittenden n' = I'"'n
Raumwinkel d' = 62d(2

Zusammengefasst ergibt sich also
G = 0y (1.22)

und damit kann die Gleichung (1.15) in das mitbewegte System transformiert werden zu
S,(v) = & / il (/)dV/ D2 (1.23)

Unter der Annahme, daf} der spezifische Emissionskoeffizient im mitbewegten System die
Form eines Potenzgesetzes mit j!, oc v'~* besitzt, erhilt man

S, (v) = 8+ / il dV/ D2, (1.24)

Fiir eine kugelférmige (im mitbewegten System) Quelle ergibt eine Integration des spezi-
fischen Strahlungsflusses iiber das Volumen (Kugel mit Radius D) und die Frequenz eine
Beziehung zwischen der beobachteten Luminositét und der mitbewegten (intrinsischen)
[107]

L=6L. (1.25)

Fiir andere Geometrien und Spektra ergeben sich etwas andere Zusammenhinge, qualita-
tiv dndert sich aber nichts daran, dafl man an dieser Gleichung die groflen Auswirkungen
erkennt, die relativistische Bewegung einer Strahlungsquelle auf die beobachtbaren
Parameter haben kann: z.B. erscheint eine direkt auf den Beobachter zu bewegte Quelle
um Groflenordnungen heller als im Ruhsystem, wihrend sie von der Seite betrachtet
deutlich schwicher zu sehen ist.

Ein anderer Effekt der relativistischen Bewegung einer Strahlungsquelle ist das sogenann-
te ,Beaming®. Ein im mitbewegten System eines Teilchens oder Korpers isotropes Strah-
lungsfeld wird von einem ruhenden Beobachter als kegelihnliche Struktur mit einem Off-
nungswinkel von ¢ ~ 1/I" um die Bewegungsrichtung gesehen [145]. In der Uberlagerung
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vieler Teilchen mit einer gemeinsamen Stromungsgeschwindigkeit ergibt sich daraus, dafl
ein Beobachter nur Photonen aus einem Kegel mit demselben Offnungswinkel empfangen
kann (der beobachtbare Raumwinkel entspricht ~ 1/¢?). Das bedeutet unter Anderem,
daB ein Beobachter einen auf ihn zukommenden Jet mit Offnungswinkel grofier als ¢ nicht
von einer sphirischen Emission unterscheiden kann.

1.4.3 Lo6sung des Kompaktheitsproblems

Mit den Transformationen des vorigen Abschnitts 148t sich das Kompaktheitsproblem
durch relativistische Bewegung der Quelle mit zugehérigem Doppler-Faktor 6, > 1 eines
Gamma-Ray Bursts 16sen [107]. Aus den Gleichungen (1.17), (1.18) und (1.25) ergeben sich
folgende Anderungen, die die Kompaktheit und optische Tiefe einer Quelle beeinflussen:

e Die Energie der beobachteten Photonen E., unterscheidet sich nach E, = (L,E;
von der im mitbewegten System, bei Bewegung auf den Beobachter zu sind sie
blauverschoben (46, > 1).

e Die Variabilititszeitskala 6t erscheint als ¢ = §, '6#', ist also im mitbewegten System
grofler als im beobachtenden.

e Die Quelle erscheint heller: L = §2L'.
Fiir die Kompaktheit ergibt sich damit und aus Gleichung (1.6)

L &L
hoc = <t o O, (1.26)

womit die optische Tiefe 7,, fiir Paarerzeugung nach Gleichung (1.7) fiir s = 2 erscheint
als
Tyy X kEy = (60k) (6, E") o 697, . (1.27)

vy

Die Reduktion der optischen Dichte hat anschaulich damit zu tun, daf§ die Photonen im
mitbewegten System um I' weicher sind als im Beobachtersystem, also nur wenige Elek-
tronen die notige Energie zur Paarerzeugung haben. Auflerdem kann die Quelle gegeniiber
der naiven Abschiitzung (Gleichung (1.1)) um den Faktor I'? groBer und immer noch auf
derselben Zeitskala variabel sein.

Damit die beobachteten hochenergetischen Photonen aus einem Gamma-Ray Burst ent-

kommen konnen, muf} gelten
= ?—g <1, (1.28)

was fiir Gamma-Ray Bursts (siehe Gleichung 1.9) ab ¢, > 100 erreichbar ist.
Man sieht also, dafi relativistische Bewegung einer Quelle das scheinbare Paradoxon Kom-

paktheitsproblem auf natiirliche Weise 16sen kann, ohne auf ,neue Physik* zuriickzugrei-
fen. Es tritt im Ubrigen auch bei anderen Arten von Quellen auf, insbesondere bei AGN,
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deren Dopplerfaktoren in der Gréflenordnung von 5 — 10 allerdings deutlich geringer aus-
fallen (z.B. [140, 15]).

Wenn eine Energie, wie GRBs sie erreichen kénnen, in ein rdumlich stark eingegrenztes
Plasma mit relativ geringer Masse —in der GréBenordnung von 107> Sonnenmassen—
gepumpt wird, kann dieses tatséichlich ultrarelativistische (I' > 1) Geschwindigkeiten
erreichen [14, 113, 130]. Ein solches Plasma diirfte hauptséchlich aus leichten Elektronen
und Positronen bestehen, und eine im Vergleich zu diesen geringe Anzahl an Baryonen mit
sich fiithren [113, 130]. Diese Leptonen sind aufgrund ihrer geringeren Masse leichter zu
beschleunigen und zum Emittieren von hochenergetischer Gamma-Strahlung zu bringen
als Protonen.

1.4.4 Synchrotron- und IC-Strahlung

Geladene Teilchen, die sich in Magnet- oder Strahlungsfeldern bewegen, geben elektroma-
gnetische Strahlung ab. Fiir relativistische Teilchen in relativ diinnen astrophysikalischen
Medien auflerhalb kompakter Objekte oder Sternen sind hauptsédchlich der Synchrotron-
und der Inverse Compton-Effekt Ursachen fiir solche Abstrahlung. Diese sollen hier kurz
dargestellt werden.

Ein Elektron, das in einem Magnetfeld Spiralbewegungen ausfiihrt, strahlt Leistung in
Form von Photonen ab. Hier soll ein kurzer vereinfachter Uberblick iiber die Eigenschaften
der Synchrotronstrahlung, wie sie im Zusammenhang mit GRBs und anderen Gebieten der
Astrophysik im Allgemeinen verwendet wird, gegeben werden [107, 145], die Betrachtung
erfolgt in einem Laborsystem.

Seien B der Betrag der magnetischen Induktion des Magnetfeldes (im Allgemeinen nicht
ganz korrekt als , Feldstérke“ bezeichnet), e die Elementarladung, 7. der Lorentzfaktor
der Geschwindigkeit des Elektrons, o der Winkel zwischen Elektron-Geschwindigkeit und
Magnetfeld (,,pitch-angle“) und m, und ¢ wie iiblich Elektronenruhemasse und Lichtge-
schwindigkeit.

Die Frequenz der Spiralbewegung wird magnetische Gyrofrequenz genannt und betragt

B
vy = —— . (1.29)
YeMeC

Das Einzel-Spektrum der Synchrotron-Strahlung besteht aus Oberfrequenzen von v, mit
einem Maximum nahe bei der sogenannten kritischen Frequenz

_ 37ZeBsina (1.30)

cr
dmrmec

Im Allgemeinen wird eine Vereinfachung dahingehend vorgenommen, dafl das Elektron
nur mit einer einzigen Frequenz v; nahe bei v, abstrahlt, z.B.

7 (1.31)
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wobei der genaue Wert fiir 14 nach praktischen Gesichtspunkten auch anders gewéhlt
werden kann (die sogenannte Dirac-6-N#herung).

Die Strahlungsleistung von Synchrotron-emittierenden Elektronen kann geschrieben wer-
den (errechnet aus der Larmor-Gleichung und gemittelt iiber alle «) als

dE, 4 4
Psyn = - < dt )syn = gO'TCﬁ2’Y§Ub ~ gO'TC’)/gUB. (1.32)

Hierbei ist Up = B?/8rm die Energiedichte des Magnetfeldes und E. die Energie des
Elektrons E, = vy,m.c?. Daraus ergibt sich die Zeitskala fiir Energieverlust durch Syn-
chrotronstrahlung als
_ E. _, bmmec

T = 4B, Jdt © ory B2
was zeigt, dafl je hoher die Energie von Elektronen ist, desto schneller sie abgestrahlt
wird.
In der Astrophysik treten haufig nichtthermische Elektronen-Verteilungen in Form von
Potenz-Gesetzen in Energie wie N(v,.) o 77 fiir ein Intervall v,in < ve < Vi auf, die
einem Synchrotron-Prozefl unterliegen und dabei nur langsam kiihlen (d.h. die Verteilung
der Elektronen wird durch den Energieverlust der Strahlung nicht geindert). Das resultie-
rende Spektrum erhélt man durch Faltung der Einzelelektronen-Emissivitét js(v) mit der
Elektronenverteilung. Es wird gebildet von der gemeinsamen Einhiillenden der j,(v) und
ergibt ebenfalls ein Potenzgesetz j;()~® mit dem spektralen Index a = (p — 1)/2, giiltig
fiir ein optisch diinnes Medium und fiir ein Frequenz-Intervall v,,,;, < vV < Vjpez, das mit
dem der Lorentzfaktoren zusammenhéngt und grob iiber die Gleichung (1.30) abgeschétzt
werden kann !3. Oberhalb und unterhalb dieses Intervalls wird die Einhiillende nicht mehr
durch das Maximum, sondern durch abfallende Teile des Spektrums geliefert und sieht
deswegen anders aus (fiir Details dazu siehe z.B. [112]).
Die Synchrotron-emittierenden Elektronen kénnen optisch dicht fiir ihre eigene Strahlung
werden (sogenannte SSA — Synchrotron Self Absorption). Dazu wird die Helligkeitstem-
peratur (brightness temperature) definiert als

2,
N 2]€Bl/2 ’

wobei die spezifische Intensitdt I, = j,/ mit [ der Dicke der Quelle in Beobachtungsrich-
tung ist und kp die Boltzmann-Konstante. Die kinetische Temperatur ist gegeben durch

(1.33)

Tp (1.34)

T, = JemeC
3k

Sobald die Temperatur der Elektronen die eines Schwarzkorpers der Intensitéit I, iiber-
schreiten wiirde T, > Tpg, setzt SSA ein fiir Elektronen mit Lorentzfaktoren unterhalb
von

(1.35)

2
3¢,
2mec2v?’

Vssa = (1.36)

13Falls die Elektronen durch Synchrotronstrahlung schnell kiihlen, ergibt sich a = —p/2
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In diesem Bereich wird das Synchrotronspektrum unabhéngig vom zugehorigen Elektro-
nenspektrum gegeben durch
j(v) o 2. (1.37)

Fiir unterschiedliche physikalische Bedingungen ergeben sich also Unterschiedliche
Verldufe der Synchrotronspektra. Im Allgemeinen setzen sich komplette Synchrotron-
spektra aus mehreren Potenzgesetzen zusammen, die an bestimmten Photonenenergien
(,spectal break“) ihre Steigung wechseln, was einen Wechsel in ein anderes physikalisches
Regime bedeutet.

Inverse Compton-Strahlung Der Inverse Compton-Prozefi beschreibt die Streuung
von niederenergetischen Photonen an relativistischen Elektronen hin zu htheren Energien.
Der Wirkungsquerschnitt fiir diesen Prozel hingt stark von der Gréfie

€Erc = ’)/66,,(1 — ﬁe COS 0[0) (138)

ab, die die Energie eines einfallenden Photons im Ruhsystem des Elektrons beschreibt (ab-
gekiirzt ERF-Electron Rest Frame, Groflen in diesem System werden mit dem Subscript
IC gekennzeichnet). Hierbei stehen ¢, fiir die Energie des Photons im Laborsystem, in
dem auch der Lorentzfaktor des Elektrons 7, mit zugehérigem S, und der Streuwinkel 8¢
gemessen werden. Mit z = €7¢/mec? kann der Wirkungsquerschnitt, auch Klein-Nishina-
Querschnitt genannt, geschrieben werden als

orN = ZUT F;x (23?(1”;;) — log(1 + 2@) + % log(1 + 22) — % (1.39)
Dieser etwas unhandliche Ausdruck kann asymptotisch gendhert werden

OKN & OT firrg1 (1.40)

OKN R gaTxl(ln 2z + %) fiire > 1 (1.41)

Fiir x < 1 spricht man vom Thomson- oder klassischen Regime, hier geht die e”—Photon
Kollison elastisch vor sich. x > 1 beschreibt das Klein-Nishina Regime oder Quanten-
Limit, hier erfihrt das Elektron einen deutlichen Riicksto}. Der Wert von oxx nimmt
stark ab, sobald die Kollisionsenergie e;¢ den Wert des Ruhmasseéquivalents des Elektrons
iiberschreitet und fillt dann fiir zunehmendes ¢;- monoton.

Fiir das Thomson-Regime ergeben sich folgende Zusammenhénge: Das Maximum von ¢;¢,
€1C,maz = 27.€, Wird erreicht fiir ;¢ = 7. Aus der Compton-Formel fiir das ERF folgt fiir
die Energie des gestreuten Photons €;¢

€rc
1+ (er¢/m —ec®)(1 — cosbrc,)’

€rc,1 = (1.42)

wobei ;¢ der Streuwinkel ist. Da e;¢ < mec?, ergibt sich €rc1 ~ €1c, also elastische
Streuung, und durch Transformation ins Laborsystem erhilt man

€1 = Ye€ro1[1 + Becos(m — 0rc1)] & Yeere (1 — cosbrc1). (1.43)
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Dieses wird maximal fiir 0;¢1 = 7, so da} €1 = 27.€7¢. Insgesamt ergibt sich
€1,maz ~ 4'7361/ . (144)

Die durchschnittliche Energie des gestreuten Photons ist
4 4
<€ >= 37 € . (1.45)
Interessant ist noch der Energieverlust der Elektronen
P — 4 2. 277 4 2
ICT = gO’Tcﬂe’)/eUph ~ gO’TC’)/eUph . (146)
U, ist dabei die Energiedichte des Photonenfeldes (der , Target“-Photonen).

Ein Vergleich der Gleichungen (1.46) und (1.32) zeigt, dafl zumindest im Thomson-Regime
eine Analogie zwischen dem Synchrotron-Prozel und der IC-Streuung besteht.

Beide hdngen quadratisch vom Lorentzfaktor der Elektronen ab, was sie fiir hochenerge-
tische e~ zu einem potentiell wichtigeren Energieverlustkanal macht als z.B. Bremsstrah-
lung, deren Strahlungsleistung nur linear von 7, abhéingt. Die relative Wichtigkeit von
Synchrotron-Strahlung und IC-Streuung héngt nur vom Verhéltnis der Energiedichte des
Magnetfelds zu der des Photonenfelds ab. Da die Magnetfelder in der Astrophysik recht
niedrig und durchaus starke Strahlungsfelder vorhanden sein kénnen, liefert der Inver-
se Compton-Prozefl im Allgemeinen héherenergetische Photonen als durch Synchrotron-
Strahlung erzeugt werden.

Fiir eine Elektronenverteilung N(v,) o .7 ergibt sich derselbe Zusammenhang fiir den
Index a des Photonenspektrums wie im Synchrotron-Fall, a = (p — 1) /2.

Einige Ergidnzungen zum diesem Thema befinden sich in Appendix A, rigorose Behand-
lungen finden sich z.B. in [145].
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1.4.5 Das GRB-,Standard“-Modell

Aufgrund der Rétselhaftigkeit von Gamma-Ray Bursts hinsichtlich ihrer Ursache und
Entfernung gab es bis 1992 weit iiber hundert Modelle und Theorien, die diese Phinomene
beschreiben sollten (siehe [120] fiir eine Ubersicht).

An dieser Stelle soll nun auf das derzeitige ,,Standard“-Modell eingegangen werden, das
dem Kompaktheitsproblem Rechnung trigt, indem es Gamma-Ray Bursts als relativi-
stische ,, Feuerbille“ beschreibt (siehe [65]).

Dieses Modell 148t sich in drei Phasen zerlegen:

13

e In der ersten Phase wird von einer kompakten Quelle — der ,inneren Maschine “—
auf einer kurzen Zeitskala die gesamte Energie des GRB in einem kleinen Volumen
in Plasma deponiert.

e Aufgrund seines Eigendrucks expandiert dieses energetische Plasma. Die Expansion
kann hochrelativistisch (Lorentzfaktor v > 100) sein, wenn der Baryonenanteil des
Plasmas sehr niedrig ist < 1075Mg [113] — dies ist notwendig, um das Kompakt-
heitsproblem zu umgehen.

e Bei geniigend groflem Radius wird das Plasma optisch diinn und die kinetische
Energie des Plasmas kann in interne Energie umgesetzt und abgestrahlt werden.

Dieses einfache Modell ist sehr allgemein gehalten und 148t vieles offen, insbesondere
die Natur der inneren Maschine ist noch wenig verstanden. Trotzdem hat es mit der
Vorhersage von Afterglows vor deren Beobachtung einen grofien Erfolg zu verzeichnen
gehabt [126, 114]. Desweiteren lassen sich die verschiedenen Phasen fast komplett getrennt
voneinander untersuchen, so ist z.B. fiir eine Untersuchung des Strahlungsverhaltens des
Plasmas eine genaue Kenntnis der inneren Maschine nicht nétig.

Im Folgenden soll vor allem auf den dritten Teil etwas ndher eingegangen werden. Unge-
strichene Grofien bezeichnen weiterhin das Beobachtersystem, gestrichene das mitbewegte.

Um die kinetische Energie des Plasmastroms in interne umzuwandeln, mufi der Plasma-
strom verlangsamt werden, dann kann diese iiber verschiedene Strahlungsprozesse emit-
tiert werden. Fiir Plasmastrome hoher Geschwindigkeit bilden sich unweigerlich Stofifron-
ten aus, an denen die Abbremsung stattfinden kann. Es wurden 2 Modelle von Stofifronten
vorgeschlagen, die die variable Abstrahlung von Gamma-Ray Bursts erkléren sollen: inter-
ne [141] und externe [113]. In beiden Fillen wird von einer zentralen Quelle, der inneren
Maschine, ein Plasmastrom ausgesendet.

Externe Stofifronten In diesem Modell wird angenommen, dafl sich die Stofifront
zwischen dem Plasmastrom und einem externen Medium —eventuell dem Interstellaren
oder einem vor dem Ausbruch von der Quelle emittierten stellaren Wind— bildet (siehe
Abbildung 1.16a). Die innere Maschine erzeugt dabei einmalig eine StoBwelle, etwa
durch eine Explosion, und nimmt im weiteren keinen Einflul mehr auf die Entwicklung
derselben und des Gamma-Ray Bursts. Die Stofifront durchpfliigt das externe Medium
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und sammelt dabei Material auf. Dabei wird sie abgebremst, und ein Teil ihrer kinetischen
Energie wird dabei in innere umgewandelt, die abgestrahlt werden kann.

