Vorlesung WS 2004/05: Entwicklung von kompakten Doppelsternen
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Die Periodenliicke

Entstehung von Kataklysmischen Doppelsternen
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8.1a -

Beobachtete Eigenschaften von Kataklysmischen Variablen (cvs)

» ~1500 Objekte bekannt, davon ca. 575 mit bekannter Bahnperiode

4
>

(> Ritter & Kolb 2003, Az A #0% 301 ; Downes et al. 2001, PASP 113, 764 )
die meisten CVs sind alte Pop.I Objekte, 3 einige wenige in Kugelhaufen

CVs werden in zahlreiche Unterklassen eingeteilt, hauptsachlich nach
dem photometrischen Verhalten und der Magnetisierung des Wz
u.a. unterscheidet man: - klassische Novae (N)
- Zwergnovae (DN)
- novadghnliche Syst. (NL)
— magnetische CVs  (AM,IP, Dq,...)
— und andere mehr
N.B.: diese Klassen sind nicht disjunkt !

Die Bahnperioden sind im wesentlichen bimodal verteilt !

T ——rm

< 50% mit #8min £ P2 2h }A nur rel. wenige mit ohg Pé.gh,
5 50% mit 3hg P2 h ~ sog. Periodenliicke

3 einige wenige Systeme mit P<4omin und4 Systeme mit P2 2, fost
alle Unterklassen “respektieren” die Liicke (mehr oder weniger).

Die Sekunddrsterne sind vorwiegend massearme “Houptreihensterne”

Die Massentransferraten sind nicht genau bekannt; typische Werte:
oberhalb der Liicke (P % 3h): 10""Mo/a £ -Mg £ 108 Mo /a,
unterhalb der Liicke (78min £ P<2M): 10 "Mo/a £-Mg.< 1579 Mo/a .

Bei jedem P 3 Streuung von =My von mindestens einem Faktor 10!
Die Ursache dafir ist nicht genau bekannt.

~ Entwicklungszeitskala oberhalb der Liicke ~ 108a
unterhalb der Liicke ~ 10%a.

Die Massen sind i.A. nicht oder nur ungenau bekannt . 3 glaubhafte
Massen fiir nur ganz wenige Systeme.

~ mittlere Masse der WZ in CVs <Mwz2,, = 0.8Mq ist deutlich
grosser als die mittlere Masse isolierter Wz <Myz> 2 0.55Mq.
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Kataklysmische Doppelsterne

P fiir allgemeine Eigenschaften — Einleitung und Ubersicht

1. Die Sekunddrsterne

P primdre Observable: - Spektraltyp (SpT)
 Umlaufszeit (P)

P sekunddre Observable: < Effektiviemperatur Teg , aus dem SpT
+ mittlere Dichte §, , aus P+ Roche-Geometrie:

3, = ST P-az 2437 - tMogem P(h) , praktisch unab-

S
. G(‘l-l-q)f: @ 8apP? hangig von q,
sofern q 2 1.25

P Umrechnung SpT «>Tgy und P <> ¢, erlaubt Vergleich von
Beobachtungen (SpT, P) mit theoretlschen Rechnungen (Teg, §,)-
- Beuermann, K., etal.: 1998, A2 A 339, 518 ; Smith, D.A., Dhillon, V.S.:
1998, MNRAS 301, 767

» Ergebnis: (— Figuren: Beuermann etal. 1998, Fig. % und Fig.5)

in CVs mit Umloufszeiten 80min £ P £ 10" (das sind mehr als 9%
aller ¢Vs mit bekanntem P ) sind die Sekundarsterne im Rahmen

der Beobachtungsgenauigkeit von normalen Pop.I Hauptreihensternen
nicht zu unterscheiden! D.h., diese

~A | cV-Sekunddrsterne sind Pop.I-Sterne mit zentralem Wasserstoff -
brennen.

Das heisst aber nicht notwendigerweise, dass diese Sterne Alter-Null-
Hauptreihensterne sind, oder dass sie naherungsweise im thermischen
Gleichgewicht sind.

