9. Chemische Zusammensetzung )

Chemische Zusammensetzung geht iber 2, € , die Zustandsgleichung
in das System der Grundgleichungen ein .

9.1. Definitionen

Def. 3

X; = relative Massenkonzentration der Teilchensorte 1

4 ; Xi= 1 (entsprechend der Definition der X; )

P Chemische Zusommensetzung eines Sterns ist eindeutig bekannt,wenn
Xi (Mr,t) fir alle 1 gegeben

Fir Sterne : sehr oft nur 3 Komponenten der chem. Zus. angegeben :
Xu = X : rel.Massenanteil von Wasserstoff
Xue = Y : rel. Massenanteil von Helium
Xgest = Z : rel. Mossenanteil der * schweren Elemente"
sog. "Metalle"
Typische Werte : X = 0.%-.075
Y =~ 0.24---0.28
Z =~ 0:0001...-0.0%

9.2 Zeitliche Anderung der chemischen Zusommensetzung in radiativen
Gebieten

In radigtiven Gebieten : keine Durchmischung ~> Anderung der chem.
Zus. nur lokal durch Kernreaktionen

Kernreaktionen : —  Teilchen der Sorte 1 — Teilchen der Sorte §

—  treten nur dort auf wo Ex40

—  meistens mehrere Reaktionen gleichzeitig
(héngt von T und g ab)
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— Jjede Reaktion liefert eine bestimmte Energie -
menge €y ¢ (pro Massen-und Zeiteinheit )

>~ Ey= ;514,&

Anderung der chem.Zus. durch Kernreaktionen

a) Erzeugung eines Teilchens der Sorte 1 ous einem der Sorte n: n=4.
Pro Masseneinheit frei werdende Energie Ensi . Energieerzeugungs-
rate €npei (pro Massen-und Zeiteinheit)

b)  Zerstérung eines Teilchens der Sorte i : 1> &.
Frei werdende Energie Ejs) (pro Masseneinheit), Energie-
erzeugungsrate €., (pro Mossen- und Zeiteinheit )

fn--i _ € ik
) QXI Z En..{' —_-Ei-.k v 1,= e I
k (s0g.- Ratenglelchungen)

Da 2Xi=1, kann manous obigen I Gleichungen immer eine
* eliminieren. -~ I-1 Gleichungen fiir I Teilchensorten

Wichtig: Es kommen keine neuen Funktionen mehr vor
D System der Ratengleichungen = “5." Grundgleichung des Sternaufbous

Beispiel : Wasserstoffbrennen (einfachster Fall)
Mu__ Eiske = >Xi=1 oY X

?t Enede | i ot at
(Nur 2 Nuklide , "H und *He , an der Reaktion beteiligt)
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9.3 Nukleare Zeitskala eines Sterns

Bei Wasserstoffbrennen ist 9X — _ Enrhe , wobei
ot Enete

. 23 -1 -1
Eyene = 1@.“*“3# ymit @, =267MeV, L=6-10 mol ,/u£=1g mol

e EH-He = 6.45 101891'9 g' (= 1018'8ergg"')

Gesamtmasse des Wasserstoffs: My = SXH(Mr) dMyr = XM

M
zeitliche Anderung My SX (MdMy = _ Ss dMy

Bei (zentralem) wosserstoffbrennen + €g=0 (Stern im therm. GL.)

~n a_l-1.’.=€ -~ ﬁH=_lSaerr =_£_
Mr E Jomr E
~ A oM _ dlnMw _ _L_ : MyE = tot. Energievorrat des Sterns
Mu Ot ot MuE aus der Reaktion 4H > He
MyE = E, :_OlnMu _ , Ty = hukleare Zeitskala
ot 'CN
P Ty = %N. (vgl. mit Resultat in 4.%)

9.4 Anderung der chemischen Zusammensetzung in konvektiven Gebieten

3 Maglichkeiten
a) Kernreaktionen —~ Veranderung lokal mit T

b) konvektive Mischung —~ vollst. Durchmischung mit Ty « Ty

S ( Eﬂ-’i Et*k)er
p OXi _ Konv.z. o Eivk und 9Xi_ 0

ot M, oMy
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¢) Konvektionszone kann in ein chemisch inhomogenes Gebiet wandern

i My + XaXe 4 ( L
ot '§t dM Mg-n, 2\dt dt |
r
M Xq"Xc (‘QH_ My L o
'5." Grundgleichung des Sternaufbous
9.5 Bemerkungen zur Diffusion und Sedimentation
Diffusion : Ausgleich der chem. Inhomo- Xi ¢ t=eo [/
genitaten mit Diffusions-
zeitskala Tdifs i t;tpo
Sedimentation: Absinken der schweren Xt‘
Elemente im Schwerefeld des t=ty>0
Sterns . » Wirkung entgegen- t=0, t=o0
gesetzt zur Diffusion. o > My

Aber : Teilchentransport bei
Sedimentation ist ebenfalls ein Diffusionsprozess !