Die zeitliche Variabilitdt der Strahlungsintensitit wird verursacht durch Inhomogenititen
im umgebenden Medium. Sobald die Stofifront durch Material groferer als normaler Dich-
te des Mediums (,, Wolken “) dringt, ergibt sich ein Maximum der Strahlungsintensitiit.
Insgesamt sollte die Zahl der Wolken im beobachtbaren Kegel etwa der Zahl der be-
obachteten Peaks der Lichtkurve entsprechen, die Variabilitdt und Intensitéit ist an die
rdumliche Verteilung der Wolken gekoppelt.

Die auslaufende, gebremste Stofifront durchlauft dann wihrend des Abbremsens die Pha-
sen des Afterglows. Der eigentliche Gamma-Ray Burst und der Afterglow sind nach dieser
Vorstellung also urséichlich eng verwandt.

Dieses Modell setzt eine Geschwindigkeit der Stoffront voraus, die einem Lorentzfaktor
103 oder mehr entspricht [141]. Um mit einer externen Stoffront mit Lorentzfaktor 7eq;
Gamma-Ray Bursts mit mehr als einem Peak in der Lichtkurve zu erzeugen, mufl die
sphéirische Symmetrie auf einer Winkelskala unterhalb 1/7.,; gebrochen werden [148]
(Jets mit Offnungswinkeln > 1/%est gelten wegen des relativistischen Beamings als
sphérisch).

Fiir einen ndheren Blick auf die Eigenschaften des externen Modells sei angenommen
[65], ein GRB der Dauer T, werde von einer externen StofBfront in einer Entfernung
R.;: von der kompakten Quelle verursacht und habe eine Anzahl Peaks der Lichtkurve
mit gleicher Breite. Um Peaks mit Dauer AT mit T/AT ~ N zu produzieren, miissen
die dafiir verantwortlichen Wolken kleiner sein als Regi/(NVeqzt) [45, 148]. Die Anzahl der
Wolken X mu8 kleiner sein als N, da sich sonst Uberlappungen der Peaks ergéiben, was die
vorgegebene Variabilitit verringerte. Die beobachtbare Fliche des Plasmas ist aufgrund
von Beaming (Rezt/erzt)Q'

Wolkenfliche x Wolkenzahl ~ (Regt/N7eat)” X X
beobachtete StoBfrontenfliche (Rext/Yext)?

< (1.47)

1
N
Héaufig haben Gamma-Strahlen-Ausbriiche eine hohe Variabilitdt mit N > 100. In einem
solchen Fall wird also der Grofiteil der Strahlungsleistung von nur einem geringen Bereich
der Stofifront abgegeben, das System ist hochgradig ineffizient. Wenn man dazu bedenkt,
wie grofl die Gesamtenergie von GRBs ohnehin schon ist, erscheint es unwahrscheinlich,
daBl hochvariable GRBs ein noch um mehrere Grolenordnungen hoheres Energiebudget
zur Verfiigung haben [148, 65].

Unter der Annahme, dal die Liniendichte in Beobachtungsrichtung der Wolken um
mindestens 7., N? grofler ist als die der restlichen Umgebung, gibt es Indizien aus
numerischen Untersuchungen, dafl in externen Stofifronten Effizienzen bis etwa 10%
zu erreichen sind [29]. Wie allerdings diese hochdichten kleinen Wolken entstehen ist
nicht geklart.
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a) b)

Abbildung 1.16: Skizze der Ursache von Variabilitit von GRB bei a) externen und b) internen
relativistischen Stofifronten. Im externen Modell trifft eine einzige Stoflwelle nach und nach
auf Wolken aus dichterem Material als in der Umgebung vorliegt. Im internen Fall werden
viele Stofifronten mit unterschiedlichen Lorentzfaktoren ausgesandt, die beim gegenseitigen
Uberholen und Miteinander Verschmelzen Emissionspeaks erzeugen konnen. Wegen Beamings
kann der Beobachter maximal einen Kegel sehen. Aus [65].

Eine andere Methode, mit externen Stofronten grofle Variabilitit zu erzeugen, erfordert,
daB der Plasmastrom in Form eines Jets mit extrem diinnem Offnungswinkel ¢ < 10~*
emittiert wird. Es gibt allerdings keinerlei weitere Hinweise auf die Existenz oder Theorien
zur Entstehung derart diinner ,Bleistift“-Jets [148].

Unter Anderem diese ungeklirten Punkte haben dazu gefiihrt, daff im Allgemeinen das
externe Modell nicht mehr fiir den eigentlichen Ausbruch verwendet wird, obwohl es sehr
detaillierte Rechnungen und Vorhersagen dafiir gibt [30, 31].

Interne Stofifronten Im Szenarium interner Stofifronten [141] (siehe Abbildung 1.16b)
sendet die kompakte Quelle einen relativistischen Plasmastrom aus, der zeitlich variiert.
Insbesondere der Lorentzfaktor des Plasmas ist unterschiedlich grof3, so daf} sich innerhalb
dieses Flusses Stofifronten ausbilden, wenn schnelleres Material langsameres einholt. An
einer solchen Stofifront wird kinetische Energie dissipiert, was einen Peak der Lichtkur-
ve hervorruft. Die Lichtkurve des Gamma-Ray Bursts folgt hierbei der Variabilitéit der
Quelle. Die Dauer der Entsendung des Plasmastroms entspricht in etwa der Dauer des
Bursts [91]. Abschliefiend bildet sich zwischen dem ausgesendeten Plasmastrom und dem
umgebenden Medium zusitzlich eine externe Stofifront, die fiir das Nachgliihen verant-
wortlich gemacht wird — deswegen wird dieses Modell gelegentlich auch als intern-extern
bezeichnet. In diesem Modell haben Afterglow und eigentlicher Ausbruch unterschiedliche
physikalische Phdnomene als Ursache.

Die Effizienz dieses Modells 1d88t sich durch eine einfache Modellbetrachtung abschétzen
[141]: Angenommen, eine kompakte Quelle sende einen variablen Plasmastrom in Form
vom Plasmaklumpen gleicher Masse aus. Zu den Zeiten ¢; und ¢, mit ¢, — t; = dt werde
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jeweils einer dieser Klumpen (es kann sich dabei auch um Schalen handeln, im Falle
isotroper Emission) losgeschickt, mit unterschiedlichen Lorentzfaktoren I'y > I';. Bei einer
Distanz r, treffen die Plasmaklumpen aufeinander und vereinigen sich zu einem neuen mit
der doppelten Masse. Aus Griinden der Impulserhaltung setzt dieser seine Reise fort mit
einem Lorentzfaktor I's = +/I'1I's. Der Bruchteil der kinetische Energie, der dissipiert

wurde ist also
I'+Ty—2yIhWT
ao Lt i) (1.48)
'+ 1Ty
Fiir I'y = 50 und I'y = 200 erhilt man eine Effizienz von 20%, die Distanz r; wire fiir
diesen Fall r, = 10%cdt ~ 3 x 10'! cm fiir eine Variabilitit 6t = 1 ms. Fiir eine hohe
Effizienz ist eine relativistische Bewegung der Plasma-Klumpen im mitbewegten System

no6tig (['y/T'y > 2), nicht unbedingt hohe Lorentzfaktoren im Beobachtersystem.

Um das Verhalten von internen Modellen etwas genauer darzustellen [141, 69], sei ange-
nommen, eine Quelle der Gréfe Ry ~ 10° cm produziere einen Plasmawind mit durch-
schnittlicher Leuchtkraft von L, = 10°? erg und einer Masseverlustrate von dM/dt =
L, /nc*. Ausgehend von Ry wird der Wind vom eigenen Druck beschleunigt, bis er einen
Sattigungswert von I'y, =~ 1 bei R} ~ nR, annimmt, bei dem die Strahlungs- und Ma-
gnetfeldenergiedichten im Plasma unterhalb der Ruhmassedichte der Baryonen fillt. Der
Wind wird optisch diinn bei

L 1/4 L. /1 52 1/4
Ne R _91tw =92%10°% M . (1.49)
4m,c3 Ry (Ry/106 c¢m)

Sollte n, < n sein, kann der Wind 7 als Sattigungswert des Lorentzfaktors nicht mehr
erreichen, da die interne Energie nicht mehr in Beschleunigung sondern in Strahlung um-
gesetzt wird und dem Plasma entkommen kann; in diesem Fall gilt I",, ~ 7,. Variabilitét
der Quelle auf der Zeitskala 6t fiihrt zu verédndertem Lorentzfaktor des Windes auf der-
selben Zeitskala und zu internen Stoffronten im Plasmastrom bei einem Radius von

2
ry ~ T2c0t =3 x 10 (f—é’;) St cm. (1.50)
Bei dieser Distanz bilden sich eine im mitbewegten System vorwirtsgerichtete und eine
nach hinten gerichtete Stofifront aus (forward und reverse shock), im Beobachtersystem
bewegen sich beide Stofifronten hintereinander auf den Beobachter zu. Bei einer Gesamt-
dauer des Windes von t,, wird etwa eine Energie von L,t, im Plasmastrom ausgestrahlt,
und die maximale Anzahl von Variationen des Plasmastroms ist t,,/6¢t. Abhéngig von der
Art der Variationen der Lorentzfaktoren konnen durch dieses Modell hochkomplizierte
und -variable Lichtkurven entstehen [91]. An jeder der StoBfronten wird kinetische Ener-
gie umgewandelt und auf Elektronen, Protonen und das Magnetfeld verteilt. Zwischen
der Front des Plasmastroms und des umgebenden Mediums bilden sich ebenfalls zwei
Stofifronten (vorwérts und riickwérts), die riickwértige kann laut [150] fiir das optische
Gegenstiick des GRB990123 verantwortlich gemacht werden (siehe 1.1.3).
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Im Allgemeinen wird die Strahlung an einer Stofifront durch Synchrotron- und IC-
Strahlung modelliert. Die Strahlungsmodelle unterscheiden sich dabei hinsichtlich des
Index p der durch die Stofifront beschleunigten Elektronenverteilung N(7.) o 7, P, der
genauen spektralen Form (verschiedene kritische Frequenzen von Synchrotron und IC)
und anderer Parameter, konnen in der Regel aber recht gut an die beobachteten Spektra
gefittet werden, siehe z.B. ([132, 69]). Es gibt Hinweise darauf, daf§ die Strahlungseffizienz
bei deutlich iiber 10% liegt und daff die Energiedichten in nichtthermischen Elektronen
und im Magnetfeld hinter den Stoffronten nahe bei der sogenannten ,Equipartition® liegt,
also einen nennenswerten Bruchteil der kinetischen Energie der Protonen betrégt.
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1.4.6 Afterglow — Theorie

Von allen Aspekten der Gamma-Ray Burst Theorie ist die Afterglows-Theorie der am
weitesten fortgeschrittene und akzeptierte. Es wird davon ausgegangen, dafl sich neben
den internen Stofifronten, die den eigentlichen Ausbruch auslsen, eine weitere Front zwi-
schen dem externen Medium und dem emittierten Plasmastrom bildet. Diese breitet sich
aus und sammelt Material aus der Umgebung auf. Dabei verlangsamt sie sich und emit-
tiert Synchrotronstrahlung. Wihrend des Abbremsens wird die Frequenz der emittierten
Strahlung niedriger und niedriger, dieser Prozefl kann u.U. fiir Monate oder gar Jahre
beobachtet werden (siehe 1.2.1). Da Zeitskalen betrachtet werden, die wesentlich groBer
als die des eigentlichen GRBs sind, kann man diese Theorie relativ unabhéingig von den
Details der Quelle und der internen Stofifronten entwickeln. Die folgende Darstellung folgt
weitestgehend der Modellierung in [65].

Das Afterglow-Spektrum Es wird davon ausgegangen, dafl die externe Stof}front
durch einen Teilchenbeschleunigungsprozefl (siehe die folgenden Kapitel) eine nichtthermi-
sche Verteilung relativistischer Elektronen N(7,.) o 7, ? fiir Lorentzfaktoren der Elektro-
nen 7, oberhalb eines minimalen 7, erzeugt. Sei ¢, der Energieanteil der nichtthermischen
Elektronen, dann 148t sich daraus ,, durch Integrieren iiber N(,) gewinnen. Desweiteren
habe das magnetische Feld hinter der Stofront einen Energieanteil eg (e und e, sind
nach der Energie in Protonen hinter der Stofifront parametrisiert). Der Lorentzfaktor der
StoBfront sei [', die Energiedichte hinter ihr wird dominiert von den dort vorhandenen
und verdichteten Protonen und kann als 4?nym,c* geschrieben werden, wobei m, die
Masse eines einzelnen Protons und 7, ihre Dichte vor der StoBfront in cm™ sind. In
dieser nidherungsweisen Betrachtung wird davon ausgegangen, daf} sich die strahlenden
Plasmaelemente direkt auf den Beobachter zu bewegen (deswegen reicht die Verwendung
des Lorentzfaktors statt des Doppler-Faktors, auch wenn streng genommen nicht alle be-
obachtbaren Plasmaelemente sich in direkter Linie bewegen).

Daraus 14t sich ableiten
p—2m,

=———€l' = r 1.51
Ym b Tm, 630el’, (1.51)
B =0.4\/egn; xI' Gauss. (1.52)

Die Darstellung des Afterglow-Spektrums kann auf vereinfachte Weise auf einige wenige
Parameter zuriickgefiihrt werden wie folgt [149, 65]:

e v, entspricht der Synchrotronfrequenz der Elektronen mit Lorentzfaktor -, und
158t sich mit Gleichung 1.31 im Ruhsystem schreiben als v, ~ (eB/2mm.c)72,.
Transformation in das Ruhsystem des Beobachters durch Blauverschiebung mit I"
und Rotverschiebung durch die Entfernung 1+ 2 und Verwendung von Gleichungen
(1.51) und (1.52) ergibt

2 /2 ;T\
Vm = 1.4 x 108 Hz (1 + 2)7} (06—1> (;—'1) (E) ni/?, (1.53)
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® U, Stellt die sogenannte Kiihlungsfrequenz dar. Sie héngt zusammen mit einem
Lorentzfaktor ... Elektronen mit einem Lorentzfaktor 7, > 7. kiihlen nach
Gleichung (1.33) auf einer Zeitskala, die kleiner ist als die dynamische Zeit des
Systems. vy ist gegeben durch

B2 TN L
Veoor = 1.2 x 10" Hz (1 + 2) (06—'1) (E) ny Y222, (1.54)

wobei t,; die Beobachterzeit in Tagen ist.

® 1, ist die Frequenz, unterhalb der das Spektrum selbstabsorbierend wird. Diese
Frequenz ist gegeben als

6/5 r 28/5
Voo = 93 GHz (14 2) /5 (5—'1) (1—0) n?/5 /5 (1.55)

flir Vepor < Vp,

-1 1/5 /T \8/5
Vo = 87 GHz (1 + 2)~%/ (06—1) (%) (E) /o35 (1.56)

fir vepor > V.

e [}, dient als Normierungkoeffizient des Spektrums. Er errechnet sich aus der Gesamt-
zahl der strahlenden Elektronen 47 R3n, /3 mal dem Strahlungsfluf} eines Elektrons:

F. =920 -2 -2 €B V2T ; 3/2,3

Dabei ist Dy, o5 die Leuchtkraftdistanz in Einheiten '* von 10%® cm.
e p ist der Index des Potenzgesetzes der Elektronenverteilung (s.o.)

Die Steigungen des Spektrums zwischen den 3 kritischen Frequenzen wird durch p
mitbestimmt. Diese Formulierung des Spektrums ist unabhingig von der konkreten
Geometrie und des umgebenden Dichteprofils, da diese nur auf den Lorentzfaktor der
Fliissigkeit und die Teilchendichte Einflul nehmen. In Abbildung 1.10b ist der Afterglow
von GRB970508 zu sehen, das theoretische Spektrum und das gemessene passen gut
zusammen. Die 5 Parameter aus den gegebenen Spektra abgelesen bzw. gefittet, da iiber
die physikalischen Bedingungen des Afterglows nicht geniigend bekannt ist, die Werte
auszurechnen.

Die zeitliche Entwicklung des Spektrums héingt von der Hydrodynamik des Systems ab.
Fiir eine adiabatische Expansion einer externen Stofifront mit Lorentzfaktor I" in ein
Medium mit konstanter Dichte z.B entspricht die von der Stofifront aufgesammelte Masse

141 Jy=1 Jansky=10"26 W m~2 Hz !
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beim Radius R, etwa R®p, wenn p die Dichte ist. Der durchschnittliche Lorentzfaktor eines
Teilchens vom Beobachtersystem aus gesehen entspricht etwa I'? (ein I fiir die thermische
Bewegung der Teilchen im mitbewegten System, eines fiir die Ausbreitungsbewegung).

Die Gesamtenergie ist also E o ['?R3qc?, woraus folgt I' o« R=3/? und T o ¢~3/8, sowie
B\ 12
Vm = 6 x 10" Hz (1 + 2)/? (@) e 1% (1.58)
B \-1/2
Voot = 9 % 10'2 Hz (14 2)~1/2 (W) e 11 (1.59)
B/
Vea =2 x 10° Hz (1 +2)7! (W) e te)/"nd (1.60)
Fp =20 mJy (1+ 2)e,/*n}/ (%) d7’% (1.61)

Fiir andere Umgebungen und hydrodynamische Bedingungen lassen sich dhnliche Bezie-
hungen aufstellen.

Energieverluste durch Abstrahlung wihrend der Expansion kénnen die Dynamik des Af-
terglows mitbestimmen, selbst wenn ¢, deutlich kleiner als 1 ist, da u.U. stéindig neue
Elektronen nachbeschleunigt werden um die hochenergetische Elektronenpopulation zu
erhalten — hier spielt die Zeitskala des Energieverlust durch Strahlung eine wichtige Rol-
le. Der Inverse Compton-Effekt kann mefibaren Einflufl auf Afterglow-Spektren nehmen,
obwohl das Plasma optisch diinn fiir Synchrotron-Strahlung ist. Zum einen kann es eine
hochenergetische Zusatzkomponente im Spektrum geben (siehe Gleichung 1.44), die iiber
der Synchrotronstrahlung liegt. Zum anderen kénnen Energieverluste durch IC-Streuung
die zugrundeliegende Elektronenverteilung verindern und insbesondere v,,, beeinflussen.
Ein deutlicher IC-Beitrag ist zu erwarten fiir ¢, > ep, was bei der Modellierung von
Afterglow-Daten gelegentlich naheliegt [65].

Aus den Verldufen von Afterglow-Lichtkurven kann man eventuell auf diese Art Informa-
tionen iiber z.B. die Dichte der Umgebung gewinnen.