Systeme mit P % 0.6 haben entweder einen nuklear entwickelten
Sekundarstern, oder sind instabil gegen Massentransfer.
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Are the red dwarfs in cataclysmic variables main-sequence stars 2

Beuermann, K. etal.: 1998, Az A 339, 518
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2. Stabilitat des Massentransfers

D adiabatische Stabilitat: S (Mg) - Ted >0~ g>q

crit, s

B thermische Stabilitat: T (M,) —}' @>0 ~q>q

crit e

> benbtigt (Mg,q) bzw. (Mi,My) sowie theoretische Voraussagen fiir
9, M2 und G e(Mg) zur Uberpriifung der Stobilitat des

Massentransfers.

4 Bes'timmung von (M,, My) mit hinreichender Genauigkeit ist nur bei
relativ wenigen CVs moglich (— z.B. Smith & Dhillon, 1998).

P Ergebnis: — Figur, mit Beobachtungen, zusommengestellt von
Smith & Dhillon (1998) sowie theoretischen Kurven g (M)
basierend auf Ergebnissen von Webbink (1985). -

Massentransfer in normalen CVs (supersoft sources maglicherweise
ausgenommen) ist thermisch und adiabatisch stabil !

N.B. der genaue Verlauf der Grenzkurven 9y, (Mg) hangt von Detoils
der angenommenen Sternphysik ( chem Zusammensetzung,
Opazitdten, Zustandsgleichung, Konvektionstheorie) sowie vom
Entwicklungsstand der Sterne ab. Die in der Figur eingetragenen
Grenzkurven gelten fir Nullolter - Hauptreihensterne der Fop. 1.

» Da normale CVs stabil gegen Massentransfer sind, muss der
beobachtete Massentransfer durch einen entsprechenden
Mechanismus angetrieben werden.
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3. Massentransferraten

» Massentransferraten sind nicht direkt messbar und daher
sehr schwierig zu bestimmen. 3 zcohlreiche indirekte Methoden
zur Bestimmung von M, die aber alle nicht besonders genau sind.

P Fozit: Massentransferraten sind nur naherungsweise (Alog M =
+£0.5) bekannt.

» Ergebnis: a) im Mittel dber viele Systeme ist

Mo> = 10°2-- 10‘8M la , im Bereich 3"4pP% 10"

<~Mo> = 1010 Mela., im Bereich 80min£P< 2h

- Schema 5 _
E 1' .l 1 T T T 11
b) bei einer gegebenen -8 i 5
Periode P streuen g W
die beobachteten =70 :
-Mq-Werte erheblich & {mmeei et i
(um Faktor > 10). 5~ W -
o
W 7 _
-12 ---I I [ I B B A |
4 3 4 56 8
Antriebsmechanismen ? P(h)

P Die Beobachtungen sind kompatibel mit folgender Hypothese

P> 8": Massentransfer angetrieben durch mognetische Bremsung_
(+ Gravitationswellen) | d.h. y Jo8 JMB"' &R -

P< 2" : Massentransfer angetrieben_im wesentlichen nur durch
Gravitationswellen, d.h. 1% Jar -

Nukleare Entwicklung ist vernachldssigbar V Systeme mit P£ 10h,
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4. Die maximale Umloufszeit

» Die maximale Umlaufszeit von normalen CVs ist P, = 16h

(3 nur 2 normale CVs mit P2 16": GK Per und V1017 Sgr, = Perioden-
histogramm in der Einleitung).

P, erkldrt sich zwanglos aus folgenden Tatsachen:

@) Die Sekunddrsterne sind ~ HR-Sterne
b) CVs sind stabil gegen Massentransfer, d.h.