P Diffusion und Sedimentation kompensieren sich teilweise

P imallg. Diffusion und Sedimentation nicht wichtig fiir den
Sternaufbau ('Cd.ﬂ: >> TN)




Xi
X L
‘ AR
‘ (3,@’ e |
o
”30 € |
&33!

4 Xa=Xe 1 [|dMi) _ dM; !

Mo-M, 2 [Idt ] dt

J
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Abschatzung_der Diffusionszeitskala

Ansatz :"Random walk® : Im Mittel nach N Stossen mit der mittl.
freien Weglinge A zuriickgelegter Weg

wobei N = T;:__'Ff , Tg = mittl. Stosszeit
s

> Tyr=Ts (e—iﬁ-)i

A: A= = ?“‘_ : n= Teilchendichte (pro Vol.)
nos LSs Ss = Stossquerschnitt

ds: Nehmen elastischen Stossquerschnitt im Coulombfeld

B> = 3kT = ZiZa€® | d. - ZZ:€
o 2 dmin — {Ekin?

Denken uns die Teilchen als harte Kugeln mit Radius r=4d .
2

2 77272 -20 2 ..
-~ 63 = “"-dmin = ugi"gz;:“ = q‘ 10 cm fur 21‘—'22'1 ,T:‘ng

a = 9T _o50d. m BM07om  fir pu=d, @etgcn®
\ = Wztietsh min el ST

<v>=‘E‘T A T.= 2 =~ 8 105
m ; Lv>

> T. = Lie _ 2 w2zl etg L'
dlﬁ <V>x ~ diff 95 ksnTslzﬂﬂg

e - =3
Beispiel : Sonne : Z4=Z9=1, =1, T=10K, ow 109‘9cm3, fdiff"" 90 Ro

~ Tgier =~ 107 Jahre
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T UBERSICHT UBER DAS GESAMTPROBLEM

10. Das System der Grundgleichungen

10.4_Die Grundgleichungen des Sternaufbaus

Zwei unabhdngige Vorioble : My und t (oder r und t)

1) or - _* : Massenverteilung im Stern
oMr  4WT2Q
2) 9P _ _ GMr _ 1 2% : Bewequngsgleichun
OMr UTre  uir2 at2 £3ungs3 3
3) Olr _ £y—E€, —Co 9T _5;3_" : Energiesatz
M Y TP RSt 3
4a) oT - ___3 ® | : Strahlungstransport wenn V,>V,
oM g4rac re13s 3 Pt ok
hb) oT _ T ( Ve : Konvektion, wenn V, >V,
oMr P \oMr
5a) Xi_ ) Enei _ ) Eiek | Vi : Anderung derchem. Zus.
ED E"‘"" i Eiwk in radiativen Gebieten
5b) &Xi = '§1(n Enei 4-Eivk/ Anderung der
ot M, § MM, chem. Zus.in
konvektiven
Xg-X¢ 1 de dM2 XiXe 1 _dMe .
+ Mo-M, 2( |)+ Mo-My Q dt Gebieten
Materialfunktionen

¢ = ?(P,T,X;) : Zustondsgleichung ~ €, YV, ,6 ) werden als
Ev = EN(RT, X;) : nukleare Energieerzeugungsrate ( gegeben
&= &v (P,T,X;) : Neutrinoverluste ?voi'ausgesetzt
»® = 2 (P,T,X;) : Opazitdt ~» Kapitel II)

N\

P zu bestimmende Funktionen: r(Mr,t), P(Mrt), L, (Mrt), T(Mp,t)
und X;(Mp,t) Vi=1,..,1
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Wenn chem. Zus. durch I Teilchensorten beschrieben

~ I+4 Gleichungen fir I+4 Funktionen > esist sinnvoll
nach Lésungen des Systems der Grundgleichungen zu suchen .

Die Gleichungen sind

a) partielle Differentialgleichungen (zwei unabh. Var. My undt)
b) nicht - lineare Differentialgleichungen  (bes. unangenehme Eigensch.)