Geometrie des Ausbruchs

Viele astrophysikalische Phinomene spielen sich nicht sphirisch ab, sondern in der Form
von kollimierten Plasmafliissen(,, Jets*). Insbesondere Objekte mit sehr hohen Energiedich-
ten wie z.B. Blazare (hochvariable aktive Galaxien) oder Mikroquasare (Bindre Sternsy-
steme mit kompakten Objekt wie einem Neutronenstern oder schwarzen Loch), die gewisse
Ahnlichkeiten mit Gamma-Strahlen Ausbriichen zeigen —z.B. nicht-thermische Spektrum,
relativistische Bewegung '°— haben hiufig Jets aufzuweisen (siehe beispielsweise [72]).
Da auflerdem bei relativistischen Stromungen der Beaming-Effekt auftritt und selbst von
sphirischen Ausfliissen nur ein Kegel mit Offnungswinkel 1/T" zu sehen ist, lag es nahe,
auch bei Gamma-Strahlen Ausbriichen iiber das Vorhandensein von Jets zu spekulieren.
Ein strahlférmiger Strom mit Energie F wiirde sich in den Lichtkurven von Gamma-
Strahlen Ausbriichen bzw. ihren Nachgliihen bemerkbar machen. Es ist anzunehmen, daf§

5allerdings mit Lorentzfaktoren, die typischerweise in der GréBenordnung von 10 liegen
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der anfingliche Raumwinkel des Jets 6, grofler ist als derjenige, der durch den Beaming-
Effekt gegeben ist, da der Lorentzfaktor [' anfangs sehr grof} ist. Man sieht also nur einen
Teil der Querschnittsfliche des Jets, eine Unterscheidung zwischen Jet und Sphére ist
nicht méglich. Durch die Verlangsamung des Plasmastroms wird der Beaming-Winkel
aber immer grofler, bis er den Wert des Jet-Raumwinkels erreicht. Sobald das passiert,
entsteht ein Unterschied zwischen einer spérischen und einer strahlférmigen Geometrie
fiir den Beobachter: im Falle eines Jets kommt keine weitere beobachtbare Oberfliche mehr
hinzu, wéihrend bei einer Sphére noch strahlendes Material in das Gesichtsfeld kommt.
Dies duflert sich in einer zunehmenden Steilheit des Lichtkurvenabfalls um den Faktor
I'2 o t=3/% [65], was zu einer Zeit t;; fiir die fy ~ 1/T stattfinden sollte. Damit kann der
Offnungswinkel des Jets 6y geschitzt werden aus

E/1 59 1/3 9 8/3
tiee = 6.2 hr (1+2) <M> (—") . (1.62)
nq 0.1

Dieser Ubergang sollte in allen Frequenzbereichen gleichzeitig sichtbar sein, da er nur von
der Hydrodynamik des Systems bestimmt ist — eine kleine Verschiebung kann sich dadurch
ergeben, dafl unterschiedliche Frequenzen des Spektrums eventuell in unterschiedliche Be-
reich des Plasmas bevorzugt abgestrahlt werden.

Neben diesem Effekt konnen allerdings noch andere achromatische, d.h. frequenz-
unabhingige Breaks auftreten, wenn z.B. das Plasma von relativistischer in nichtrelati-
vistische Bewegung iibergeht, eine weitere Energiezufuhr stattfindet oder sich die Dichte
des externen Materials schlagartig dndert.

In Abbildung 1.9 ist ein Beispiel fiir einen vermutlichen Jet-Ubergang zu sehen. Der
entsprechende Offnungswinkel betriigt 6, = 0.08, die Gesamtenergie betrigt 10°' erg
(statt 3 x 10°® erg isotrop).

Die Existenz von Jets verringerte wie schon erwahnt (1.3.5) die benétigte Gesamtenergie.
Neuere Untersuchungen finden [52] insbesondere in Gamma-Strahlen Ausbriichen mit sehr
hoher isotroper Energie Hinweise auf strahlférmige Geometrie. Es scheint dadurch eine
Tendenz zu geben, daf die Gesamtenergie von GRBs eng um etwa 5 x 10%erg verteilt ist
(65, 52].

1.4.7 Die ,,innere Maschine*

Im Rahmen des Feuerball-Modells ist es schwierig, zwischen verschiedenen Arten von
Vorgéngerobjekten zu unterscheiden, da kein direkter Strahlungsbeitrag zu einem Gamma-
Ray Burst erwartet —und wahrscheinlich auch gesehen'¢— wird. Die meistverwendeten Mo-
delle lassen sich in 2 Klassen einteilen: Verschmelzung von bin&ren kompakten Objekten
wie Neutronenstern-Neutronenstern oder Neutronenstern-Schwarzes Loch [41, 118] und
Gravitationskollaps massiver Sterne mit einigen 10 Sonnenmassen — unter anderen fal-
len fehlgeschlagene Supernovae und Hypernovae in diese auch als Kollapsare bezeichnete
Klasse [173, 128].

16his auf das eventuelle Vorhandensein von Supernovae-Beitréigen in Afterglows
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Die Verschmelzung kompakter Objekte, die auf eine Zeitskala von typischerweise < 1s
stattfindet, bietet moglicherweise eine Quelle fiir die immer noch mysteridsen kurzen Aus-
briiche, wenn man dem Modell interner Stofifronten folgt und eine Korrelation zwischen
Quellenaktivitdt und Ausbruch annimmt. Kollapsare sind Kanditaten, Quellen fiir lange
Ausbriiche zu sein [65]. Die mdgliche Verbindung von GRBs mit Supernovae (siehe 1.3.6)
unterstiitzt diese Art von Theorien.

Andere Modelle beschreiben den Spin-down von schnellrotierenden Neutronensternen, die
ihre Energie in Form von hochmagnetisierten Plasma abgeben [13, 156, 161].

Wie schon vorher angedeutet, gibt es noch eine grofle Zahl anderer Vorschlige fiir Gamma-
Ray Bursts, die oft recht exotische Objekte wie topologische Defekte, Quarksterne, Spie-
gelmaterie oder dhnliches als Quelle dieser hochenergetischen Phianomene angeben.
Sollten GRBs Jets und keine sphérischen Explosionen sein, muf eine Vorgingertheorie
in der Lage sein, derartige Strukturen zu liefern.

1.5 Ausblick

Fiir die nahe Zukunft werden mit GLAST (Gamma-ray Large Area Space Telecope)
und Swift zwei Satelliten erwartet, die grofle Moglichkeiten fiir die Gamma-Ray Burst-
Forschung versprechen. Der Start von GLAST wird mit einem beobachtbaren Energie-
bereich von 10 KeV-300 GeV und um einen Faktor 30 verbesserter Auflésung soll 2006
erfolgen. Bereits 2003 soll Swift in einen Orbit gebracht werden, der speziell zur Unter-
suchung von GRBs gebaut wird. Swift soll in der Lage sein, innerhalb von 15 Sekunden
nach Entdeckung eines Gamma-Ray Bursts genaue Positionsdaten weiterzugeben. Aufler-
dem soll er Instrumente zur Beobachtung von X-Ray und optischen Signalen mit an Bord
haben. Von beiden Satelliten werden wichtige neue Ergebnisse in der Gamma-Ray Burst-
Forschung erwartet. Ab 2003 sollte auch HESS (das High Energy Stereoscopic System)
mit gekoppelten Cherenkov-Teleskopen in Namibia fertiggestellt und in der Lage sein,
Gamma-Ray Bursts auf Emission im TeV-Bereich zu untersuchen. Da GRBs iiber eine
sehr hohe Leuchtkraft verfiigen, konnten sie bis hin zu hohen Rotverschiebungen von z = 5
oder mehr verfolgt werden. Wenn sich das theoretische Verstindnis verbessert, lassen sie
sich vielleicht benutzen, um einen Einblick in das sehr friithe Universum zu gewinnen.

1.6 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurde versucht, einen, wenn auch naturgemif unvollstindigen, Uber-
blick iiber das Ph&nomen der Gamma-Ray Bursts zu geben. Diese sind als kurze
Ausbriiche am Gamma-Himmel zu sehen, die wiahrend ihrer kurzen Lebensdauer die
leuchtstirksten Objekte im bekannten Universum sind mit Peak-Frequenzen von in der
Regel oberhalb 50 KeV. GRBs sind isotrop am Himmel verteilt und konnen in 2 Klas-
sen nach ihrer Dauer eingeteilt werden, kurze Bursts mit Dauern von unter 2s und lange
Bursts. Die Lichtkurven zeigen oft Variabilitéit auf einer Zeitskala von Millisekunden, was
auf eine kompakte Quelle hindeutet. Fiir lange Bursts sind Afterglows gefunden worden,
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die fiir deutlich langer als der eigentliche Burst in niederen Frequenzbereichen zu beob-
achten sind. Anhand der Rotverschiebung von Linien in einigen dieser Afterglows konnte
gezeigt werden, daf sie typischerweise eine Rotverschiebung von z ~ 1 aufweisen, also
eine Entfernungskala von Gpc besetzen. Bei kurzen Bursts verfiigt man {iber keine Di-
stanzinformationen. Die groflen Distanzen lassen auf isotrope Gesamtenergie von bis zu
1054 erg schlieen, was zusammen mit der nicht-thermischen Form der GRB-Spektra dafiir
spricht, dafl die Strahlung von relativistischen Plasmafliissen mit Lorentzfaktoren von 100
oder mehr erzeugt wird. Gamma-Ray Bursts werden derzeit durch ein internes-externes
Stofifronten-Modell erklirt. Eine kompakte Quelle sendet dabei einen relativistischen Plas-
mastrom mit variablem Lorentzfaktor aus, in dem sich interne Stofifronten bilden, durch
die Synchrotron- und IC-Strahlung abgegeben wird. Die internen Stofifronten und ihre
Verteilung, die der Aktivitdt der Quelle folgt, sind fiir die komplexen Lichtkurven verant-
wortlich. Zwischen dem Plasmastrom und dem umgebenden Medium bildet sich zusétzlich
eine externe Stofifront, die nach dem Abklingen des eigentlichen Burst fiir den langlebi-
geren Afterglow verantwortlich ist. Es gibt beobachtete Hinweise darauf, das zumindest
einige Bursts in der Form von Jets auftreten und nicht sphéirisch. Gamma-Ray Bursts
sind bei weitem nicht die einzige Klasse von Objekten, die relativistische Plasmastrome
zeigen, auch AGN und Microquasare sowie Pulsarwinde gehéren dazu. Im Rahmen dieser
Arbeit ist von besonderem Interesse, dal GRBs von relativistischen Stofifronten produ-
ziert werden. Fiir das Verstdndnis ihres Strahlungsverhaltens ist es von Bedeutung, die
zugrundeliegende nicht-thermische Elektronenverteilung zu kennen.



Kapitel 2

Teilchenbeschleunigung in
Stofifronten

Wie in Kapitel 1 deutlich gemacht wurde, sind nicht-thermische Strahlungsprozesse in
Gamma-Ray Bursts mit nicht-thermischen Verteilungen geladener Teilchen verbunden,
die zumindest niherungsweise als Potenzgesetze beschrieben werden kénnen. Ahnliches
gilt fiir andere astrophysikalische Objekte mit nicht-thermischen Spektra.

Von groflem Interesse sind daher die Beschleunigungsprozesse, die zu einer solchen
Population hochenergetischer Teilchen fiihren kénnen. Um ein Plasma, sei es astro-
physikalisch oder erdgebunden, zu beschreiben, stehen im wesentlichen drei Zuginge
zur Verfiigung: die Beschreibung als Einzelteilchen, eine kinetische Theorie, die mittels
statistischer Methoden Verteilungsfunktionen und ihre Entwicklung untersucht, sowie
eine makroskopische Theorie, die Magnetohydrodynamik (MHD). Die Beschreibung
als Einzelteilchen ergibt héufig wertvolle Informationen iiber wichtige mikroskopische
Prozesse, ist aber aufgrund der grofien Anzahl von Teilchen zur Beschreibung kollektiver
Prozesse kaum geeignet. Um sich den hier zu betrachtenden Plasmaprozessen zu néhern,
greift man deshalb auf die kinetische Theorie und MHD zuriick, die selbstverstdndlich
beide auf der Einzelteilchen-Theorie beruhen. Magnetohydrodynamik ist, wie der Name
schon andeutet, vergleichbar mit der normalen Hydrodynamik, indem sie ein Plasma als
elektrisch leitende Fliissigkeit mit kontinuierlicher Dichte unter Einflul von Magnetfel-
dern beschreibt.

Normalerweise kann eine Fliissigkeitsndherung nur durchgefiihrt werden, wenn die mitt-
lere freie Weglénge eines Teilchen sehr klein ist im Vergleich zu allen anderen relevanten
Liangenskalen. Die Teilchendichte in den meisten astrophysikalischen Plasmen ist aber
so gering (z.B.: Sonnenwind bei der Erde: 107/cm3, ISM 1/cm?), daf fast gar keine
Kollisionen zwischen Teilchen passieren konnen. Da allerdings ein Magnetfeld in einem
Plasma vorhanden ist, sei es auch sehr schwach, konnen sich iiber dieses Fluktuationen
und Wellen verbreiten, die trotz allem eine kollisionsartige Wechselwirkung vermitteln.
Die Léngenskala, die hierfiir interessant ist, ist der Gyroradius. Damit bleibt die
Fliissigkeitsndherung auch fiir diinne astrophysikalische Plasmen giiltig (z.B. nach [15]).

48
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Die hier betrachteten Plasmen bestehen im Wesentlichen aus Protonen, Positronen und
Elektronen und sind global als elektrisch neutral zu betrachten. Da die Ladungstréiger
eines Plasmas frei beweglich sind, kann man davon ausgehen, dafl seine elektrische
Leitfahigkeit unendlich grofl ist und deswegen keine elektrischen Felder im Ruhsystem
(des Plasmas) existieren.

Es sollen bis auf explizit erwihnte Ausnahmen folgende Bezeichnungen vereinbart sein:
Vektoren werden fett geschrieben, z.B. wird die Stofifrontnormale mit n bezeichnet, Skala-
re, wie Betrdge von Vektoren, werden kursiv geschrieben, z.B n. Es soll ab sofort auflerdem
gelten, daf die Lichtgeschwindigkeit ¢ und die Boltzmann-Konstante kg auf 1 gesetzt sind,
Cc= kB =1.

Testteilchenbild Um die Beschleunigung relativistischer Teilchen zu beschreiben, kann
man das betrachtete Plasma in zwei Komponenten aufteilen: die eine ist das Hintergrund-
plasma, das hydrodynamisch oder magnetohydrodynamisch beschrieben wird, die andere
stellt die nicht-thermische Teilchenpopulation mit deutlich hherer Energie als der ther-
mischen Energie des Hintergrundplasmas. Diese Teilchenpopulation soll so klein sein, daf}
sie die wesentlichen magnetohydrodynamischen Eigenschaften auf kurzen Zeitskalen nicht
beeinflufit. Die Teilchen bewegen sich in einer Umgebung, die von den Eigenschaften des
Hintergrundplasma gegeben wird. Die Stofifront mit ihren kollektiven Phinomenen wirkt
aufgrund ihrer hohen Energie nicht direkt auf sie, sie unterliegen dafiir anderen hier zu
beschreibenden Prozessen. Diese Vorstellung wird als ,, Testteilchenbild“ bezeichnet. Die-
se zweite Teilchenpopulation wird als gegeben vorausgesetzt, man sagt, sie werde in den
Beschleunigungsprozef} injiziert. Sie kann von auflen in das Plasma kommen oder durch
andere Prozefle vorbeschleunigt sein. Die Beschleunigung und Transport der Teilchen die-
ser wird mittels der kinetischen Theorie untersucht.

2.1 Stoffronten

Eine Stoffront wird idealisiert als infinitesimal diinne Unstetigkeitsfliche, die sich mit
einer Geschwindigkeit u_ durch ein Plasma oder eine Fliissigkeit bewegt. An ihr kénnen
thermodynamische Gréflen der Fliissigkeit wie Temperatur, Geschwindigkeit oder andere,
Spriinge aufweisen. Der Bereich hinter der Stowelle wird englisch ,,downstream® genannt,
der Bereich in den sie eindringt ,,upstream®. Eine Stofifront bewegt sich schneller als die
jeweilige Schallgeschwindigkeit (bzw. deren Aquivalente im Plasma) im Upstream-Bereich.
Das vor ihr liegende Upstream-Material kann also durch normale Stérungen (Schallwellen)
nichts von der Stofifront mitbekommen, wodurch sich eine scharfe Trennschicht ausbilden
kann — eben die Unstetigkeitsfliche. Hinter der Stoffront wird das Material abgebremst
und bewegt sich mit Unterschallgeschwindigkeit.

Eine reale Stolwelle im Plasma ist mit einer endlichen Dicke behaftet, die in der Regel
durch den Gyroradius r, der thermischen Teilchen downstream gegeben ist. Damit ein
zu beschleunigendes Teilchen die Stofiwelle als Unstetigkeit wahrnehmen kann, mufl sein
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Abbildung 2.1: Skizze einer Stoflfront. Das Plasma stromt von rechts mit einer Geschwindigkeit
v aus dem upstream-Bereich in die Stof3front, wird komprimiert und verlif3t sie nach down-
stream. Durch die Anwesenheit eines Magnetfeld konnen Wellen wie Alfven-Wellen als Streu-
zentren fiir nicht-thermische Teilchen dienen. Falls das Magnetfeld dynamisch Einflu3 nimmt,
kann sich nach der Stof3front auch die Stromungsrichtung #ndern.

X

Gyroradius 7, > r4 sein. Im Folgenden sollen ausschliefllich ebene stationére und nicht-
tangentiale Stowellen behandelt werden.

2.1.1 Bezugssysteme

Die hier gegebene Betrachtung einiger Bezugssysteme mit besonderen Eigenschaften folgt
(87].

Gegeben sei ein Laborsystem, in dem sich eine ebene Stoflfront mit Geschwindigkeit u_,
zugehorigem Lorentzfaktor I'_ und der Stofifrontnormalen fi = u_/u_ in ein ruhendes
Medium bewegt. Auflerdem existiere ein magnetisches Feld B, das einen Winkel ®,, mit
B -1 = Bcos(®,) zur Normalen einschliefle. Dieses System werde als das Upstream-
Ruhsystem mit S_ benannt. Im Downstream-Bereich fliefit in diesem System das Plasma
mit der Geschwindigkeit u,. Da das Plasma als ein extrem guter Leiter angenommen
werden kann, gilt fiir das elektrische Feld im Upstream-Bereich in diesem System E,_ = 0.
Das E-Feld im Downstream-Bereich ist kann dagegen sehr komplex sein.

Um einige andere Systeme zu definieren, sei an einige Eigenschaften der Lorentz-
Transformation erinnert:
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e E - B ist lorentz-invariant.
e |[E|? — |B|? ist lorentz-invariant.

e Komponenten von E und B parallel zur Richtung der Lorentz-Transformation blei-
ben unverédndert.

Fiir die Felder E und B gilt aulerdem im stationéren Fall:

e Die Normalkomponente von B bleibt beim Uberqueren der Stofifront erhalten wegen
V-B=0.

e Die Tangentialkomponenten von E bleiben beim Uberqueren der Stoffront erhalten
wegen V X E = —B = 0 fiir den stationéren Fall

Das de Hoffmann/Teller System Wenn nun gilt u,, = u_/cos(®,) < 1, lat sich
eine Lorentz-Transformation mit der Geschwindigkeit eines Kreuzungspunktes von Ma-
gnetfeldlinie und Stoffront vornehmen, die Stofifront ist ,,subluminal®. Hierfiir gilt

e Upstream flieft das Plasma entlang der Magnetfeldlinien, das elektrische Feld ist
gleich null.

e Die Tangentialkomponente von E downstream ist ebenfalls null.

e Da die Normalkomponente von B an der Front erhalten bleibt, mufl die Normal-
komponente von E downstream ebenfalls null sein.