Sodm’)— gn,a (>0, und A q%08--1.0 im rele-
Te (M2) — Kﬂ,a Q>0 vanten Massenbereich

¢) Der Primarstern ist ein Weisser Zwerg ,d.h. M,<M, = 1.4M,

~A 0)+b)+c): Mg £ 1.5Mg

i [ 4
= ~ ‘] ~A o~
> mit RZAMS(M 1.5Mg) = 1.3 R P = 10", wenn M, auf der ZAMS

RoamsM=15Mo) 1.8 Ry~ P = 16", wenn Mg auf der TAMs™

P Wenn P > 160 = entweder ist der Sekunddrstern nicht mehr
auf der Hauptreihe (ZAMS--TAMS),

oder das System ist instabil gegen Massen-
transfer !

* ZAMs = zero age main Sequence = Alter Null Hauptreihe
TAMS = terminal age main sequence = Ende des zentralen Wasserstoff -
brennens
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5. Die minimale Bahnumlaufszeit

5.1 Modellvorstellung und einfache Abschatzungen

P Warum gibt es ein Pmin , welchen Wert von P, erworten wir theoretisch

B Betrachten im folgenden nur Systeme mit P £ 2.

Wissen bereits aus vorangegangenen Uberlegungen :

a) Wenn -M2 geniigend klein

~ Sekunddrsterne auf der HR 0
bis Ma=Mmin % 0.085Mg mit .
Pmin (Mmin) = 57min | oder logP(h)
Sekundarsterne sind Schwarze 0.0
Zwerge mit Mo<Mmin= 0.085M,
und P > Buin(M220.085M0)
~ 26 min

_|||ll|l|ll|1l

-0.2

b) Sekundarsterne sind vollkonvektiv, -0.4

do Mg (P% 2% £0.2M0 20 5 T A0 gk

) <3 2 Jer (Gravitationswellen lassen sich nicht vermeiden)

d) Fir Sekundarsterne auf oder in der Nahe der HR ist

-M2 > (-M2)gp= M2 JeR ~(0.3-1.0)107"Mo/a  praktisch
-SSR unabh. von Mg P

e) TKH=M..310 o (M) (R )( ) 31oa( )“ fir M £0.3Mg

~> Tkn wird umso langer, je geringer M;

f) ~ Abweichung vom thermischen Gleichgewicht umso starker, je
geringer My ~ Stern entfernt sich von der KR, §o wird umso
kleiner, je geringer M2
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g) Die Umloufszeit wird minimal, wenn §o= .. .
Bestimmung von Syt -

P — 21,-( A3 )2 - 211'( Ro® )”2 , Wobei F(Q)= (1"'q)f2:‘3(q)

G(M+My) GM2 F(Q)
i © AP = 2dInR, _LdinM; _ 1dInFeq) =
- L= (dlnRe) _[ dln F@
§knt (dln MQ)F 3 i d ln M2]

dinF(qQ) = (___+ 3@)dlnq = _( 3q +3(32)_7%(i dlnMg

> St = 1§ [1 B qc? (q‘L +3§2)]

Vereinfachung : Fir q » 1.25 ist fy(Q)= (3)’3(1+q) "3 _9_,,3[32:0

> 1 fir g% 1.25

gkrii: - —3'

I I i T I L ] T T

h) Sterne entw[ckeln Sl'ch in -08 L D'Antong &MOZthe"I(‘I?SQ) E
Richtung der Schwarzen 09 R
Zwerge, wenn Ty < Tky _1 0
(= Figur)

1:) Wenn T < 'C'thz TkH , -1.2
S0 wird, g; 35 =-1/3
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~ Konnen nun folgende einfoche Abschatzung von Pui, machen :

(nach B. Paczyriski: 1981, Acta Astron. 31, 1)

Wissen, dass §, = S2.e""‘ 0.8--1.0, wenn Tp>> Tku, und
§2 w §2.s=‘" -3 , wenn Ty« Tk