Zur Losung bendtigt man noch  Randwerte bzw. Randbedingungen
+ Anfangswerte bzw. Anfangsbedingungen

P Sternaufbau ist ein Randwert - und Anfangswert - Problem

(Das ist ebenfalls eine unangenehme Eigenschaft : Wahl der
Anfangswerte ist oft problematisch )
r(Mr,t)
Definition : Sternmodell fir den Zeitpunkt t, = |FMn®

Xi,("f)t) t:t*

10.2 Zeitliche Ableitungen und Zusammenhang mit Zeitskalen

vorkommende zeitl. Abl.  8%r in (2), 9P ynd BT in (3) , Xi in (5)
ot2 ot ot ot

Jeder dieser zeitl. Abl. kann eine Zeitskala zugeordnet werden :
Ableitung Zeitskola

& Ty,  :hydrost. Zeitskala = Einstellzeit fiir
ot hydrostatisches Gleichgewicht (i - 0)
oF oT Tku : Kelvin - Helmholtz - Zeit = Einstellzeit fiir
ot " ot | thermisches Gleichgewicht (-0, P-»0)
OXi Ty : Einstellzeit fir nukleares Gleichgewicht
ot (X3~ 0) = nukleare Zeitskala (Nur

sinnvoll definiert in rad. Geb. und konv.
Geb. wo 541=0 und P;IQ-':O)
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Dabei gllt - 'C'h L ?:KH K TN

Welche Zeitableitungen muss man mitberiicksichtigen

Der Grad der mogl. Vereinfochung hangt von der Entwicklungsgeschwindigk.
des Sterns ( Zeitskala Tx) ab.

a) Sei T, Ty, : Alle zeitl. Ableitungen (ausser in gew. Féllen (%(Ei)nukl)

b) Sei TxxTky: Da Ty <« Tky ,darf 0%r/at? = 0 geselzt werden

C) Sei Te~ Ty : Hier ist es zuldssig =0, P=OundT=0 zu sekzen.
Einzige wichtige Zeitableitungen : %

Beispiele : T, = T}, : z.B.beim protostellaren Kollaps, Kollaps zum
Neutronenstern (freier Tall), explosive Phasen,
pulsierende Sterne

Ty Tun: Normalfall

Tw= Ty : wihrend des zentr. Wasserstoffbrennens , d.h.
fur Hauptreihensterne

Sternmodelle , fiir die ¥=0,T=0 und P=0 heissen Gleichgewichtsmodelle

N.B. Ty und Tgy konnen unter best. Bedingungen lokal um mehrere
Zehnerpotenzen von Ty bzw. von T, abweichen !

10.3 Anfangswerte

T 4"Losung"

Woh! guter Anfangswerte oft problemotisch '\\ Yy Losungen mit folschen
(z.B. schnellen Phasen braucht man V(Mr,te) \// Anfangswerten
Bei_Gleichgewichtsmodellen ist die Wah! relativ 7 NG Losung mit
einfach (broucht nur die X;(Mr) anzugeben) . [ ngsw.
Bei Hauptreihensternen noch einfacher : 9Xi = 0 I

oMr ' o
Falsche Anfangswerte fur P,T: o Ty ot

~ Losungen, die mit T, gegen die richtige konvergieren




10.4 Die Verkoppelung der Aufbougleichungen 1o

Konnen Teile des Systems der Aufbougleichungen fiir sich geldst werden %
Betrachten nur den einfachsten Fall, =0 , P=0,T-0:

b %r = f(rne =f1(f: P,T,Xi) M | »mechanischer Teil
5o des Gleichungssystems
B_Mr= fQ(Mr, r) (2)
g';"'r“ Ey = f43(PT,X1) (8 | « thermisch - energetischer"
Teil des GL.-Systems
“?'; = 2 gL, T = fg(Lr,r, PT,X;) @
Ba)& = h(e) _{3 (P,T,X3) (5) : "chemischer” Teil des

Gleichungssystems
Es gibt mehrere Falle, wo Teile der GL. (1)-(5) fiir sich gelist werden kinnen :

a) Entkoppelung des mechanischen Teils (1)-(2) vom Rest
fur t=t, sei X;(Mr,t«) gegeben.
(Mund (2) mit (3)-(5) nur iber ¢, d.h.die Zustandsgl. verkoppelt.

D Wenn T aus der Zustandsgleichung eliminiert werden kann, so ist
der mechanische Teil vom Rest entkoppelt und kann getrennt integriert
werden . ~» Ldsungen fur die mech. Struktur unabhangiq von T .

Beispiele : ¢ = Q(P) , T 98 =0 : entortetes Elektronengas
)

Q= e(P,T) + Nebenbedingung V=V, :adiabatische
Schichtung

b) Entkoppelung des rdumlichen vom zeitlichen Problem

@l.(5) enthalt keine raumliche Ableitungen ~ GL.(1)-(%#) sind von
GL.(5) entkoppelt.