Dieses System wird das de Hoffmann /Teller-System genannt, es hat die Eigenschaften, dafl
das elektrische Feld iiberall verschwindet, Plasma fliefit iiberall entlang der Magnetfeldli-
nien und die Stoffront ruht in ihm. Das heifit insbesondere, dafl eine direkte Verbindung
zwischen upstream und downstream iiber Magnetfeldlinien besteht.

Superluminale Stofifronten Fiir u, = u_/cos(®,) > 1 wird die StoBfront superlu-
minal genannt, eine physikalische Transformation wie bei einem subluminalen Stof3 148t
sich nicht durchfiihren.

Eine physikalisch mogliche Transformation entlang des Magnetfeldes mit v, ergibt fiir die
Geschwindigkeit v;,; des Kreuzungspunktes einer Magnetfeldlinie mit der Sto3front jedoch

vy — u_ [ cos(®y,)

Vint = 7 —vu_ [ cos(Py,) 2.1)
Waéhlt man nun
o,
oy — 250n) (2.2)
U_

so gilt |v;| < 1 und wegen Gleichung (2.1)
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Vint — OO . (23)

Damit ist man im sogenannten , upstream drift frame* [10]. Dieses wird so genannt, weil in
ihm die Magnetfeldlinien parallel zur Ebene der Stofront verlaufen. Upstream flief3t das
Plasma entlang der Magnetfeldlinien, die selbst Richtung Stofifront driften; das elektrische
Feld upstream bleibt Null. Wichtig ist, daf ein Teilchen, das in diesem System entlang
ein- und derselben Magnetfeldlinie bleibt, mit dieser {iber die Stoffront driftet und nicht
entlang dieser Linie zuriick kann. Durch eine weitere Transformation, diesmal entlang der
Schocknormalen, kann man in ein System gelangen, in dem der Schock stationér wird.

Bezeichnungen Ab hier seien folgende Bezeichnungen und Systeme eingefiihrt:

e Das Upstream-Ruhsystem S7: in diesem System ruht das Plasma im Upstream-
Bereich. Auch als Laborsystem oder Beobachtersystem bezeichnet. Grofien in diesem
System werden mit dem Index — bedacht. Die Stoffront hat in diesem System die
Geschwindigkeit v = u_.

e Das Downstream-Ruhsystem S*: in diesem System ruht das Downstream-Plasma.
Im ist der Index + zugeordnet. Die StoBfront bewegt sich hier mit v = u, fort.

e Das Stofisystem S. In diesem System ist die Stofifront in Ruhe, Variablen in § werden
mit dem Index s versehen. u_ stellt in S die Stromungsgeschwindigkeit upstream
und u, diejenige downstream da.

Eine Verwendung der Vektornotation fiir die Strémungsgeschwindigkeiten entféllt bis auf
Weiteres, da sie alle entweder parallel oder antiparallel zueinander sind. Fiir die relative
Geschwindigkeit zwischen dem Plasma upstream und downstream gilt
U — Uy

Ur = 1 T (2.4)
I und T, sowie I', &~ I'_/v/2 seien die zugehorigen Lorentzfaktoren. u beschreibt den
Kosinus des Winkels zwischen Teilchengeschwindigkeit und Magnetfeld im jeweiligen Ruh-
system, er wird im englischen , pitch angle“ genannt und deswegen manchmal auch nicht
ganz konsequent als Pitch-Winkel bezeichnet. Teilchengeschwindigkeiten und -impulse
werden, wenn nichts anderes explizit angegeben ist, immer im jeweiligen Ruhsystem des
Plasmas angegeben.

2.1.2 Unmagnetisiertes Plasma

Haufig sind die Magnetfelder in astrophysikalischen Plasmen so schwach, daf sie auf die
makroskopischen dynamischen Eigenschaften keine direkten Auswirkungen haben; wich-
tig ist ihre Existenz, so dafl die Moglichkeit zu Fluktuationen und zur Vermittlung von
Wechselwirkungen besteht. Falls die Magnetfelder dynamisch vernachlassigbar sind, kann
man eine relativistische Stofifront mit den Mitteln der Hydrodynamik beschreiben.
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Dazu untersucht man die Sprungbedingungen, die sich aus den Energie-, Impuls- und
Teilchenzahlerhaltungssétzen ableiten und lauten [67]:

I fn_=TyBing , (2.5)
[26 (e~ +p-) =T% B (ey +py) , (2.6)
VB2 (e +p)+p =T28(er +py) +ps - (2.7)

n ist hierbei die Teilchenzahldichte, e die Energiedichte und p der Druck, jeweils im lokalen
Ruhsystem der Fliissigkeit. Dazu kommt noch eine Zustandsgleichung, die Energie und
Druck miteinander in Verbindung bringt und von den physikalischen Bedingungen im
System abhéngen. Die Schallgeschwindigkeit 148t sich schreiben als [100]

wobei der Index ad bedeutet, dafy die Ableitung adiabatisch durchgefiihrt wird.
Hier sollen zwei Extremfille fiir Zustandsgleichungen betrachtet werden.

Relativistisches Gas In beiden Bereichen, Upstream und Downstream, liege jeweils
sehr heifles Plasma vor, mit thermischen Energienidquivalenten, die sehr viel gréfler sind
als die Ruhemassen der Teilchen. Die Zustandsgleichung fiir ein solches Gas lautet dann

[100] )

P=73 - (2.9)

Ein solches Gas kann mit einem ,Photonengas“ verglichen werden. Durch Einsetzen in
die Gleichungen (2.5, 2.6, 2.7) und ein wenig Algebra erhélt man

36_|_ +e_ 1/2
=l 2.1

B l3(3e + e+)] ’ (2.10)

367 + €+ 1/2
= | —0——m 2.11
s [3(3€+ + e)] (2.11)
(2.12)

und damit 1

u-tuy =g (2.13)

Nach Gleichung (2.9) und (2.8) ist die Schallgeschwindigkeit im relativistischen Gas ge-

geben als
1

Crel = —f=
' V3

Diese Art von Zustandsgleichung kénnte im Falle von Gamma-Ray Burst bei internen
Stofifronten Verwendung finden, wenn eine von diesen in schon durch eine vorangehende
StoBwelle aufgeheiztes Material eindringt.

(2.14)
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Synge-Zustandsgleichung Als weiteres soll ein starker Stofi betrachtet werden. In
diesem Fall wird die thermische Energie des Plasmas upstream als vernachléssigbar ge-
geniiber der kinetischen Energie des Plasmastroms angesehen, es soll also kalt sein. Dann
ist der Druck p_ im Upstream-System vernachldssigbar und die dortige Energiedichte
148t sich schreiben! als e. = m;m, wobei m die Ruhmasse eines Plasmateilchens ist.
Der Einfachheit halber sei das Plasma aus einer einzigen Teilchensorte zusammengesetzt.
Fiir das Downstream-System wird die Synge-Zustandsgleichung (auch als Jiittner/Synge-
Gleichung bekannt) eines idealen Gases verwendet [159, 67|

m

er+pr=nym G (E) : (2.15)

Hier steht 75 fiir die Temperatur des Plasmas downstream und die Funktion G(§) ist
definiert als

K3(¢)
G(&) = , 2.16
©= %@ (2.16)
mit den modifizierten Bessel-Funktionen erster Art K3(¢) und K(&).
Fiir G(m/T) lassen sich asymptotische Reihenentwicklungen finden als
m 5T T
Z) = 142= = T 2.1
G(T> +2m+0(m>’ < (2.17)
m AT  m m\3
G(T) = E—i_ﬁ—i_()(?) 5 T>m. (2.18)

Da ein ideales Gas immer dem Gasgesetz p = nT gehorcht, kann man iiberpriifen, dafl
aus diesen Niherungen (wenn nach dem 2. Term abgebrochen wird) die bekannten Zu-
standsgleichungen fiir klassisches und relativistische Gas folgen (klassisch e = nm+ 3p/2,
relativistisch wie oben). Die reziproke Temperatur wird definiert als

m

= 2.1
e= 7 (2.19)
und damit werden die die normierten Groflen
_ €4 1
= = — = 2.2
€y om G(&) £ (2.20)
und
~ D+ 1
= [ 2.21
P+ nom € ( )

eingefiihrt. Man kann aus den Sprungbedingungen Gleichung (2.5) benutzen, um die Glei-
chungen (2.6) und (2.7) in diesen normierten Groflen umzuschreiben. Daraus lassen sich

lmit c=1
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Losungen fiir 'y und I’y finden [88]:

ez —1
e; —pi -1
I =(e+p)ly (2.23)

2 = : (2.22)

Eine andere Darstellung erhélt man mit Einfiihrung des Parameters 4 iiber

p="’—-1)(e—nm) . (2.24)

Im nichtrelativistischen Fall entspricht dies mit 4 = 5/3 dem adiabatischen Index des
idealen Gases, fiir ein Gas mit iiberwiegend relativistischem Anteil geht 4 zu 4/3 iiber.
Wenn man einen Wert 4 downstream vorschreibt, 148t sich fiir eine starke Stofifront ein
etwas handlicherer Ausdruck als Losung der Sprungbedingungen finden. Mit der Enthal-
piedichte im Ruhsystem w und der Dichte p = nm kann man nach [14] schreiben
Ty, -1+ 1, (2.25)
P+
o _(wi/p P41
- AC=-NT-1)+2)

(2.26)

Ein Vergleich der Downstream-Geschwindigkeiten beider hier angegebenen Zustandsglei-
chungen 148t sich Abbildung 2.2 entnehmen.

Man sieht, wie fiir hohe Stoflgeschwindigkeiten sich die Kompressionen in beiden Fallen
bei 3 treffen. Im Folgenden wurde aus Griinden der numerischen Einfachheit iiber den
gesamten Geschwindigkeitsbereich ein fester Wert fiir 4 = 4/3 verwendet.

2.1.3 Magnetisiertes Plasma

Kommt ein Magnetfeld zum Plasma hinzu, dndern sich die Sprungbedingungen und wer-
den deutlich komplizierter:

(o)l =0, (2.27)
[A™u™ — u™h"] | (2.28)
[Tl =0, (2.29)

Hierbei gilt die Einsteinsche Summenkonvention, m,n = {0, 1,2,3}, l,, ist der Norma-
lenvektor zu Stofifront, p die Massendichte, u™ die Vierergeschwindigkeit der Fliissigkeit
und h das Magnetfeld.

T ist der Energie-Impuls-Tensor, dessen Komponenten mit y¢, der magnetischen Permea-
bilitdt des Plasmas, definiert sind als

1 mn mipn
T = [e +p+ pyl bl + [p+ S gl B*Jg™ — peh™h" (2-30)
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Abbildung 2.2: Die Downstream-Geschwindigkeiten als Funktion des Lorentzfaktors der Stof3-
front fiir einen starken Stof3 mit Synge-Gleichung downstream und fiir ein relativistisches Gas
auf beiden Seiten

Die Klammern bezeichnen die Differenz der Gréflen zwischen upstream und downstream
[Fl=F_ —F,.

Fiir die hier verwendete Problemstellung, die gleich erldutert wird, gibt es Losungen,
so dafi nicht weiter auf diese Sprungbedingungen eingegangen werden muf (fiir eine
Behandlung siehe [105] oder [88]).

Die Bedeutung eines magnetischen Feldes in einem Plasma kann man parametrisieren
nach dem Parameter o. Dieser ist definiert als [82, 88|

B2
o=

= 2.31

wobei die magnetische Induktion B und die Enthalpiedichte w im Ruhsystem des Plasmas
gemessen sind (allerdings ist o lorentz-invariant). Im Falle einer kalten MHD-Strémung
mit einem Magnetfeld rechtwinklig zur Strémungsrichtung beschreibt dieser Wert das
Verhéltnis aus Poyntingflul und der EnergiefluBdichte, die die Teilchen transportieren
(82].

In der MHD-Néherung eines Plasmas kénnen sich drei Arten von Wellen ausbilden: langsa-
me magnetoakkustische Wellen (Geschwindigkeit v;), schnelle magnetoakkustische Wellen
(vs) und Alfvén-Wellen (v4 = B/(ppo)*/?). Fiir die Geschwindigkeiten dieser Wellen gilt
[105]

Vs < V4 < Vf
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Hier soll nur ein Stof} betrachtet werden, der sich rechtwinklig zum Magnetfeld ausbreitet,
in diesem Fall tritt nur die schnelle magnetoakkustische Welle auf. Die mit einer derartigen
Ausbreitung verbundene Machzahl M; ist gegeben als

140
M =u_4]|—— 2.32
r=t Vo+e2’ (2.32)

wobei ¢, die Schallgeschwindigkeit ist. Die Sprungbedingungen fiir diesen Fall lassen sich
numerisch unter Einbeziehung der vollen Jiittner/Synge-Zustandsgleichung 16sen und wur-
den als Hintergrund fiir die folgende Behandlung mit kinetischer Therorie benutzt.

2.2 Beschleunigung geladener Teilchen

2.2.1 Kinetische Theorie

Hier soll eine kinetische Gleichung hergeleitet werden, die den Transport der zu betrach-
tenden Testteilchenpopulation vor dem Hintergrund des Plasma beschreibt. Die Grund-
gleichung der klassischen kinetischen Plasma-Physik geht aus von der sogenannten Vlasov-
Gleichung? [87]:

0

a 8 d 77
(G v +alE ) +v x Bl | o130 = LB

dt ‘coll

f(p,t,x) ist die Teilchenverteilungsfunktion, gy und m die Ladung und Masse eines Teil-
chens, p, x, v sind seine Impuls-, Orts- und Geschwindigkeitsvektoren, t die Zeit.

Das Besondere an dieser Gleichung ist, dal die Magnet- und elektrischen Felder nicht
extern, also von auflen vorgegeben sind, sondern selbst-konsistente Felder sind, die iiber
die Felder der anderen Teilchen gemittelt sind. Dies macht diese Gleichung zu einer
sehr komplexen Integro-Differtialgleichung.

(2.33)

Ebenso wie die Vlasov-Gleichung geht die Herleitung der relativistischen Transportglei-
chung (die nach [84] beschrieben wird) von der Boltzmann-Gleichung aus. Deren relativi-
stische Verallgemeinerung 148t sich schreiben als

0 [dx® o (dp* oF,
F ) =|—— . 2.34
0x® ( dr 0) * op® (dT 0) ( or )CO” (2:34)
Hierbei ist 7 die Eigenzeit, Fy die lorentz-invariante Phasenraumdichte. Lateinische Indi-
ces gehen von 0 bis 3, griechische von 1 bis 3. Es gilt die Einsteinsche Summenkonvention,
z® und p* stellen Orts- und Impulsvektor dar. 9F,/07 ist die Anderungsrate von Fj in

der Eigenzeit, verursacht durch Kollisionen oder Quellen und Senken. Diese Gleichung
sagt einfach, dafl die durch die rechte Seite beschriebenen Kollisionen die Ursache fiir

2Strenggenommen handelt es sich um ein System von Vlasov-Gleichungen, inklusive der Maxwell’schen
und anderer. Im Allgemeinen wird aber diese eine als ,,die“ Vlasov-Gleichung bezeichnet
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Divergenz des Teilchenflusses im Phasenraum ist.

Man kann nun eine Unterscheidung machen zwischen auf der einen Seite Streu- und
Strahlungsprozessen, die nur einen kleinen Einflul auf die Bewegung des Teilchens haben,
und auf der anderen Seite der Wirkung externer Felder wie der des elektromagnetischen.
Die kleinen Storungen werden dem Streuoperator zugerechnet. Fiir ein externes Feld 148t
sich eine Hamiltonfunktion H(z% p®) finden, mit der sich die Bewegungsgleichung wie
iiblich schreiben lassen als

dz® oH
—— 2.35
dr Opa ( )
dp®* OH
= ) 2.36
dr 0x, ( )

Unter Ausnutzung der bekannten Figenschaften der Hamiltonfunktion 148t sich nach Ein-

setzen in Gleichung (2.34) und Verwendung von p%p, = m (m ist die Teilchenmasse)
finden

dz* 0F, = dp*0F, (%) (2.37)
oll

dr 0z dr o\ or

Wenn ein elektromagnetisches Feld mit Feldtensor F% auf das Teilchen wirkt, ergeben
sich fiir die Bewegungsgleichungen im Phasenraum

dz® dp® e

— na

d’T—p ’ dr — m

i’ — Top'p® (2.38)

wobei e die Elementarladung und I'y, die Koeffizienten des Zusammenhangs darstellen.
Das eingesetzt in Gleichung (2.37) verwandelt diese in

1 0F0 A bcaFO e - 0F0

ey fp
ope PP g TP

p =p"[C(Fp) + 8] (2.39)

Hier sind eine Quellenfunktion S und der Kollisionsoperator C(Fp) eingefiihrt worden,
als Aufsplittung des rechten Terms. In der iiblichen Herleitung beschreibt C(Fp) die
Wechselwirkung mit Alfvén-Wellen, an denen die betrachtete Teilchenpopulation gestreut
werden soll. Sie kann allerdings auch auf andere Streuzentren erweitert werden.

Der Kollisionsoperator soll immer im lokalen Ruhesystem des Plasmas dargestellt sein. Es
wird deshalb eine Transformation vorgenommen derart, dafl die Raumzeit-Koordinaten
(z*) in einem Laborsystem (einem Inertialsystem) gemessen werden, wihrend der Impuls
p® im lokalen Ruhsystem der Fliissigkeit bestimmt ist; Gréflen in diesem System werden
gekennzeichnet wie p. Gleichung (2.39) sollte dann in diese Variablen transformiert werden
wie folgt:

Ab 0F, 0
oxo beP ap ap

= p°[C(Fy) + 9] . (2.40)
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Dabei ist A¢ die Matrix der Lorentz-Transformation vom Fliissigkeitssystem in das La-
borsystem. Der Einfachheit halber bewege sich die Fliissigkeit entlang der z—Achse des
Koordinatensystems (0.B.d.A.), die Vierergeschwindigkeit ist dann U® = {I", 0,0, T'u(z, t)}
wobei u die Plasmastromungsgeschwindigkeit vom Laborsystem aus und I' der zugehérige
Lorentzfaktor sind. Sei weiterhin ein konstantes Magnetfeld B, ebenfalls in z-Richtung
vorhanden. Mit Einfiihrung der Gréflen Teilchenenergie E = p° der Geschwindigkeit
b = p/E (wobei p = /p*p,) und dem Kosinus des Pitchwinkels p = p,/p sowie der
Schreibweise (z,y, z) fiir die Raum-Komponenten (1,2,3) von p® und z* ergibt sich nach
langlicher Algebra:

R (9F0 ou 92 £ 8F() N 8F0 ou 9 AaF()
F(l—i—uvu)(at Btr Eaﬁz>+f‘(u+vu)<8z azF E8ﬁ2>

F F F L . .