» Annchme : So=+Y3 , wenn Ty = Ty
~ Abschﬁtzung von P, : n=1
T
Ty = L6R (€,- = Ller (1 _ =Tea (1 9% g 2(G-1 -1))
m= 28 (§8me) = S (3-5s0) 2(
= %tﬁk ~ Ter ‘O
Ter= 95 (M,ma"?»(p)*’s_ 5¢5 (Hq*Mz)’3( R \73
326555 M, Mg \2F 32658 MMy \GMoF(Q)
_ _5¢c (M.mws(smz%)‘”f" = Ty (M2,Rg5M,)
32G5/3 MMy \3GMz
TKH= G_M%_
Rale 10.0

P Verwenden zur Abschétzung von
Ter und Ty die HR M-R-
und M-L-Beziehung von
Grossmon etal. (1974)

Losen Ter = Ty graphisch 9.0
(= Figur)

Ergebnis Fio)
Moo P (min) M2(Pmin) b
M o min Mo
06 8  0.108 100
1.0 04 0.122

1.4 99 0.135
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0.22 '
Pmin ~ 91 min (ﬂ) und Mz(Pmin) = 0.122 MO (%0)0 26

Mo

Paczynski (1980) verwendet Potenzgesetze fiir R(M) und L (M) und

findet : . 0.3% 023 0.4 0.31
Pmin ~ 8*min (JT“) (.:_‘0) und M (Pmm) 0.124M ( (ﬁa)

5.2 Verbesserte Abschatzung von Prin

P Ausgangspunkt : Beziehung ge%‘cn ,CTth)

— dlnR _ a+4 Cv Tm
Seff dinM = 35+ 2Va Cp Tth

P Hier : Sekundarsterne (M240.2My) sind vollkonvektiv |
~ in guter Néherung Polytrope mit n=3/2 , mit Va=2/5
und Cp/cy =5/3

~ fur Im ~A gt -1
fu _Cth—)-o % /3

~ T =1, a1 Cv Im

eff 3 2Va Cp Ttn

P= Pun € =3 a+1Cv Tm _
4 min T= §knt 3 = QVaCP'Cth

wlw

Berechnung von Ty, = % :

‘FUI‘ PoTyttope An=

ide
> Tp = %ﬁu_ - .:-;L."CKH L Beziehung zwischen Ty, und Tin l.

-~ mlt 031/2 und _Cm=g'1t . @_;;16 L q
q SR Tun 63 Lgg—1
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Ersetzen Ly in Tk durch Lg=#TRZsTe' und eliminieren Ry mit
Hilfe der Beziehung Rg= Ry(P,M2). Damit wird

1% 5. 2
P _’3= 5%6 - (@n®/? MMy To* L 9, oder
s 35c°c (MeM)s T 1g Q-1

Pmin = 191"" min (_M_"-)

Mo

_1/
e " (et e N () ()

P Houptunsicherheit fiir Pmin : Te des Sekundarsterns

Wahlen : Begrundung
Te = 2000-2500K  : Te = 2500K 2 der untersten HR ; doher
Te £ 2500K
Lg= L : §="3 nur bei starker Abweichung vom
thermischen Gleichgewicht ~ Lnuc/L « 1
M2 20.09 Mg : £ Masse auf der HR,WO'CKH':.%E.‘UGR
100

P Pmin liegt etwas tiefer als T T
der beobachtete Wert von 9 L Te= i

~ 80min ( kiirzeste Periode: - 80| ‘ZOOO:K .
J0132-6554 mit P=77.8 min). £ 10 /«225

£

Andere Abschatzung:

) S0 | | ! i
Aquivalent zur obigen Abschatzung 04 06 08 10 12 14
lSt P e 1,2 i 4/2 L 112 -9 M‘I/M@
. (18T (- L\*T
Min (?o") (-Mg) (Lg) €

_ . _C A -2, W
= P9 min (10':"’:1@&) 2(2-5‘:0}( (%9)

P Fozit : Im Rahmen der Genauigkeit dieser Abschétzung erhdlt man
etwa den beobachteten Wert von Py .
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5.3 Ergebnisse numerischer Rechnungen

Quellen:

Faczynski,B.  Sienkiewicz, R.: 1981, Astrophys.J. Letters 248, L2%
Paczyriski, B., Sienkiewicz,R : 1983, Astrophys.J. 268, 825

Rappaport ,S., Joss, P.C., Webbink, R.F.: 1982 Astrophys.J. 254, 616

a) Rechnungen von Paczyhiski & Sienkiewicz (1981,1983)

P Modellannohmen: - adiabatischer Aufbau des Sekunddrsterns , d.h.
(0S/oMr) =0 im Inneren
— nukleare Energieerzeugung durch PPI-Kette im
Reaktionsgleichgewicht
— chem. Zus. des Anfangsmodells X=0.70,Z=0.03
— konservativer Massentransfer
- J=flg , 088F<2

D Ergebnisse ( siehe auch Figuren )
1.) 3 kontinuierliche Entwicklung von der HR zum entarteten Zweig

2.) Poig = .5 min (Z_ i [t e (3 )°'15" mit Cox % Stewart -
Opazitaten

0.03 Mo

Jar
A2 X . s
Fain = 10.2min (0_263)‘” y (m;lm_ﬂ)" ' firr 3=3_ und Alexander-
' o Opazitsten (Staub!)

~ Puin hongt stark davon ab, welches 2 verwendet wird !
(2 bestimmt Te ! —> unsere Abschatzung !)

3.) 9logPmin /3log J/Jer = 0.151 ~ geringe Abhdngigkeit von Pmin
von 3 ~ kann J nicht genau aus beob. Pmin bestimmen !

4) M2(Pmin) = 0.05-0.06 Mg (d.i.deutlich geringer als in |
unserer Abschiatzung angenommen

5.) Douer der Entwicklung bis Pmin ~ 3-4 10%
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6.) Entwicklung auf dem entarteten Zweig verlauft sehr langsam

<> -M2 <10 Mo/a ~ Systeme sind schwer zu beobachten,
obwoh! intrinsisch sehr hdufig

b) Rechnungen von Rappaport , Joss & Webbink (1982)

» Modellannahmen: - isentroper Aufbau des Sekundarsterns im

Inneren (95/oMr=0) mit Va=2/5=const

~ Polytrope n=3/2
- Entropiesprung zwischen

Innenlosung und Photo-
sphare (grobe Beriick~
sichtigung der Ionisations-
und Dissoziationszonen )

Iong‘

‘ Photosphare
>

(1) =4 10° (1),

log g

- nukleare Energieerzeugung durch PP-Ketten im
Reaktionsgleichgewicht

- J=Jar
N.B. Weil gT'3’2=-. const. im Inneren, ist F= const. und D= %—.—const.
ideal
P Modellparameter und Ergebnisse
M4,i Mg, i + * . M (Pmin) | Te(Pmin
sequ. | St | Tt | 2e"| x |z | "] [ me e | TR
1 1.0 10.4 | LA |0.70 |0.02 1 163.4 |0.431 2357
2 (10 (0.4 | A |0.70 |0.02 1 |68.6 |0.341 | 2138
3 | 1.0 |0.4 |A& [0.70{0.02 1 |#4.5 |0.458 |2486[%30
4 10.65|0.4 | LA [0.70 |0.02 1 |61.5 |0.40% | 2358
5 |1.40 0.4 | LA |0.70 (0.02 1 | 65.1 [0.452 | 2353
6 | 1.0 | 0.4 | LA [0.20(0.02 1 | 46.5 |0.372 | 2655
7 |10 |04 |LA |070|0.02]|1.0 |0#7 | 65.8 |0.368 | 2370
® | 1.0 04 |LA |070 |0.02]|var. [0.80| #3.0 | 0.542 | 2450

+)LA =Llos Alamos Opazitat ;

Stoub ; (X=030 bzw. X=0.20 und Z=0.02)

A = Alexander Opazit&t ,ohne Staub ; AG mit
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» o=y _9 _ , wenn o variobel (Sequ.8) ,dann so,dass
(1+q)2 §2ls" gﬂ,Q = 0.025=const.