B GL(MN-() : réumliches Problem zu geg. Xj (Mr)
GL. (5) : zeitliches Problem zu geg. P(Mr,t),T(Mr,t)
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Diese Eigenschaft macht man sich bei der Berechnung von
Sternentwicklung zu nutze . Man integriert (1)-(%) und (5) olternierend:

Xi Mr,te+at) = | Integration von
 (Mr, £e) + [2X0) At | Gleichungen ()-)

x‘t( f:tl %t& | A ge

A zeitliches 4! P raumliches

3%; (Mrta) Problem I Problem 18((‘:!?%;))
at | ect.
+ ' !
- Enei M ty) -

¢) Wenn P40 und T4 0, so erfolgt die Losung analog zu b):

SEi ffjr t-t* 3 P(Mr,t*) = P* ) T(“f) t*)"—‘ T* ) r, Lr und x{,(Mf;t#)
gegeben.

A Cheﬂ'IiSChQ Zus. fUl' t=t*+At at** : Xi,(Mr,t**)
und Eg(Mr,‘h.") = _Cp-i-**.'.% f:“ 3 wobei

= TH'T‘I' .P — P**"P*

T T te Y Tew-ta

Da Pex und Tyy ohnehin bestimmt werden, folgt automatisch auch €g

D rdumliches und zeitliches Problem lassen sich auch dann getrennt
behandeln, wenn &g ¢ 0.



11. Randbedingungen aF

11.1 Randbedingungen im Zentrum des Sterns
Mr=0 : b r(Mr=0)=0

zentrale Randbedingungen
Lr (Mr =0) — 0

Fir proktische Zwecke (num. Rechenverfahren) : Randbedingungen nicht
bei Mr= 0, sondern bei endlich grossem r=rc , bzw. My=M, (wegen
Ar/r << 1 bei der Diskretisierung)

Randbedingungen durch Reihenentwicklung_der Aufbaugleichungen in
der Umgebung von M,=0.

a) Aus 9r - _1 und 9%
OMr  4Trr2g OMr
fOlgt H

= 0 ,dh. 9N =QUr=0)=g,
Mr=0 fur hinreichend kleines r

‘ll _1/ 1[3

b) Aus g'-f €-Ev+Eg und (En-Ev+Eg)< oo folgt :

= (eweveeg) M, = BT rd¢ (u-g,+89) ,

c) Aus 9P = _ GMr (=0 angenommen t
OMr Urrs ( ? ) 'Folg

Y3 _big Y
= _GMr gM. = _G_ 3.8 3 dM
£F = - e Pr= i) A, o,

_4[3 - 13

G 413

wiy) S MrodMr

Mr g By T

-~ P(Mp) = Saidﬂri-C - _i(%) /3 s x Y4x + C |

0

b b
=_%(W) ® ,33 X8

o i
Mr 6 (3\BM3y Is
rc =g e




© A

d) Aus OT _ _GMT v folgt

aMr  UWr*P
dT = _GMT_ VM, =

& by 413 -3
l}l’r*P "Tf?c (ut) ?0 M' dMr
A~ TM) = SdT +C = _EL “3 S '%dx +C
0 W 0

2
Mt T(hr=0)= Te folgt : T =T, _&(3) "% 3ch gch E

11.2 Oberflochenbedingungen (Gussere Rondbedingungen)

Es gibt mehrere Maglichkeiten Gussere Randbedingungen zu formulieren |
je nach den Erfordernissen an Genauigkeit .

@) Nullrandbedingungen

Da P(Mr:”) « PC und T(Mr=M) « Tc

~ P(Mr=M)=0 und T(Mr=M)= 0 : Nullrandbedingungen

unbefriedigend , da mit P=0 optisch diinne Schichten im Integrations-
bereich . Transportgleichung gilt nur fiir T>>1, fir
T4£1 braucht mon Theorie der Sternatmosphdren .
Gebiete mit P=0 nicht Teil des Steminneren

b) Photosphdrenbedingungen

Photosphdre = Schicht, aus der der Schwerpunkt der Energieabstrahlung

erfolgt Entspr. optische Tiefe T, ous Atmospharenth.