+ﬁ$% +ﬁyaa—y° + %BD (@yg—pz — @%—é) =C(Fy)+ S . (2.41)
Fiir die Koordinaten des Impulses bieten sich im Folgenden der Betrag des Impulses p,
der Pitch-Winkel p (der Winkel, den die Bewegungsrichtung mit dem Magnetfeld ein-
schliefit) und die Gyrationsphase ® an. Im Vergleich zu allen makroskopischen Zeitskalen
ist die der Gyration sehr klein, man kann also davon ausgehen, daf} sich eine gleichméfige
Phasenverteilung entwickeln kann — das Plasma wird ,,gyrotrop® genannt. Mathematisch
fallt dann durch Mittelung iiber die Phase diese Variable aus der Funktion heraus:

L 1 2 oA
flz,t,p, ) = 2 Jo d®Fy(z,t,p, 1, P) . (2.42)

Reduktion der Gleichung auf eine Raumdimension und Annahme der Quellenfreiheit
(S(f) = 0) ergibt dann die gesuchte eindimensionale quellenfreie Transportgleichung:
of Ou

0 0 0 0
(1 + uvp) (E - EFQE&[{) +'(u+vp) (a_ﬁ) - a—:FQE U C(f) (2.43)

op,

2.3 Beschleunigungsmechanismen

Um die hohen Lorentzfaktoren von einigen 10? oder gar 10° bei Synchrotronstrahlung
abgebenden Elektronen zu erreichen, wie sie z.B. in Stofifronten von Supernovae oder in
AGNs vorkommen [87], braucht man eine effektive Methode, Elektronen auf diese hohen
Geschwindigkeiten zu beschleunigen.

Wenn ein geladenes Teilchen vom Upstream-Bereich die Stofront in den Downstream-
Bereich iiberquert, kann es z.B. durch die Komprimierung des Magnetfeldes durch die
Front Energie gewinnen, da auf das Teilchen ein elektrisches Feld wirkt, das durch die
Anderung des Magnetfeldes im System des Teilchens entsteht, aber hier nicht explizit
erscheint. Dieser Energiegewinn reicht aber nicht aus, um die erforderlichen hohen



KAPITEL 2. TEILCHENBESCHLEUNIGUNG IN STOSSFRONTEN 60

Teilchenenergien hervorzurufen; dazu miifite ein Teilchen die Stoffront viele Male iiber-
queren. Dies kann passieren, wenn das Teilchen durch seine Gyrationsbewegung um das
Magnetfeld, hervorgerufen durch die Lorentzkraft, mehrmals durch die Stofifront kreist,
wiahrend es iiber sie hinwegdriftet. Dieser Prozef} ist als ,,Shock-Drift“ Beschleunigung
bekannt. Der Energiegewinn durch Shock-Drift Beschleunigung ist dadurch beschrinkt,
dafl ein Teilchen nur eine begrenzte Anzahl von StoBiiberquerungen durchfithren kann,
bis es zu weit ins Downstream-Medium hinweggedriftet ist, um die Front nochmals
iiberqueren zu kénnen. Die Form des Spektrums von durch diesen Prozef§ beschleunigten
Teilchen héngt stark vom Ausgangsspektrum der beschleunigten Teilchen ab und ist
deshalb nicht charakteristisch [87, 88].

2.3.1 Fermibeschleunigung erster Ordnung

Ein anderer Prozef zur Teilchenbeschleunigung ist die sogenannte Fermi-Beschleunigung.
Sie wurde urspriinglich ohne Bezug zu Stoffronten entwickelt und setzt sehr allgemein
dabei an, dafl Teilchen durch Reflexionen an sich bewegenden Magnetfeldern Energie
gewinnen konnen [46]. Im betrachteten Fall werden Teilchen durch Reflexion auf beiden
Seiten des Schocks wiederholt dazu gebracht, den Schock zu iiberqueren. Sie konnen dabei
ein erhebliches Mafl an Energie aufnehmen, wenn sie die Stofifront sehr haufig durchque-
ren, bevor sie das Beschleunigungsgebiet aufgrund der endlichen Wahrscheinlichkeit, dem
Stofl zu entkommen, verlassen. Im stationédren Fall stellt sich ein Gleichgewicht ein zwi-
schen Beschleunigung und Entkommen der Teilchen, dadurch wird das Impulsspektrum
der Teilchen bestimmt. Um das Prinzip der Fermibeschleunigung etwas deutlicher zu ma-
chen, soll hier der Proze8 mikroskopisch erldutert werden [87].

Nichtrelativistischer Fall Angenommen ein Teilchen mit Geschwindigkeit v_ {iber-
quere eine parallele Stofifront (d.h. das Magnetfeld sei parallel zur Normalen) mit Stof-
geschwindigkeit v_ < 1 und v_ > u_ von Upstream nach Downstream. Im Folgenden
bezeichne p den Teilchenimpuls im jeweiligen Ruhsystem.

Der Pitch-Winkel p liegt dann bei 1 >y > —u_ /v und in erster klassischer Néherung
148t sich fiir den Impuls im neuen System schreiben

Au
Py Rp (1 + ,uv—> : (2.44)

A ist definiert als u_ —u, Wenn das Teilchen elastisch gestreut wird, dndert sich nur seine
Richtung, mit —1 < pu; < —us/ve kann es die Stofifront wieder in Richtung Upstream
iiberqueren. Sein neuer Impuls upstream ist dann

= (1 —mﬁ) | (2.45)

Angenommen, eine Teilchenpopulation, die diesen Beschleunigungszyklus durchlauft, sei
isotrop, d.h. die Streuung ist schnell genug, die Teilchen nach der Uberquerung der Stof-
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front wieder zur Isotropie zu bringen, bevor sie den Zyklus erneut aufnehmen oder down-
stream verschwinden. Dann ist die Wahrscheinlichkeit fiir ein Teilchen, die Stof3front zu
iiberqueren, proportional zur relativen Geschwindigkeit zwischen sich und der Stofifront,

Pcross - |,UIU + u| (246)

Insgesamt ergibt sich fiir das durchschnittliche Impulswachstum (Ap = p_ — p_) pro
durchlaufenen Zyklus

1 —uq /vy
[ odpfp-v- +u| _fl dpt | prvy + ui|(P- — p-)/p-
< ; (2.47)

Ap> _—u—/u-
p—_ B 1 —ut /vt
[odp|pv+u| [ dpylpivg +ousg
—u_ [fv_ -1
hier bedeutet < ... > Mittelwertbildung. Bis zur ersten Ordnung in Awu/v_ kann man
v_ &~ v; = v setzen und kann dann schreiben

= = . (2.48)

1 0
<%> Auofdu—_fl dpelp—pos (- = 14)  4p,
3v

P 1 0
vldp- | dpor | po |

Die Bezeichnung , Fermi-Prozefl erster Ordnung® liegt darin begriindet, dafl der durch-
schnittliche Impulsgewinn erster Ordnung in Au/v ist; fiir zufillig bewegte Streuzentren
ergibt sich ein Prozef} zweiter Ordnung.

Wie man sieht, muf} ein Teilchen viele Male den Beschleunigungszyklus durchlaufen, um
eine wirklich grofie Beschleunigung zu erfahren. Jedes Mal, wenn es in den Downstream-
Bereich kommt, besteht jedoch die Chance, dafl es mit dem weiterstromenden Medium
mitgerissen wird und die Stoffront nicht wieder nach Upstream iiberqueren kann. Up-
stream stellt sich dieses Problem nicht, ein Teilchen kann nicht unbegrenzt weit gegen die
Stromung entkommen. Um die Anzahl der in Downstream-Richtung entkommenden Teil-
chen zu ermitteln, vergleicht man die Rate der die Stofront nach Downstream durchque-
renden mit der Rate der durch eine imaginire Hilfsfliche weit Downstream entkommenden
Teilchen. Die Anzahl der die Stofifront von upstream nach downstream iiberquerenden
Teilchen pro Sekunde ist

1
Rreross = 2P} / dps | pvs + ug| f4(p+)

—uy /vy
- %M , (2.49)
und der Teilchenflu} {iber die Hilfsfliche betrigt

1
Tlese = 27D’ / dpt (404 + us) f+(p+)
1
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= N_|_u_|_ y (250)

wobei die Teilchenzahldichte N = 47p?f betriigt. Daraus erhilt man die Wahrscheinlich-
keit pro Zyklus, dafl ein Teilchen entkommt zu

hesc _ 4U’—|—

P, = (2.51)

nC’I"OSS v

Im stationéren Fall ist die Anzahl der Teilchen pro Sekunde, die mit einem Impuls oberhalb
p+Ap in den Downstream Bereich dringen gleich der Anzahl derer, die dasselbe mit einem
Impuls grosser als p durchfiihren, minus derer, die wihrend eines Zyklus im Downstream-
Bereich entkommen sind:

’LL_|_ / dp,hcross(p,) = (1 - Pesc)u—l—/dplhc'ross(pl) . (252)
p+<Ap> p
Damit findet sich -
< Ap >
PN:(p) = P [ d/NL(9) (2:53)
P
was gelost wird von

N+(p) x p—l—Pesc/(<Ap>/p) — p—l—(3u+/Au) ) (2_54)

Das Impulsspektrum der Fermibeschleunigung im klassischen Fall ist also ein Potenzge-
setz, dafl von den hydrodynamischen Bedingungen, speziell von der Kompressionrate der
Stoffront gegeben ist. Durch etwas Umformen I}t sich schreiben f(p) oc p=* = p~3u-/Au
oder s = (r +2)/(r + 1) mit r = u_/u, der Kompressionsrate.

Reflexionsmechanismus - nichtrelativistisch Als Reflexionsmechanismus, um die
Teilchen immer wieder die Schockfront iiberqueren zu lassen, bieten sich Streuprozesse
an. Als Streuzentren konnen im betrachteten Plasma magnetische Inhomogenitéiten, im
Wesentlichen langwellige Alfvén-Wellen dienen [87, 88]. Diese bewegen sich im Plasma-
ruhsystem mit der Geschwindigkeit

B2

4
Vg = 4| — 55 cos D, (2.55)
w + in

wobei @ der Winkel zwischen Bewegungsrichtung der Welle im Plasmaruhsystem und
dem Magnetfeld ist. Da B laut Vorraussetzung sehr klein ist, sind die Alfvén-Wellen
im Vergleich zu den mit fast Lichtgeschwindigkeit bewegten Teilchen sehr langsam und
konnen als ruhend angesehen werden. Im Allgemeinen [88] nimmt man an, die Streuung an
Alfvén-Wellen erfolge ohne Energieaufnahme der Teilchen, also durch elastische Stéfle, die
nur die Richtung der Teilchen dndern. Deswegen geht man davon aus, daf} die Diffusion
in Energie langsamer verlauft als die Pitchwinkel-Streuung und daf} sie vernachléssigt
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werden kann. Eine weitere Annahme ist, dafl die Teilchen an Magnetfeldlinien gebunden
sind [87, 88] und sich entlang dieser bewegen, da Alfvén-Wellen nicht in der Lage sind, eine
Diffusion iiber Feldlinien hinweg zu erzeugen. Im nichtrelativistischen Fall fiihren diese
Annahmen zur Theorie der diffusiven Stolbeschleunigung, die fiir viele Bereiche, wie z.B
der Theorie der kosmischen Strahlung und bei den sogenannten ,,Hot Spots“, gute Erfolge
liefert [42, 111].

2.3.2 Relativistische Transportgleichung

Zur weiteren Beschéftigung mit dem relativistischen Gegenstiick zum eben beschriebenen
Prozef} soll die Gleichung (2.43) niher betrachtet werden. Die Teilchenverteilung sei
gyrotrop (siehe Gleichung (2.42) und werde mit einem Lorentzfaktor in den Beschleu-
nigungsprozef injiziert, der gréfer ist als der der Stofront, aber sehr viel kleiner als die
Lorentzfaktoren der beschleunigten Teilchen. Die Stofifront habe im Upstream-System die
Geschwindigkeit v_ und den zugehoérigen Lorentzfaktor I'_. Die Hydrodynamik sei durch
bestimmte Zustandsgleichungen gegeben, deren Sprungbedingungen u_ liefern. Die Streu-
ungen im Ruhsystem seien elastisch, damit entfallen in Gleichung (2.43) simtliche Terme
mit d/0p. Die Geschwindigkeit der Teilchen v kann v = 1 gesetzt werden. Benennt man
nun noch z in x um, erhélt man fiir den stationéren Fall (9/0t = 0) ohne Quellenterm S
und mit C(f) = 2D,, 2 (es liegt keine Diffusion in Energie vor):

el 22N
Ofpz _ 0 [, Of(pp,)
ox o | "™ ou ’

mit der Verteilungsfunktion f = f(u,u,p,x) der Ortskoordinate z und dem Streu-
Operator D,,. Das Besondere an der Gleichung (2.56) ist, daf§ sie in gemischten
Koordinaten geschrieben ist. Der Winkel x4 und Impuls p sind die im jeweiligen Plasma-
ruhsystem, wihrend die Ortskoordinate xz im Stofisystem betrachtet wird, das fiihrt zu
der relativ einfachen Form. Es handelt sich um eine partielle Differentialgleichung zweiter
Ordnung.

I'(u+ p) (2.56)

Im Vergleich zum klassischen Fall ergeben sich eine Reihe von Unterschieden.

Damit eine relativistische Stofifront nicht superluminal wird (siehe 2.1.1), mufl das Ma-
gnetfeld sehr fein justiert sein, so dafl es parallel zur Normalen des Stosses steht. Durch
die Stofifront wird die Komponente des Magnetfelds in der Ebene der Stofifront allerdings
um =~ ['_ verstiarkt, so dafl ein subluminales System fast unmoglich wird. Da Teilchen
aber in der iiblichen N&herung an die Magnetfeldlinien gebunden sind, hiefle das, das
gar keine Fermi-Beschleunigung stattfinden kann. Deshalb wird ein Streumechanismus
gebraucht, der Teilchen iiber Feldlinien hinweg streuen kann [10].

Dies kann eine Streuung erreichen, die durch Fluktuationen auf sehr viel kleineren
Skalen als dem Gyroradius des Teilchens stattfindet. Da wie gleich noch gezeigt wird, im
Falle relativistischer Stoflfronten ein Teilchen nur einen Teil eines Gyroradius zwischen
StoBfrontbewegungen ausfiihrt, konnen solche kurzwelligen Fluktuationen nicht mehr
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iiber mehrere Gyroradien herausgemittelt werden. Downstream kénnen durch den Stof
grofle Turbulenzen und Inhomogenititen des Magnetfeldes entstehen, sollten diese auf
Skalen kleiner als dem Gyroradius die Magnetfeldrichtung &ndern, fiihrt dies ebenfalls
dazu, daf} keine komplette ungestorte Gyrobewegung mehr durchgefiihrt werden kann.

Es sei angenommen, ein solcher Streuvorgang existiere und koénne mit einer Gleichung
wie (2.56) beschrieben werden. Fiir eine solche Streuung macht eine Parametrisierung
nach dem Pitchwinkel wenig Sinn, deswegen sei mit x in der betrachteten Gleichung ab
sofort der Kosinus des Winkels zwischen Stofifrontnormalen und Bewegungsrichtung des
Teilchens gemeint, der sogenannte Richtungswinkel.

Teilchendynamik und Energiegewinn Das Verhiltnis der Energien nach (E;_) und
vor (F;_) dem Durchlaufen eines Beschleunigungszyklus angefangen im Upstream-Bereich
betrigt (analog zu Gleichungen (2.44) und (2.45), [67]):

Ey_ —
Ef =T7(1 = up)(1+ Urpty) (2.57)

11—

wobei die Bezeichnung u* den Kosinus des Winkels der Stofrontiiberquerung hin zum
Downstream-Bereich gemessen im Ausgangssystem S_ (upstream) bezeichnet und analog
(unten steht das System, in dem gemessen wird, oben das Zielgebiet).

Sei I'_ > 1, dann ergibt sich nach der Hydrodynamik (siehe 2.1.2), da§ u; = 1/3. Damit
ein Teilchen vom Downstream- ins Upstream-System wechseln kann muf} gelten

1>p >uy (2.58)

so daf} der Faktor 1+4wu,u7 von der Grolenordnung eins ist. Wenn eine annéhernd isotrope
Teilchenverteilung in das Upstream-Medium injiziert wird, die den Beschleunigungszyklus
das erste Mal durchlduft, kann der Faktor (1 —u,u") ebenfalls von der Ordnung eins sein.
Der Proze§ kann also beim der ersten Zyklus einen grofien Anfangsboost mit E;/E; ~ I'2
vermitteln [163, 67].

Einer der wesentlichen Unterschiede zwischen der klassischen und der relativistischen
Fermi-Beschleunigung ist nun aber, daf} die Teilchenverteilung nach der Stof}iiberquerung
nicht isotropisiert wird, weil die Stoffront zu schnell ist, um den Teilchen dafiir Zeit zu
lassen [83, 133].

Fiir ein ultrarelativistisches Teilchen mit Lorentzfaktor v > I'_ ist die Bedingung, ins
Upstream-Medium zuriickkehren zu kénnen 6 < 1/I"_, wobei § der y zugeordnete Winkel
ist. Dort kann das Teilchen nicht weit aus diesem Kegel herausgestreut werden, bevor die
Stofifront es wieder einholt, also 8+ =~ 1/I"_ [66]. Fiir den Energiegewinn pro Zyklus ergibt
sich daraus [67]

+ (2.59)
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Um dies weiter abzuschétzen, kann man nach [2, 66] zwei Extremflle der Dynamik im
Upstream-System betrachten: Ablenkung durch ein reguléres Magnetfeld mit einer Korre-
lationslédngenskala von | > R, /T"_ und Streuung durch Fluktuationen auf kleinen Skalen
mit [ < R;/T_, wobei R; den Larmorradius des Teilchens bezeichnet. Fiir magnetische
Ablenkung gilt fiir einen Einfallswinkel von 0 < T'_#~ < 1 ein Ausfallswinkel

1
1<l <2 & §>/«¢2§, (2.60)
fiir den Fall von Streuung gilt die Beziehung
2 _
((01)”) ~ ra ~ (6-)° . (2.61)

In beiden Fallen ist der typische Energiegewinn AE, = E;, —FE;, von der Gréflenordnung
von E;, [66, 67].

Die Situation fiir den Energiegewinn sieht also zusammengefafit so aus, daf} eine isotrop
injizierte Teilchenverteilung beim ersten Durchlaufen des Zyklus einen Anfangsboost mit
I'? erhilt und danach aufgrund der anisotropen Verteilung bei jedem weiteren Durchlauf
nur noch um den Faktor 2 beschleunigt wird.