P Wichtige Ergebnisse (> Figuren und obige Tabelle)

. - . =% _
1) Run= (%;%)112 (“Mﬂm (-':LS-) b Té'z = 96 min (4_0-_%':-0_’“)1/2(%) 2(2_1;50TK

(Abschdtzung von Py, analog zu der in 5.2., aber unter Yerwendung
von Nullrandbedingungen , d-h. Rg= R(M2) fir volle Folytrope n=3/2.
N.B. Ergebnis in 5.2. wird identisch fiir a="3).

2.) Abhangigkeit von Ry, von versch. Modellparametern
oln Fnin _ 0.32 : OINPmin _ 0,112 5 3lnFinin ~ _ 0,002 ; Slnfmin _0.031

3lnX > 3lnwoC aln q; 9
olnPmin_ — 0.176 , in der Umgebung von P . gerechnet mit
ola(-n)] ’ : -

X=0.7r'0) k= LA) m:tq'M@J q1=2.5 3 ’}Z-"" ) d(‘l—?)so.

3.) Staubopazitdt hat grossen Einfluss auf den Wert von Pmin und
die Struktur des Sekundarsterns (vgl. z.B. L®), Lnuc® , D(t) in
Sequ. 2&3 !)

4) ~ 2% aller beobachteten CVs mit P4 2" sind auf dem
entarteten Zweig.
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GRAVITATIONAL RADIATION AND THE MINIMUM PERIOD OF CATACLYSMIC
BINARIES

Paczynski, B., Sienkiewicz, R.: 1981, Astrophys. J. Letters 248, L27
Paczynski, B., Sienkiewicz, R.: 1983, Astrophys. J. 268, 825
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SAKULARE ENTWICKLUNG VON KATAKLYSMISCHEN DOPPELSTERNEN

Die minimale Umlaufszeit

Rappaport, S., Joss, P.C., Webbink, R.F.: 1982, "The Evolution of
Highly Compact Binary Stellar Systems", Astrophys. J. 254, 616

Standard Model (Los Alamos Opacities)
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Fi16. 3.—Calculated evolution of the standard model (case 1). The initial parameters of this system are M, =10 Mg, M;=04 Mg,
P,p,=4", and (X,Y, Z)=(0.70,0.28,0.02). Los Alamos opacities (Huebner eral 1978) were assumed. Several of the binary system
parameters (the mass M, and radius R, of the secondary, the obital period P,,, and separation 4, the stellar index of the secondary §, and
the mass accretion rate onto the prmary, M,) are shown as functions of time in the lefti-hand panel. The evolution of some additional
properties of the secondary (its central demsity p,, central temperature T,, effective surface temperature 7, nuclear luminosity L.
bolometric luminosity L, and ratio of total to ideal gas pressure, D) are shown in the right-hand panel.
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F16. 8.—Calculated evolution of case 6. The input physics and initial parameter valdés are the same as for the standard model (sce Table
1), except that the secondary was taken to be hydrogen-deficient, with a chemical composition of (X, Y, Z)=(0.20,0.78,0.02), and Los
Alamos opacities (Cox and Stewart 19704, b) appropriate to this composition were used. The notation is the same as in Fig,. 3.
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SAKULARE ENTWICKLUNG VON KATAKLYSMISCHE DOPPELSTERHMEN

Die minimale Umlaufszeit

Rappaport, 5., Joss, P.C., Webbink, R.F.: 1982,"The Evolution of
Highly Compact Binary Stellar Systems", Astrophys. J. 254, 616

Alexander Opacities without Grains
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Fic. 4._ngqm_aleg (:‘volu_ltioa of case 2. The input physies and initial parameter values are the same as for the standard model (see Table
1), except that the radiative opacity law was changed to the Alexander (1980) opacities with the contributions from dust grains excluded (sec
text and the Appendix). The notation is the same as in Fig, 3.
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FiG. 5,—Calculated evolution of case 3. The input physics and initial parameter values are the same as for the standard model (see Table
1), except that radiative opacity law was changed to the Alexander (1980) opacities with the contributions from dust grains included (see text
and the Appendix). The notation is the same as in Fig. 3.