Zeitskala Die Beschleunigungszeitskala ist definiert als die Zeit, die gebraucht wird,
damit ein Teilchen seine Energie etwa verdoppelt. Mit Ausnahme des ersten Zyklus ist das
also die Zeit fiir einen Zyklus, die sich zusammensetzt aus den Aufenthaltszeiten upstream
t, und downstream t;. Im Falle, dafl ein Teilchen upstream nur durch ein Magnetfeld
abgelenkt wird, ist [66, 67]

1 E
by A

~ = 2. 2
' w.. el B, c’ (2:62)

wobei e die Teilchenladung, w. die Cyclotronfrequenz und B, die Komponente des Ma-
gnetfeldes orthogonal zur Bewegungsrichtung ist (c ist ausnahmsweise mal nicht 1). Down-
stream héingt die Zeit von der Form der Streuung ab und ist im Falle von Bohm-Diffusion
etwa die Gyrationszeit downstream [66, 67] ,

1 E,
tagr =~ = . 2.63
i wer eBic (2:63)

2.3.3 Der Streuoperator

Wie schon erwihnt, wird davon ausgegangen, dafl der Streuoperator nicht als Pitchwinkel-
Streuung wirkt, sondern den Richtungswinkel verdndert. Fiir diese Streuung kénnen ver-
schiedene Streuoperatoren

D, = (1~ p*)D(n) (2.64)
angesetzt werden, die im jeweiligen Ruhsystem des Plasmas wirken. Es sollen zwei extreme
Arten von Streuoperatoren untersucht werden.
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Der isotrope Fall Fiir D(u) = 1 (isotrope Streuung) wirkt der Streu-Operator
durch kleine Anderungen des Richtungswinkels in Richtung Isotropisierung der Winkel-
Verteilung. Wie schon erwédhnt, ist im relativistischen Fall nicht anzunehmen, dafl es
tatsdchlich zu einer isotropen Verteilung in der Ndhe der Stoffront kommen kann.

Dy =(1- 1) (2.65)

Der anisotrope Streuoperator Durch einen relativistischen magnetohydrodynami-
schen Stol wird ein im Upstream-Bereich vorhandenes Magnetfeld in der Stoflebene
verstirkt. Eventuell vorhandene Fluktuationen in dieser Ebene sollten dann auch verstérkt
werden, wihrend das Magnetfeld in Richtung der Stofinormalen unverindert bleibt.
Es liegt also nahe anzunehmen, dafl die Korrelationslinge in z-Richtung der Stofinor-
malen wesentlich kiirzer ist als die in der y-z-Ebene. Sei das Magnetfeld gegeben als
B = (B,(z), By(z), B,(z)), es sei statisch im Ruhsystem des Plasmas und fluktuiere nur
als Funktion von z. Mit der Notation < ... > fiir ein Ensemblemittel kann man die stati-
stische Grofie

< By(2")By(z + 2') >=< B,(2")B,(z + z') >= S(|z|) (2.66)

mit S(x) = 0 fiir z > [ definieren. Dabei ist [ die Korrelationlénge parallel zur Stofinor-
malen. Durch Integration der Bewegungsgleichung eines Teilchens mit Ladung e, Ru-
hemasse m und Lorentzfaktor v mit zugehoriger Geschwindigkeit v, das sich in der
= — y—Ebene mit einem Richtungswinkel § = arccos  bewegt, erhilt man die Anderung
Ap in p nach einer Zeit t zu

t
e

Ap=——[dt'\/1 — 2B, [z(t")] . 2.67

= o [ #VL B Lol (267)

Eine Integration iiber eine Zeitskala 7, die lang gegeniiber der Korrelationszeit des Feldes

(hier /j/pw) ist, aber kurz genug, um die ungestérte Bahn des Teilchens verwenden zu

konnen (p = konstant, x = /1 — p?vt, z = 0, x = pwt) erlaubt eine anschliefende
Ensemblemittelung zur Bestimmung des Diffusionskoeffizienten zu

<Apr> e 11—y

T y'm2e |l

< Bi > l|| ) (2.68)

wobei gilt
+00
/ d2S()2]) =< B2 > I . (2.69)

Der Ausdruck (2.68) ist in der Nihe von p = 0 unphysikalisch, weil fiir dort eine unendliche
Korrelationsldnge in den y— und z— Richtungen vorliegt. Um das zu korrigieren, wird
der Diffusionskoeffizient definiert als (wobei jetzt wieder ¢ =1 gesetzt wird)
<Ap?> € 1—p?
T v’m? 2 + (/1)

< Bi > l|| , (2.70)
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wobei [, die Korrelationsldnge rechtwinklig zur Stofinormalen ist. Fiir das Upstream-
Plasma, dessen Magnetfeld noch nicht durch den Stofi beeinflufit ist, ist dieser Streuope-
rator eher ungeeignet. Im néchsten Kapitel wird eine a posteriori Begriindung geliefert,
warum eine Verwendung dort trotzdem keine Probleme bereitet (siehe 3.5.3).



Kapitel 3

Losung der Transportgleichung

3.1 Allgemeines

3.1.1 Der Ansatz

Die hier verwendete Methode, die Gleichung (2.56) zu 16sen, ist eine Weiterentwicklung der
von Kirk und Schneider [83] eingefiihrten ,Methode der @;“. In dieser Methode wird ein
Separationsansatz in p, x und p fiir die Losung durchgefiihrt. Fiir den Winkelanteil wird
eine Entwicklung in Eigenfunktionen @); durchgefiihrt (daher der Name der Methode),
die numerisch bestimmt werden; die Entwicklung wird ab einem bestimmten Wert N
abgebrochen. Mit den dann bekannten Eigenfunktionen wird eine Matrix S berechnet,
deren Determinante fiir den interessierenden Index s des Impulsspektrums, das einem
Potenzgesetz der Form p~% gehorcht, null wird. In diesem Kapitel wird die Erweiterung der
Anwendbarkeit dieser Methode von Lorentzfaktoren von ~ 5 auf beliebig grofle dargestellt.
Den rechnerisch grofiten Aufwand erfordert dabei die Bestimmung der Eigenwerte und
Eigenfunktionen des Winkelanteils der Verteilungsfunktion. Sowohl die hier dargestellte
Methode als auch die Ergebnisse sind verdffentlicht in [2, 71, 89].

3.1.2 Untersuchung der Transportgleichung

Die Transportgleichung (2.56) hat auf jeder der beiden Halbebenen z < 0 und z > 0 im
jeweiligen Plasmaruhsystem die allgemeine Lésung [39, 86]

Aiﬂi

Fouma) = 5 s mwen(5), 1)

wobei A; und @; die Eigenwerte und Eigenfunktionen der Gleichung

sind, g;(p) eine Funktion ist, die nur vom Impuls abhéngt, I' den Lorentzfaktor der Sto-
front im jeweiligen Plasmaruhsystem darstellt und die anderen Variablen wie in Kapitel

68
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4 definiert sind. Nach dem Satz von Liouville miissen die Verteilungsfunktion upstream
f— und downstream f, an der Stofront x = 0 identisch sein, es muf} gelten

fo(x=0) = fi(z = 0)

o o
= Y g )@ (noyus) = D0 g (0) Q7 (nr us). (33)
1=—00 1=—00

Ziel ist es, das Impulsspektrum der beschleunigten Elektronen in einem Bereich zu be-
stimmen, der viel hoher ist als der Impulsbereich der injizierten Elektronen, so daf es
keinen bevorzugten Impuls gibt. Deshalb ist zu erwarten, dafl die Verteilungsfunktion f
auf beiden Seiten der StoBfront von einem Potenzgesetz fi oc p,® dargestellt wird. Man
kann also die Funktionen gii mit den Konstanten a; und b; schreiben als

g (p") = aip?®

g (p7) = bip~’. (3-4)
Fortan soll ); eine Abkiirzung sein fiir eine beliebige Eigenfunktion bzw. alle Eigenfunk-

tionen, genauso wie Qi eine Eigenfunktion, im Downstream- (Q;) bzw. im Upstream-
Bereich, bedeutet: Analoges gilt fiir z.B die Eigenwerte A;.

3.1.3 Die physikalischen Transformationen

Gelegentlich wird es noétig sein, zwischen den 3 physikalisch wichtigen Systemen, dem
Schocksystem S, dem Upstream-System S~ und dem Downstream-System S+ zu wech-
seln. Dabei transformiert sich u, gemessen im Plasmaruhsystem S~ oder S* zu pug im
Schocksystem nach

u+u
s = 3.5
=T (3.5)
0 1— peu)? 0
9 _(0=pmu) . (3.6)
o 1—u? Ous
Die Riicktransformation wird iibernommen von
Hs — U
= 3.7
s (3.7)
0 1 20

Ot 1—u?2 ou
Die Transformation ins Schocksystem bildet die Randwerte y = +1 auf ebenfalls u;, = +1
ab, der Wert —u wird auf u; = 0 abgebildet.
Die Transformation zwischen den Plasmaruhsystemen wird mit u,, wie in Gleichung (2.4)

definiert, bestimmt durch

P+ Uy
=— . 3.9
Mt 1+ 1w, (3.9)
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Der Impuls eines Teilchens im Upstream-System schreibt sich mit I', = (1 — uf)_% im

Downstream-System als
P+ = p—rr(l + urlu'—)' (310)

Die hier nicht explizit erwdhnten Transformationen werden im weiteren nicht benétigt,
sie verlaufen analog zu den vorgestellten.

3.2 Eigenschaften der (); und A,

Die Gleichung (3.2) ist eine partielle Differentialgleichung 2. Ordnung, die vom Sturm-
Liouville Typ wére, wenn nicht der Term (u + u) einen Vorzeichenwechsel bei yu = —u
hitte. Das fiihrt dazu, dafl das Spektrum der Gleichung unendlich viele diskrete, reelle
Eigenwerte hat, die sowohl positive als auch negative Werte annehmen koénnen. Deshalb
kann man zwei Familien von Eigenfunktionen bilden, von denen eine die zu positiven
Eigenwerten gehorigen Eigenfunktionen und den Fall A = 0 umfaft und die andere aus
denen zu negativen Eigenwerten besteht. Man kann die Eigenwerte der Grofie nach sor-
tieren und fortlaufend durchnummerieren, wobei die negativen Eigenwerte mit negativer
Nummer 7 < 0 versehen werden und die positiven entsprechend mit positivem z > 0.
Nun konnen sofort einige Bedingungen fiir die Konstanten a; und b; abgeleitet werden,
da die ); nicht von z abhingen und trivialerweise nicht identisch null sein sollen: Damit
die Verteilungsfunktion f nicht im unendlichen Downstream-Bereich divergiert (z — 00),
muf} gelten

a; =0 Vi > 0. (3.11)

Analog gilt fiir den Upstream-Bereich mit (x — —o0) die Bedingung
b =0 Vi > 0. (3.12)

Upstream gilt auch by = 0, da hier im Unendlichen keine vorbeschleunigten Teilchen
existieren sollen; fiir den Bereich hinter dem Schock 148t sich derartiges nicht verlangen,
da man hier ja die entkommenen beschleunigten Teilchen hat. Das bringt die Gleichung
(3.3) fiir x = 0 auf die Form

0

2 obp=°Qi (pyu) = D apQF (ks uy). (3.13)
i=1

1=—00

Zu jedem Eigenwert gehort eine Eigenfunktion ;. Jedes @); folgt der Orthogonalitéitsre-
lation [39, 86]

[ Q@i+ mdn =0 Vi) (3.14)

Der Eigenwert zur Eigenfunktion ¢ = 0 ist, da Qo = const., sofort als Ag = 0 zu identifizie-
ren. Jede Eigenfunktion oszilliert, mit |i — 1| Durchgéngen durch die z-Achse. Analytisch
ist Gleichung (3.2) nur schwer zu behandeln, deswegen wird ein numerisches Verfahren
angewandt.
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3.2.1 Eine Niherung fiir Q;

Fiir extreme hohe Lorentzfaktoren der Stoflgeschwindigkeit ist zu erwarten, dafl im System
S~ gesehen nur noch Teilchen, die direkt zuriickgestreut werden, die Stofifront wiederholt
iiberqueren kénnen. Deswegen sollten die zu untersuchenden Funktionen (); im Upstream-
System nahe bei 4 = —1 konzentriert sein.

075 |

N T T T ol v
-1 -0.995 -0.99 -0.985 -0.98 0'5-1 -0.995 -0.99 -0.985 -0.98

a) H_ b) M

Abbildung 3.1: Die Losungsfunktionen (); der analyischen Néaherung fiir v = 0.99 bei isotropem
D,,. Fiir den Bereich ;1_ > —0.98 setzt sich der exponentielle Abfall fort.

Eine Betrachtung mit einer Taylor-Niherung um p = —1 fiir den Streuoperator
Dy = (1= p2)D(p) ~ 2D(~1)(1 + p), (3.15)

die Einfiithrung von € = 1 — u und die Transformation auf y = (1 + p)/e ergibt fiir die
Gleichung (3.2) in der asymptotischen N#herung € < 1 fiir beliebig hohe StoBgeschwin-
digkeiten eine neue vereinfachte Form [86]:

Ai62
2D(—1)

yQ"+ Q' = (y-1)Q . (3.16)

Die positiven Eigenfunktionen (); lassen sich nach [86] schreiben als

Qi(y) = exp (—ey,/Ai /2D(—1)) i e (3.17)

mit den Eigenwerten A;

A= (3.18)
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und folgender Rekursionsformel fiir die Koeffizienten ¢,

(2 — )20 — n — 1)]
(n+1)2

Cny1 = — Cn - (3.19)
Das ergibt z.B die in Abbildung 3.1 gezeigten Funktionen.

Man kann sehen, dafl sie bis zum Punkt y = —u oszillierend abklingen, dann aber rein
exponentiell gegen 0 gehen. Ein dhnliches Verhalten sollten auch die noch zu berechnenden
Eigenfunktionen ohne Néherung aufweisen.

3.3 Faltung

Um eine verwertbare Darstellung des Winkel-Anteils der Verteilungsfunktion zu erhalten,
wird eine Entwicklung nach Eigenfunktionen durchgefiihrt, die nach einer bestimmten
Anzahl N abgebrochen wird — dieses Verfahren wird ,,Q;-Methode* [86] genannt. Mit
den Beziehungen aus (3.11) und (3.12) erhilt man

0

N
=@y (noyus) = Y ap®QF (e, uy). (3.20)
i=1

1=—00

Wenn man dies nun mit dem Term pin+ (uy +py) fiir N > 5 > 0 iiber dyy von p, = —1
bis py =1 faltet, erhélt man

+1 N +1 0
| sl QF (uy + ps) 3 bin=°Q7 = / | GeplQf (ue +py) 3 apiQF (3:21)
=1 -

- 1=—00

N +1 B o 0 +1
— ;bi/_l dppsp=° Qi QF (uy +py) = Y ai/_l dpy QF Qj (uy +py) - (3.22)

1=—00

Unter Verwendung der Orthogonalitétsrelation (3.14) ist die rechte Seite von (3.22) iden-
tisch null, da ¢ < 0, aber j so gewahlt wurde, dafl 7 > 0 gilt, also ¢ # j V ¢, j. Man erhélt
mit der Transformation des Impulses nach (3.10)

N +1
St [ AT ) Q@ (w4 ) =0 N>j>0. (3.23)
=1 -

Da diese Gleichung fiir alle N und 0 < 7 < N gelten soll, kann man sie als homogene
Matrixgleichung auffassen
Sb =0. (3.24)

Die Elemente der N x N-Matrix S definiert man als

+1
Sij = [1 dpy (1 + upp-)* Qi QF (uy + py ), (3.25)
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der Vektor b setzt sich zusammen aus den Entwicklungskoeffizienten b;, also b =
(b1, ba, ....,by). Den konstanten Faktor I'S zieht man dabei vor das Integral und 148t ihn
dann aus der Gleichung herausfallen. Man kann sich also zur Bestimmung der Matrix auf
eine Familie von Eigenfunktionen beschrinken, in diesem Fall auf die Familie der positiven
Eigenwerten — man kann auch vollig analog nur mit den negativen Eigenwerten rechnen,
man muf} nur die Gleichung (3.20) mit einem anderen Term falten, siehe z.B. [39, 86].
Die néchste Aufgabe ist es nun, die Funktionen (); und Q;L auszurechnen, damit man
danach s bestimmen kann. Fiir den Grenzfall e =1 — u_ =— 0 lassen sich die Matrixele-
mente schreiben als

S = [ dyQu(w) v = Dy(+2) Qi) (3.26)

mit den Bezeichnugen aus 3.2.1.

3.4 Berechung der Funktionen Q);

3.4.1 Transformation ins Schocksystem

Um zu verhindern, daf§ der schwingende Teil der Gleichung (3.2) sich im Bereich von

@ = —1 bis p = —u abspielt, was bei hohen Schockgeschwindigkeiten ein &duflerst kleiner
Auschnitt des Bereichs von g = —1 bis p = 1 ist, wird die Gleichung ins Stoflsystem
transformiert — dann spielen sich die Oszillationen im Bereich von pug; = —1 bis us = 0

ab. Unter Verwendung von Gleichung (3.5) erhélt man dann mit Einfiihrung des neuen

Streu-Operators D = TD—%

0
Ots

(1 —u?)?
(1 — psu)?

D) ] 0= A, e (3.2

Ot

Die Einfiihrung von D hat den Vorteil, da8 fiir den herkémmlichen, isotropen Pitch-angle
Operator D, = 1 — p? der neue Operator den Wert 1 auf dem ganzen Winkelbereich
annimmt; fiir andere, anisotrope Operatoren D,, kann man die Anisotropie an der Ab-
weichung vom Wert 1 abschétzen. Um die Gleichung (3.27) zu 16sen, besorgt man sich als
erstes Randbedingungen, von denen 2 benétigt werden (da es sich um eine partielle DGL
2. Ordnung handelt), zuséitzlich braucht man noch einen Eigenwert. Die erste Randbedin-
gung besorgt man sich dariiber, dal man aufgrund der Homogenitéit der Gleichung eine
Normierungsfreiheit hat, es wird festgelegt, dafi jede Eigenfunktion an der Stelle u, = —1
den Wert 1 annehmen soll. Als zweite Randbedingung wird verlangt, dafl die Funktionen
Q; an der Stelle u; = —1 endlich und differenzierbar sein soll. Die Gleichung ist jetzt prin-
zipiell fiir beliebige A 16sbar, wenn man allerdings keinen Eigenwert verwendet, fiihrt sie
zu einer an der Stelle y = 1 divergierenden Losung. Nur fiir Eigenwerte A; ergibt sich eine
physikalisch sinnvolle Losung, die nirgends divergiert. Um die Eigenwerte der Gleichung
(3.27) bzw. (3.2) zu bestimmen, mufl man ein numerisches Verfahren bemiihen.
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3.4.2 Numerische Methode zur Bestimmung eines Eigenwertes

Ein Computer gibt die Moglichkeit, ein derartiges Problem durch Ausprobieren zu l6sen:
man gibt einen Eigenwert vor und 2 Randbedingungen, 148t damit die Gleichung durch-
rechnen, und testet, ob das ein Ergebnis liefert, das die Gleichung erfiillt. Wenn nicht,
nimmt man eine neuen Eigenwert. Das ganze Verfahren ist natiirlich automatisiert und
wird als ,Shooting-“Methode [137] bezeichnet. Sie wurde in diesem Fall mit FORTRANT7
realisiert und kann mit etwas Geduld sogar auf einem alten PC laufen.

Da die Gleichung (3.27) aber sowohl am linken als auch am rechten Rand singulir wird,
und eine numerische Integration in eine singulédre Stelle hinein im Allgemeinen duflerst
problematisch ist, wird eine Abwandlung des normalen ,, Shooting-“Verfahrens angewen-
det: man nimmt einen Eigenwert an und integriert von beiden Seiten, aus den Singula-
ritdten heraus. Sollten am Treffpunkt beide Funktionswerte innerhalb der Rechengenauig-
keit iibereinstimmen, hat man die Losung gefunden [137]. Fiir die untersuchte Gleichung
gibt es aber unendlich viele Losungen — némlich fiir jeden Eigenwert eine, und man kann
nicht ohne weiteres kontrollieren, welches die laufende Nummer 7 des Eigenwertes ist, eine
Information, die man fiir die Entwicklung braucht. Deshalb unterzieht man die Gleichung
(3.27) einer mathematischen Transformation, der sogenannten Priifer-Transformation, die
es ermoglicht, die laufende Nummer des Eigenwertes ¢ zu kontrollieren.

3.4.3 Die Priifer-Transformation

Man kann Gleichung (3.27) leicht verdindern und schreiben als

0
Ofts

(1—w?)?
(1 - ,usu)?’

[D(1 = )] — A 1sQ: =0, (3:28)

wobei mit @)} die partielle Ableitung nach ps gemeint ist. Diese Gleichung hat die Struktur

[p()y' ()] + ¢(x)y(z) = 0 (3.29)
mit
y=Qi =, (3-30)
p(z) = D(1 - 2?)
q(z) = —A; Q-wy

(1 - xu)?’x’

da @;, nachdem man die Geschwindigkeit einmal festgelegt hat, nur noch von p, abhéngt.
Im offenen Intervall (—1,1) gilt p(z) > 0, und p'(x) und ¢(z) sind stetig, nach [40] ha-
ben nichttriviale Losungen (); also folgende Eigenschaften, die durch die mathematisch
harmlosen Singularitdten nicht gefdhrdet werden:

e Wenn eine Losung eine Nullstelle pgy hat, gilt fiir die Ableitung an dieser Stelle
Q; (/1'50) 7£ 0.
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e In jedem geschlossenen Teil-Intervall hat eine Losung nur endlich viele Nullstellen.

e Haben zwei Losungen an derselben Stelle eine Nullstelle, so sind die Losungen bis
auf einen konstanten Faktor identisch.

e Bei zwei linear unabhéngigen Lésungen liegt zwischen je zwei aufeinanderfolgenden
Nullstellen der einen Losung (falls so viele vorhanden sind) genau eine Nullstelle der
anderen und umgekehrt. Die Nullstellen der Losungen separieren einander.

e Sollte g(z) < 0 auf einem Intervall gelten, so hat keine Lsung mehr als eine Null-
stelle in diesem Intervall.

Der letzte Punkt spiegelt sich in dem schon erwihnten exponentiellen Abfall der Funktion
im Bereich pgs > 0 wider, in der die Oszillationen verschwinden.

Die eigentlichen Priifer-Transformationen [40] fiir eine Losung @); definieren zwei Funk-
tionen O(z) und p(z) fiir den betrachteten Fall im Schocksystem folgendermaflen:

Qi(ps) = p(ps) sin © (pss) (3.31)

p(ps)@Q; = p(ps) cos O (i), (3.32)
mit den Umkehrungen

N =

pits) =+ [Qi(a)” + P11 Q1 (125)?] (3.33)
_ anfl Qz (/J/s)
Olus) =t (p(us)Qé(us)) ’ (3:54)

mit der Einschrinkung, daf fiir einen beliebigen Punkt ay aus dem Intervall gelten soll:
—7m < O(ag) < 7.

Damit ist die Eindeutigkeit der Definition [40] sichergestellt. Daraus erhélt man nach
etwas Umformen die Differentialgleichungen

O'(us) = cos” O (us) + q(ps) sin® O (u,) (3.35)

1
p(1s)
'(11s)

, 1
p(is) tnlplu)]} = lp(us)

Bei Gleichung (3.35) handelt es sich nur noch um eine Differentialgleichung erster Ordnung
fiir ©(us), die vollig unabhéngig von der Funktion p(us) ist. Interessant ist die Trans-
formation deswegen, weil nach Gleichung (3.31) die Losungsfunktion Q;(us) fiir Werte
von ©(us), die ganzzahlige Vielfache von 7 sind, Nullstellen hat. Genauer gesagt, wenn
di, dy, ... aufeinanderfolgende Nullstellen einer Losungsfunktion @; sind, dann gilt [40] fiir
das zugehorige ©(p;) fir k > 0:

hs

- q(ps)] cos O(us) sin O () - (3.36)

O(dys1) = (k+ )7 (3.37)
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und fiir dy < x < dgy1 gilt
kr < ©(x) < (k+ 1)m. (3.38)

Eine Funktion ©(us), die nach den Priifer-Transformationen (3.31) und (3.32) zu einer
Funktion @); mit £ = ¢ — 1 Nullstellen gehort, verlduft also folgendermafien (siehe Abbil-
dung 3.2): Die Funktion bleibt auf dem ganzen Bereich —1 < p, < 1 unter einer oberen
Grenze O von O = (k+ 1)m. Sie nimmt im Bereich —1 < ug < 0 alle positiven Vielfachen
von 7, die kleiner sind als O, genau einmal an, und ist in diesem Bereich streng monoton
steigend. Zwischen zwei benachbarten 7-Vielfachen /7 und (I 4+ 1)7 gibt es einen Bereich
mit einer geringeren Steigung, die mit zunehmendem [ immer schwicher wird, deswegen
entsteht das Aussehen einer Treppe. Im Bereich 0 < pu, < 1 steigt die Funktion bis kurz
unter die obere Grenze, bleibt da, ohne sie zu beriihren, um dann auf einem sehr kleinen
Bereich, der mit zunehmender Geschwindigkeit immer kleiner wird, sehr schnell, aber ste-
tig und differenzierbar, auf einen Wert von ©(1) = (i — £)7 abzufallen. Man kann also
allein durch Angabe der Randbedingung an der Stelle s = 1 fiir die Funktion ©;(u;) fest-
legen, wieviele Nullstellen (); hat, und damit genau kontrollieren, welche Eigenfunktion
und welchen Eigenwert man erhilt.

15

25 L | 8n i
[ f 125
Ve i
20 [ j [
| f " 10¢ f
I 5m [
15[ i
© r 4n < [
o j’ © |
10 3n 5L /
f 21 [

5 { . 25 ]/
[ [

V‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘ "l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘l‘
0-1 -08-06-04-02 0 02 04 06 08 1 -1 -08-06-04-02 0 02 04 06 08 1
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0

Abbildung 3.2: Funktionen a) ©g und b) O, fiir v = .99 im Stof3system.

Die Funktion p(us) kann mit Kenntnis von © aus Gleichung (3.36) integriert werden. Sie
zeigt einen oszillatorischen Verlauf fiir negative u; und ein exponentielles Verhalten fiir
positive u, (Abbildung 3.3).

Prinzipiell kann man aus p(ys) und ©(ps) auch die Funktion (); nach (3.31) konstru-
ieren. Aus numerischen Griinden wird die Priifer-Transformation allerdings nur fiir die
Ermittlung der Eigenwerte verwendet.

4m

3n

2n

i
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Abbildung 3.3: Die Funktion p4(us) fiir ein relativistisches Gas und u_ = 0.99.

3.4.4 Die Eigenfunktionen Qi

Mit den ermittelten Eigenwerten wurden die Eigenfunktionen bestimmt. Es wurde ana-
log zum Shooting-Verfahren jeweils vom linken und rechten Rand aus den Singularititen
heraus zur Mitte integriert, auerdem wurden einige Transformationsformeln verwendet,
um die bei hohen Lorentz-Faktoren sehr ,unbequem®“ werdenden Eigenfunktionen und
Eigenwerte an die Anforderungen des verwendeten Rechners und der numerischen Me-
thode anzupassen. Diese eher technischen Details werden an dieser Stelle ausgelassen,
da sie weder von groflem physikalischen noch mathematischen Interesse sind. Die Eigen-
funktionen zeigen das schon in Abschnitt 3.2 erwdhnte Verhalten. Im Stoflsystem un-
terscheiden sich die Eigenfunktionen zu verschiedenen Lorentz-Faktoren nur unmerklich
voneinander, da die Transformation auf das Stoflsystem ja gerade dafiir sorgt, daf} ein
grofler Teil der Geschwindigkeitsabhéingigkeit verschwindet. Man kann aber hier schon
erkennen, daf sich in der Summe der gréfite Teil der Beitrige der hoheren Eigenfunk-
tionen durch die gegenliufigen Oszillationen hinwegheben werden (siehe Abbildung 3.4).
Durch Riicktransformation in die Plasmaruhsysteme S~ und S* nach (3.7) erhélt man
da schon ein anderes Bild: mit zunehmender Geschwindigkeit dréngt sich der oszillierende
Teil der ;s fiir den Upstream-Bereich immer mehr an g~ = —1 heran. Ein dhnliches
Verhalten ist dann auch fiir die Winkelverteilungsfunktion, die sich ja aus der Summe der
Eigenfunktionen berechnet, zu erwarten. Die Losungsfunktion im Downstream-Bereich im
Downstream-System gesehen, Q; (u, ), veréindern sich im ultrarelativistischen Bereich mit
zunehmender Stofigeschwindigkeit nicht sonderlich, da beide verwendeten Zustandsglei-
chungen die Downstream-Geschwindigkeit fiir hohe Lorentzfaktoren gegen u, = % laufen
lassen (siehe Abbildung 2.2 und 3.5).
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Abbildung 3.4: Jeweils 4 Funktionen (); im Stof}system fiir ein relativistisches Gas mit a) I’ =

1 x 10% und b) T'_ = 22 x 103.

3.4.5 Bestimmung des Potenzgesetz-Indexes s

Nachdem man die Eigenfunktionen fiir beide Bereiche ausgerechnet hat, kann man eben-
falls numerisch die Elemente der Matrix S bestimmen. Mit einer Intervallschachtelung
berechnet man dann denjenigen Index s, der Gleichung (3.23) erfiillt. Dazu iiberpriift
man, ob die Determinante der Matrix S im Rahmen der numerischen Genauigkeit null
wird, ob det S = 0.
Wenn man andererseits die Matrix S und den Index s kennt, kann man z.B. mit dem
Verfahren der Singular-Value-Decomposition (SVD) bzw. ihrem Gegenstiick die Winkel-
komponente der Verteilungsfunktion f(u,u,p) an der Stofifront berechnen.
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Abbildung 3.5: Q¢ fiir I' = 22 x 10 fiir ein a) relativistisches Gas im StoBsystem und b) fiir
ein Gas mit Synge-Zustandsgleichung im Downstream-System.
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3.5 Ergebnis

3.5.1 Uberpriifung der Methode

Um die numerische Umsetzung der Methode zu iiberpriifen, wurde versucht, die mit einer
dhnlichen Methode erzielten Ergebnisse fiir Geschwindigkeiten bis u_ = .98 von Kirk und
Schneider [83, 88] fiir beide Zustandsgleichungen zu reproduzieren.

Diese Ergebnisse reichen bis zu einem Lorentzfaktor von etwa I' &~ 5 und lassen vermuten,
daB der spektrale Index s der Elektronenimpulsverteilung gegen einen bestimmten Wert
konvergiert und daf§ fiir zunehmende Lorentzfaktoren unterschiedliche Zustandsgleichun-
gen sich immer weniger voneinander unterscheiden lassen, zumindest was ihre Auswirkung
auf Teilchenbeschleunigung betrifft. Bis auf geringfiigige numerische Schwankungen, die
durch die begrenzte Rechengenauigkeit des Computers hervorgerufen wurden, gelang die
Reproduzierung wie Abbildung 3.6a zeigt.

55
[ T T T T T T T T T
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| IR I U I SIS S R oul||\|‘||‘|||||.[||IJ
0 1 2 3 4 ? 6 7 8 9 10 .-1.0 -0.6 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4 06 0.8 1.0
a) ut. b) !

Abbildung 3.6: a) Der Index s, die durchgezogene Linie stellt die #lteren Ergebnisse von Kirk
und Schneider von 1987 [83] dar, die obere Kurve fiir die Zustandsgleichung (2.9) fiir relativi-
stisches Gas, die untere fiir die Synge-Zustandsgleichung (2.15). b) Die Verteilungsfunktion f
fiir ein relativistisches Gas, u_ = 0.9; durchgezogen ist f, in ST, gestrichelt f_ in S, aus [83]

Ebenfalls iibereinstimmend sind die mit beiden Methoden berechneten Winkelvertei-
lungsfunktionen fiir . = .9 (sieche Abbildung 3.6b).

Die Entwicklung nach Eigenfunktionen mit 20 verwendeten Eigenfunktionen scheint sehr
stabil zu sein; ein Unterschied zu 30 verwendeten Eigenfunktionen war nicht zu erkennen,
der Unterschied zu 10 verwendeten Eigenfunktionen befindet sich am Rande der nume-
rischen Rechengenauigkeit. Schon fiir N = 1 wurde in allen Fillen eine Genauigkeit von
unter 10% fiir den Index s erreicht.
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Abbildung 3.7: a) Ein Vergleich der analytisch ermittelten Eigenfunktionen i = 1,5 aus 3.2.1
fir u_ — 1 (gepunktete Linie) mit numerisch ermittelten fiir u_ = 0.5 (durchgezogene Li-
nie) im System der Stof3front. b) Der Potenzgesetz-Index s in Abhéngigkeit von der riumliche
Komponente der Vierer-Geschwindigkeit der Stof3front gemessen im Upstream-System I'_u_.
Durchgezogene Linie: starker Stof3 mit adiabatischem Index 4 = 4/3. Gestrichelte Linie: Relati-
vistisches Gas up- und downstream. Der asymptotische Wert ist s = 4.23. Fiir a) und b) wurde
der isotrope Streuoperator verwendet.

3.5.2 Isotroper Streuoperator

Fiir den isotropen Streuoperator (siehe 2.65) wurden zwei Zustandsgleichungen unmagne-
tisierten Plasmas untersucht. Der erste Fall beschreibt ein relativistisches Gas up- und
downstream 2.9, der andere ein Gas mit vorgeschriebenem 4 (siehe 2.15).

Fiir diesen beiden Sprungbedingungen ergibt sich deutlich eine Konvergenz gegen einen
Grenzwert von s fiir u_ — 1 (siche Abbildung 3.5.2b). Dieser Wert von

s =4.23+0.01 (3.39)

entspricht dem Index aus der analytischen Niherung aus Gleichung (3.26); die Fehler
stammen aus Abschéitzung der numerischen Fehler und dem Abbruch der Reihenentwick-
lung.

Zugehorige Winkelverteilungsfunktionen sind in Abbildung 3.5.2 dargestellt fiir unter-
schiedlich Stofigeschwindigkeiten. Im nichtrelativistischen Fall ist die Verteilung n#he-
rungsweise isotrop (eine fast horizontale Linie). Mit zunehmender Geschwindigkeit der
StoBfront ,,verliert“ die Verteilungsfunktion ihre Isotropie mehr und mehr.

Das liegt daran, dafl die Wahrscheinlichkeit, dafl Teilchen aus dem Downstream-Bereich
wieder in den Upstream-Bereich kommen, von ihrem Richtungswinkel abhéngt — nur Teil-
chen, die in einen kleinen Kegel um die Stoinormalenrichtung gestreut werden, kénnen
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a) b)

Abbildung 3.8: Winkelverteilungsfunktionen fiir isotropen Streuoperator und Synge-
Zustandsgleichung downstream (a) aus der Sicht des Downstream-Systems und (b) aus der der
Stof3front. Durchgezogen sind die Verteilungen fiir verschiedene Upstream-Geschwindigkeiten
mit I'_u_ = 0.1,0.5,1,2,10 dargestellt. Die gepunktete Linie in (b) zeigt die analytische Nihe-
rung. Je hoher der Peak, desto hoher die Geschwindigkeit.

die Stofifront wieder einholen. Upstream haben diese dann nur weniger als eine Gyroperi-
ode, bis sie wieder eingefangen werden, sie kénnen in dieser Zeit ihre Richtung nicht stark
durch Streuung veréndern.

Es werden bevorzugt Teilchen mit us < 0.6 vom der Stofifront eingefangen, dies sorgt dafiir,
dafl der Energiegewinn der Teilchen nach dem ersten Reflektionszyklus moderat bleibt, da
dann keine isotrope Verteilung mehr existiert — die Teilchen kénnen nicht schnell genug
gestreut werdem, um Isotropie herzustellen, bevor sie wieder auf die Stoifront treffen.
Im Fall isotroper Streuung wurde die Winkelverteilungsfunktion gut von der analytischen
Approximation dargestellt ab etwa u_ > 0.5, im Stofifrontensystem kann sie geschrieben
werden als

s 1+ ps
fs o< (1 — psu_) *exp (—m> : (3.40)
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Abbildung 3.9: Winkelverteilungsfunktion fiir anisotropen Diffusionoperator mit /4, /lor: = 0.1,
gesehen a) im Downstream-System und b) im Stof3system. I'_u_ nimmt Werte von 0.1,1,10 an,
der maximale Wert von f wichst monoton mit u_. Fiir I'_u_ > 10 gibt es keine erkennbare
Verinderung von f mehr.

3.5.3 Anisotroper Streuoperator

Hier wurde der anisotrope Streuoperator (Gleichung 2.70) verwendet. In Abbildung 3.9
sind Winkelverteilungsfunktionen fiir /; /I, = 0.1 mit verschiedenen Geschwindigkeiten fiir
eine starke Stoffront mit Jiittner/Synge-Zustandsgleichung abgebildet. Dieser Operator
148t Teilchen mit kleinem g schnell diffundieren, was sich besonders bei mittleren Ge-
schwindigkeitsbereichen auswirkt; Teilchen diffundieren bevorzugt in Richtung der Stof3-
frontnormalen, anstatt entlang der Stoflebene. Pro Reflektionszyklus erhoht sich dadurch
der durchschnittliche Energiegewinn, dafiir erhoht sich Wahrscheinlichkeit, dal Teilchen
im Downstream-Bereich verschwinden. Dies #uflert sich in einem hérteren Spektrum (Ab-
bildung 3.10). Der Unterschied in s ist am grofiten fiir mittlere Werte I'_u_, geht aber
auch dann iiber 0.06 nicht hinaus. Im Grenzfall hoher u_ bleibt ein kleiner, aber be-
merkbarer Unterschied von etwa 0.02. Obwohl dieser Streuoperator zur Beschreibung des
Upstream-Mediums nicht besonders gut geeignet ist, macht seine Benutzung dort kei-
nen groflen Unterschied, da im Upstream-System die Winkelverteilung sich nur iiber den
duBerst kleinen Bereich —1 < pu_ < —u_ erstreckt.

Auch bei sehr groflen Stofigeschwindigkeiten bleibt die Verteilungsfunktion deutlich ver-
schieden von der Approximation, bei anisotropen Medien reicht die erste Eigenfunktion
als Ndherung selbst in diesem Fall also nicht aus.



KAPITEL 3. LOSUNG DER TRANSPORTGLEICHUNG 84

4.3

4.2

3'9 II| 1 1 IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 1 IIIIII|
0.1 1 10! 102

compr. ratio

II| 1
0.1 1 10! 10?