8.19

5.4 Probleme mit der Minimumsperiode

P Die genauesten numerischen Modellrechnungen mit J=Jgp (= Kolb2
Baraffe 1999) sagen voraus, dass

1.) Py, = 67min~70min | beobachtet wird aber Fp;, = #8min.

2.) Die Houfigkeitsverteilung der LI R B R
CVs miisste bei Px Prin ein 3t ¢ . Theorie (Kolb 193) -
ausgeprdgtes Maximum haben I
(Wegen P(Pmin)=0), dos 2 L
aber nicht beobachtet wird. :

1L -
P Das Modell fiir Py, stimmt Jl
offenbar bestenfalls qualitativ! 0
G e et s nrc

Magliche Ldsungen % Beob-

. . 20 ~: P 2 7 achtung _
@) I>3., ™ P! N gl 2;

/ -

Domit P

151 3 ’//
nin VON ~ F0min - ~ 78 min
muss J von flm- "'33@:: erhoht 10 _ %
~ wWerden' : /

5[ /

~ benbtigt zusatzlichen Antriebs-

mechanismus mit J = 2 jcn ! 0 i
Welcher Mechanismus 2 0
> Ausserdem: Wenn P . = 78min

~> erwarten dort ein Maximum SL T T ' i

in der Haufigkeitsverteilung! L o ° °

Ein solches wird aber nicht 3| ° fiucongt -

beobachtet ! = '
-'TE 2 L ° .

b) Der totsachliche Wert von By, i I=4]_
ist ~ FOmin. s M beob. Ppyin _
110953k,
Der beobachtete Wert von ~ #8min 0 -9 -8 -7

ergibt sich, weil Systeme mit log [- M3 (Mo /)]
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mit 70min £ P £ #8min nicht beobachtbar (weil zu schwach)
sind..

4 Wenn das soist, warum ist dann F,; fur magnetische CVs

(die vorwiegend als Rontgenquellen entdeckt werden) gleich

wie fir Zwergnovae (die vorwiegend im Optischen beobachtet
werden )

¢) 3 systematische Fehler durch

- Verwendung des Roche- Modells an Stelle des selbstkonsistent
bestimmten Potentials .

. Das Roche-Modell ist in diesem Fall eine gute Néherung !

'S

(- Rezzolla, L., et al.: 2001, MNRAS 327 888

- Annahme , dass Ry . = Re  (Ry ;= volumendqui-
valenter kritischer Roche ROdIUS R, = Radius eines ent-
sprechenden Einzelsterns).

Numerische Rechnungen (Renwoiz€,V.,etal. 2002, A&A,subm.)
zeigen, dass
RV;crit - 1 +8 :
Ry

wobei € = einige % .

Insbesondere fiir eine Polytrope n=3/2 und Mi >>1 ist
Mg
£=0.06.

~  zu wenig,um P . = 80 min zu erreichen!
Ausserdem bleibt das P‘rohlem der fehlenden Haufung

von Systemen bei P=F,, .




The CV period minimum (Kolb,U, Baraffe,I.: 1999, in: Annapolis Noﬁﬁshap on
Magnetic Cataclysmic Voriables, C. Hellier and K.Mukai (eds.), ASP Conf. Ser.
Vol. 157, p. 273).
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Figure 4.  Spectral type of the secondary versus orbital period. Data
points from Beuermann et al. 1998; dashed: ZAMS; heavy solid line:
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Figure 1. Mass transfer rate versus orbital period

- along evolutionary se-
quences for CVs with a 0.6Mg WD. The tracks are labelled with the
initial donor mass (in M)). The 0.21 M sequence is shown in bold.
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