Abbildung 3.10: Der Potenzgesetz-Index s fiir anisotrope Streuung bei starkem Stofl wird
durchgezogen gezeigt. Zum Vergleich der isotrope Wert gepunktet. Die untere Kurve zeigt
die Kompressionsrate der Stof3front, die fiir den Grenzfall v — 1 gegen 3 lduft, wie bei jeden
hydrodynamischen Stof3.



KAPITEL 3. LOSUNG DER TRANSPORTGLEICHUNG 85

4.5 FrT e
4.4 E—
4.3 E_
4.2 g—

41 E

0.1 1 10! 102

-~

o
e e

w
TT[TTTTTrITT

compr. ratio
N

=
FrTTTTTT

0.1 1 10! 102

['u_

Abbildung 3.11: Oben: Der Index s fiir magnetisiertes Plasma bei einem starken Stof3. Durch-
gezogene Linie: ¢ = 1072, gepunktete: 0 = 1073 und gestrichelte: ¢ = 10~%. Unten: Die
zugehorigen Kompressionsraten.

3.5.4 Magnetisiertes Plasma

Die Abbildung 3.5.4 zeigt den Index s fiir ein Plasma mit dynamisch wichtigen Magnetfeld
mit einer Jiittner/Synge-Zustandsgleichung fiir einen starken Stof}, siehe 2.1.3. Upstream
ist das Plasma kalt, es gilt ¢, = 0. Damit ergibt sich aus Gleichung (2.32)

1+o

M =u_
f o

Das Magnetfeld ist rechtwinklig zur Stofinormalen und veridndert die Sprungbedingun-
gen an der Stoffront, die Kompressionsrate wird im Allgemeinen durch ein Magnetfeld
verringert. Dadurch wird s grofier als im unmagnetisierten Plasma [5].

Das hier betrachtete magnetisierte Plasma hat eine sehr einfache Struktur, ohne Streuung
iiber Magnetfeldlinien hinweg wéire speziell in diesem Fall keine Fermi-Beschleunigung
moglich, da die Stoffront auf jeden Fall superluminal ist, selbst fiir langsame Stofifronten.
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Abbildung 3.12: Vergleich der Asymptotischen Winkelverteilungen im Downstream-System,
isotroper Streuoperator. Durchgezogene Linie: mit der Monte-Carlo Methode berechnete Win-
kelverteilung, gestirchelte Linie: mit der ,,();“-Methode errechnet. Aus [67].

3.5.5 Vergleich mit anderen Ergebnissen

Eine andere Methode, die Teilchenbeschleunigung an relativistischen Stoflfronten im ultra-
relativistischen Limit v_ — 1 zu behandeln, benutzt einen komplett numerischen Ansatz
mit Monte-Carlo Simulationen. Die damit errechnete Winkelverteilung ist zum Vergleich
in Abbildung 3.5.5 zu sehen [2]. Die Ergebnisse stimmen hervorragend iiberein. Der mit
dieser Methode bestimmte Index s fiir isotrope Streuung liegt ebenfalls bei s = 4.23. Eine
etwas andere Variante von MC-Simulationen, die ein geordnetes Magnetfeld mit Fluk-
tuationen mit Lorentzfaktoren bis einige hundert behandelt, ergab einen Index s ~ 4.2

[9].

3.5.6 Vergleich mit Beobachtungen

Eine Elektronenverteilung N oc 7.? mit einem Potenzgesetzindex p = 2 — s = 2.23
hinterléfit ihre Spuren in einem Synchrotronspektrum (siehe 1.4.4), das dann ebenfalls
ein Potenzgesetz-Verhalten zeigt mit o = 0.62 fiir langsame Kiihlung und o = 1.12 fiir
schnell kiihlende Elektronen.

Gamma-Ray Bursts mit Plasma-Lorentzfaktoren von 100 oder mehr sind gute Kan-
didaten, um nach Hinweisen auf ultrarelativistische Teilchenbeschleunigung zu suchen.
Wie Abbildung 3.13 zeigt, gibt es eine Haufung von GRB-Spektra, deren Hochenergie-
Spektrum mit o = 1.1 dem eines Synchrotronspektrums mit s = 4.23 und schneller
Kiihlung entsprechen [135]. Auch in Afterglows werden hiufig Spektra gefunden, die ei-
nem Elektronenindex von p = 2.2 — 2.5 entsprechen [65]; so zeigt z.B. der Afterglow
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Abbildung 3.13: Die Verteilung des Hochenergie-Spektralindexes von Gamma-Ray Bursts. Auf-
getragen ist die Anzahl der gemessenen Burst bei einem bestimmten § = —(a + 1). Aus [135].

des GRB970508 teilweise ein «« = 1.12 [60]. Aus den Afterglows von GRB970402 und
GRB970228 lief} sich ebenfalls auf eine Elektronenverteilung mit s ~ 4.23 schlieflen [166].
Bei eigentlichen Bursts durch interne Stofifronten muf allerdings darauf geachtet werden,
daf sich die relativen Lorentzfaktoren der StoBfronten eher im Bereich von 10 als 10? befin-
den und deswegen im noch nicht konvergierenden Bereich liegen kénnen (siehe Abbildung
3.5.2). Desweiteren kann je nach innerer Maschine ein starkes Magnetfeld vorhanden sein.

Auch im Spektrum des Krebsnebels (der den Krebs-Pulsar umgibt), der eine ultrarelati-
vistische Stofifront aufweist, wurde in mehreren Frequenzbereichen ein Spektraler Index
von etwa a = 1.1 gefunden [82].

Die Ubereinstimmung der Beobachtungen mit der Theorie im einfachen Testteilchenbild
mag etwas iiberraschen, da sich im Falle der nichtrelativistischen Fermibeschleunigung die
Beobachtungen von der einfachen Theorie unterscheiden.
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3.6 Diskussion und Ausblick

Die hier vorgestellte semi-analytische Methode zur Bestimmung der Verteilungen von
an relativistischen Stofifronten durch einen Fermi-Prozel beschleunigten Teilchen liefert
asymptotisch ein ,universelles Spektrum, das von der Art der Streuung der Teilchen
kaum abhéngt. Die Anwesenheit eines dynamisch bemerkbaren Magnetfeldes kann den
Index des Spektrums der Impulsverteilung merklich beeinflussen.

Die Ergebnisse stimmen hervorragend mit Monte-Carlo Simulationen iiberein. Einige
Beobachtungen von Objekten, die mit ultrarelativistischen Stoffronten in Verbindung
gebracht werden, lassen vermuten, dafl der hier beschriebene Teilchenbeschleunigungs-
prozefl zum Einsatz kommt.

Die Vorteile der Methode sind, dafl sie mit nicht allzu groflier Rechnerleistung schnell und
fiir einen beliebigen Bereich von Stofifrontengeschwindigkeiten die Teilchenverteilungs-
funktion bestimmen kann. Sie kann auflerdem beliebige Streuoperatoren behandeln und
auf eine Vielzahl magnetohydrodynamischer Modelle angewendet werden.

Man sollte in der Zukunft in der Lage sein, diese Theorie anzuwenden auf die entspre-
chenden Quellen von nicht-thermischer Strahlung, die relativistisches Verhalten zeigen
wie Gamma-Ray Bursts, Pulsarwinde oder Blazare. Diese konnten aufgrund ihrer hohen
Leuchtkraft auch Quellen von UHECR (Ultra-High Energy Cosmic Rays) sein, also
extrem hochenergetischer kosmischer Strahlung, die auch ein nicht-thermisches Spektrum
aufweist. Das Verstindnis des Beschleunigungsprozesses kann helfen, einen tieferen
Einblick in die in diesen Objekten herrschenden physikalischen Bedingungen zu erhalten.
Die hier entwickelte Methode kann auch helfen, die Beschreibung des Teilchentransports
in Simulationen relativistischer Fliissigkeiten zu verbessern.

Die hier gemachten Annahmen iiber die Art der Streuung, die zum Uberqueren von Ma-
gnetfeldlinien fiihren soll, sind eher allgemeiner Natur. Es ist deswegen von Interesse,
mehr dariiber in Erfahrung zu bringen, welche Art von Turbulenzen und Instabilitdten
als Streuzentren in Frage kommen und ob sie wie im nichtrelativisitischen Fall von den
beschleunigten Teilchen selbst erzeugt werden kénnen. Dahinein spielt, daf die Erzeugung
magnetischer Felder an StoBfronten noch nicht sehr gut verstanden ist.



Kapitel 4

Zusammenfassung

Motiviert durch Beobachtungen von Gamma-Ray Bursts wird in dieser Arbeit die Fermi-
beschleunigung von Teilchen an relativistischen Stoflfronten untersucht. Gamma-Ray
Bursts sind kurzlebige Ausbriiche von Gamma-Strahlung mit typischen Spektra bis in
den MeV-Bereich, die bis zu einigen 100 Sekunden dauern kénnen. Sie zeichnen sich durch
zum Teil hochvariable Lichtkurven aus, die auf einer Zeitskala von bis zu Millisekunden
verinderlich sein konnen, was auf eine kompakte Quelle hindeutet. Man unterscheidet
kurze (t < 2s) und lange Gamma-ray Bursts (¢ > 2s).

GRBs sind isotrop und inhomogen am Himmel verteilt. Vorgéngerobjekte wurden noch
nicht beobachtet, aber gelegentlich tauchen nach einem langen Burst an derselben
Stelle vergingliche Quellen in niederfrequenten Bereichen auf, deren Lebensdauer die
der eigentlichen Gamma-Ray Bursts deutlich iibersteigt — sogenannte Afterglows.
Aus diesen lassen sich Entfernungsbestimmungen fiir GRBs vornehmen, die auf
Rotverschiebungen zwischen z = 0.0085 und z = 4.5 hindeuten, mit einem Mittel
bei z ~ 1.1. Damit sind Gamma-Ray Bursts mit einer isotropen Gesamtenergie
von typisch 10! erg bis hin zu bisher maximal beobachteten 3 x 10%* erg die
elektromagnetisch leuchtstiarksten Objekte im Universum. In den Verldufen einiger
Lichtkurven von Afterglows finden sich Hinweise, dal GRBs nicht isotroper, sondern
strahlférmiger Struktur sind, dies wiirde eine niedrigere Gesamtenergie bedeuten. Fiir
kurze Ausbriiche konnten noch keine Afterglows identifiziert werden. Eine zeitgleiche
Entdeckung einer Supernova im Fehlerbereich einer GRB-Lokalisierung ndhrt und
erhirtet den Verdacht, dafl es eine Verbindung zwischen GRBs und besonders groflen
Supernovae gibt. Aber auch die Verschmelzung kompakter Objekte zu schwarzen Léchern
als Quellen von GRBs sind, neben anderen, zum Teil exotischeren Modellen, im Gespréch.

Die Theorie beschreibt GRBs durch ein Feuerball-Modell aus internen und externen
Stofifronten. Dabei sendet eine ,innere Maschine“ einen relativistischen Plasmastrom
aus, in dem sich Stofifronten ausbilden, die eine nicht-thermische Teilchenpopulation
beschleunigen, die dann Synchrotron- und Inverse Compton-Strahlung abgibt. Danach
pfliigt der Plasmastrom durch das den Ausbruch umgebende Medium und bildet eine
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externe Stofifront aus, deren Abstrahlung den Afterglow ergibt. Die typischen Lorentz-
faktoren fiir Plasmastréme in GRBs werden mit 100 oder mehr angegeben, sonst kénnten
GRBs wegen des Kompaktheitsproblems keine nicht-thermische Strahlung abgeben.

Die Beschleunigung geladener Teilchen an derartigen Stofifronten kann durch einen
Fermi-Prozefl erfolgen. Dabei werden Teilchen immer wieder an magnetischen Irregula-
rititen so gestreut, daf sie die StoBfront mehrmals iiberqueren. Bei jeder Uberquerung
kénnen sie an Energie gewinnen. Im Gegensatz zum nichtrelativistischen Fall reicht
hierbei aber die Zeit bis zur nichsten Uberquerung der StoBfront nicht, um die Win-
kelverteilung einer Teilchenpopulation durch Streuung zu isotropisieren, insbesondere
im Upstream-Bereich bleibt den Teilchen nur weniger als eine Gyroperiode, bis sie
wieder von der Stofifront eingefangen werden. Dadurch ergibt sich eine anisotrope
Winkelverteilung aus Teilchen, die noch in der Lage sind, die Stofifront zu iiberqueren.
Dieses verringert den richtungsabhingigen Energiegewinn pro Uberquerung von ~ I'2
bei der ersten Uberquerung als isotrope Verteilung auf einen Faktor von etwa 2 fiir spitere.

Die zu diesem Problem gehoérende Differentialgleichung wurde aufgestellt und unter
Verwendung einer Priifer-Transformation semi-analytisch fiir den stationiren Fall gelost.
Die Losung besteht aus einer Entwicklung nach Eigenfunktionen und 148t sich in
winkelabhéingige und impulsabhéingige Komponenten separieren.

Fiir die Impuls-Komponte der Verteilungsfunktion f der beschleunigten Teilchen ergibt
sich ein Potenzgesetz f o< p~*. Dieser Index kann mit der hier vorgestellten Methode fiir
beliebige Lorentzfaktoren bestimmt werden und im asymptotischen Falle I' — oo betrigt
er fiir isotrope Streuung s = 4.23 £ 0.01. Dieser Wert ist unabhéngig von den hydrody-
namischen Randbedingungen, da im ultrarelativistischen Limit die Kompressionsrate fiir
alle Zustandsgleichungen gegen 3 konvergiert.

Falls die Streuung anisotrop vor sich geht, weil z.B. unterschiedliche Korrelationldngen des
magnetischen Feldes existieren, ergibt sich eine relativ kleine Verdnderung dieses Index.
Die Winkelverteilungsfunktion ist in beiden Fillen wie erwartet hochgradig anisotrop;
wahrend sie fiir isotrope Streuung jedoch noch gut durch die analytische Naherung der
1. Eigenfunktion dargestellt werden kann, miissen fiir anistrope Streuoperatoren mehr
Eigenfunktionen in die Entwicklung aufgenommen werden.

Der ,,universelle“ Index der Impulskomponente 148t sich durch ein dynamisch wichtiges
magnetisches Feld verdndern. In diesem Fall wird die StoBfront weicher und dadurch das
betrachtete Potenzgesetz steiler, s nimmt abhéngig vom Magnetisierungsparameter o zu.

Vergleich mit Monte-Carlo Ansédtzen zur Losung dieses Problems ergibt vergleichbare
bis identische Werte fiir s und die Winkelverteilung fiir verschiedene physikalische
Situtationen.

In einer Reihe von beobachteten astronomischen Objekten, die mittel- bis hochrelativi-
stische Plasmastromungen aufweisen, sind Spektra gemessen worden, die in Bereichen
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Potenzgesetzen gehorchen. Diese lassen sich mittels Synchrotron- bzw. 1C-Theorie auf
eine Elektronenverteilung zuriickrechnen, die ebenfalls einem Potenzgesetz gehorcht. In
einigen Gamma-Ray Bursts und Afterglows sowie dem Pulsarwind des Krebs-Nebels sind
Indizien fiir einen Elektronenindex von s = 4.23 bestimmt worden.



Anhang A

Erginzung zur Synchrotronstrahlung

Eine genauere Analyse des Synchrotron-Spektrums eines Elektrons nach [107, 80] ergibt
mit den Bezeichnungen wie in 1.4.4 fiir den spezifischen Emissionskoeffizienten

G () = wp (Z) ’ (A1)

MeC2 v,

dieser ist in Abbildung A.1 dargestellt. Hierbei ist F'(z) definiert als

F(z) ==z / " Ksjs(y)dy (A.2)

und K3 die modifizierte Bessel-Funktion der Ordnung 5/3. Asymptotisch 148t sich F'(z)
darstellen als

. . ~ Am 1/3
firr < 1: F(z) ~ 31/221/3F(1/3)x (A.3)
N\ 1/2
fir z > 1: F(z) ~ (§> exp(—z)z'/? (A.4)
(A.5)

mit einem Maximum bei z & 0.29, I'(x) ist die Riemann’sche Gamma-Funktion.

Man kann qualitativ an Abbildung A.1b erkennen, daB sich durch eine Uberlagerung
der Synchrotronemissivititen einer Potenz-Gesetz-Verteilung von Elektronen wieder ein
Potenzgesetz ergibt. Eine quantitative Abschétzung dazu kann durchgefiihrt werden [107]
mit der Annahme, js(v) lasse sich schreiben als

Js = A€pd(e — €g) (A.6)

wobei € der Energie eines abgestrahlen Photons entspricht und ¢, die Energie ist, bei der
das Elektron in dieser -N&dherung strahlt. A ist ein Normierungskoeffizient, der so gew&hlt
wird, die gesamte abgestrahlte Leistung mit diesem j, der Gleichung (1.32) geniigt. Fiir

€ Sel nun angenommen,
€0

i =by’ (A.7)
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Abbildung A.1: a) Die Synchrotron-Emissivitiit eines einzelnen Elektrons iiber z = v /v, mit
dem Maximum bei 0.29 v,,. b) Entstehung eines Potenzgesetz-Spektrums aus der Einhiillenden
einer Uberlagerung von Elektronen mit N(v.) « 7?. Doppeltlogarithmische Darstellung, aus
[107].

wobei B = B/B, mit B, = m?c®/(eh). B, wird auch das kritische Magnetfeld genannt.
Moge nun eine Elektronendistribution der Form N(v,) = Ky, ? zwischen Y, < e <
Ymaz gegeben sein. Die Faltung der dieser Verteilung mit der Emissivitét ergibt

Ymaz Ymax
i) = [ dvi(e Nl = | dedead(e o) Ken” (A8)
Mit Gleichung (A.7) 148t sich das Auflésen zu
jooce T (A.9)

Sei weiter Sy, ein Laborsystem, in dem ein Elektron nach Gleichung (1.29) Gyrationsbewe-
gungen um eine Magnetfeldlinie vornimmt. Sei weiterhin Sy ein (instantanes) Ruhsystem
des FElektrons, indem dieses ein isotropes elektrisches Feld hat. Fiir 7, > 1 mit der Ge-
schwindigkeitsvektor v gilt fiir die Abstrahlung in Sz, nach [87] (siehe Abbildung A.2):

e Die kugelférmige Emission in S wird in einen Vorwértskegel mit Halbwinkel
~ (1/7.) um die Richtung von v transformiert, mit Ausnahme eines Teils der
GroBenordnung (1/7,.) um die Richtung von —v.

e Bis auf einen Bruchteil von 1/, wird die gesamte Strahlungsleistung in Sy, in einen
Vorwirtskegel mit einem Halbwinkel von = (1/7.) um die Richtung von v abge-
strahlt.
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Abbildung A.2: Verzerrung der Synchrotronstrahlung durch relativistische Bewegung. Links
das klassische Cyclotron-Strahlungsfeld. Rechts bei relativistischer Bewegung des Elektrons.
Der Vorwirtskegel hat einen Offnungswinkel von etwa 1/-.. Von [176].

Abbildung A.3: Der Klein-Nishina Wechselwirkungsquerschnitt oxy fiir Compton-
Wechselwirkung in Einheiten von o logarithmisch dargestellt, mit ¢/ = ¢;¢ wie in Gleichung
(1.38) definiert.
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