Eddington - Approximation fiir dle qraue Atmosphdre -

Def.: Effektiviemperatur Tep: TQ?F = L

4TS R2(T=2/3)




Temperaturschichtung_ in der Eddington- Appraximation fur die graue
Atmosphdre (9¢/ov =0) -

» Tioy=3_L ('t: _)=
4 WSR2 3

'C+ 2) 1. Randbedingung
fur die Photosphare

verkniipft die Randwerte T=Teg ,Lr=L und r=R on der Stelle
M=M (N.B. M-M(T=%3) ~ 10-* Mg , doher M= M(T=2/3))

Druckschichtung _in_der Photosphare :

= = optische Tiefe in

dv = gdr > Ty = 2 ST o der Photosphare
©0
Ersetzen 2@ durch 2@ , so dass %= Top = iﬁ, ggdr
Hydrostatisches Gleichgewicht : dP = _g¢
r
= 3=qa- GM

o P Sggdr = é wobel 9‘9‘_"5'

P Photospharenrandbedingungen sind viel besser als Nullrandbedihgungen;

sie konnen fiir die Berechnung realistischer Sternmodelle verwendet
werden .

11. 3 Hullenldsungen

Hillenlosungen = Losungen der Aufbaugleichungen fiir Schichten dicht
unterhalb der Photosphdre

a) radiotive Hillen  (Gleichgewichtshiillen ,d.h. P=0,T=0)

Strahlungstransport : 4T _ 3 bl __K

dMr 64172ac T3 T3




b ] 11.4
(nur ndherungsweise richtig,

aber in Hullen verwendbar )

Ansatz fur 2e : 22 = 2, PO T

A _dT _ 3% Lr P* _ k' LepP®

dMr 64T2ac % T3P reT3b
Hydrostatisches Gleichgewicht inder Hille: dP — _ 6Mr _ _K" Mr
dMr 4wk rk

P dP K" M¢

Fir Hillen : Ly =L (wegen P=0,T=0 und €y=0), in Sehr guter
Ndherung Mr =M und in quter NGherung r=R

A~ da*) _ 4-b KL . P g6TacE M_an T¥P ¢
d(Pa+t)y  a¥t K M 3 &L 4b

1+a

» P T eC , Wobei C vorldufig unbestimmt ist.

Verwenden jetzt Kramers Opazitat fur f{f und of Absorption :
~ 0=1 ) b - ‘1'.5

~ P2 ' T8 4C ,mit C' =2 6708 M

85 3 XL

oder :
» T _ap2C

C' c!
Diskussion in der logP - log T— Ebene  (Steigung = ngoL'ITf V)

9
o~ v=2 P _g235. P2 AlogT
8.5 ¢'T85 c’'T85 V=2 — const.
Fallunterscheidung: AlogTﬂx i .
- C=0

c' i

 fur P=0 folgt T=0
= Nullrandbedingung g | logP
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V unabhingig von Pund T , V < Vg = 0.4 — radiative Hillen

2) C<0 (keine Nullrandbedingung , da fir P=0 T-> const.>0)

A - "
C<0: Ts‘5 > 1 p? logT [ C<O0: radiative Losungen
AV=2 _P¢t (2 -
8507185 8.5 AL C=0
- radiative Lésungen %I (3<0
. 8.5 1 1 2 1 1 _
=L -— >
L'To T = T const. >0 Alog P=1 logP
~ lim (loqT) = const.
lim (logT) = cons

Verhalten in der Nahe der Null-Ldsung :

~ sehr schnell 1.P2>» _C - T¥5< P2 . Null-Lésung

& ¢’
P Losungen mit C<O konvergieren mit
Null- Losung

) C>0 : & T8S¢ P2 . v_2

Cl

~ Konvektion maglich !

85 ¢85

Cl
wachsendem P gegen die

P2 5> 2

8.5

Bedingung fir V= Vo= 0.4 (6renze fiir die Gilltigkeit dieser Theorie) :

VeVo=2 -2 _P° 78°_ 10_p2
TS T B5 (TS = 17C
A logT = 2 logP_4_logC'_ 1_log1? o
=g g 5o ,ongC<o v %g._o
P aT= 2 logP_ 1 loaC'_0.027 radiative Losungen -
=559 55 3 /

- Losung |l zur Null-Losung , aber um
Alog T=0.027 tiefer

Formal ist fur V> Vq: 'lrim P= const.
+0
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b) Konvektive Hillen  (Verlauf im logT- log P-Diagramm ¢ )

- im tiefen Sterninneren: V=V, bei Konvektion , V, aber nicht konstont
bei hohen Temperoturen : Gas (haupts. H und He) ist vollst. ionisiert

(T3 50000K) - 4-gtomiges ideoles Gas : y=Cp/c, =
> VU, = &1 _oy
.4

~ Gerade mit Steigung 0.4 im logT-log P- Diagr. ,
unterhalb der Grenzlinie V=Y,

bei niedrigen Temperaturen : Gas ist unvollstdndig ionisiert

Betrachten adiabatische Kompression | Alog P>0

~ bei wollst. Tonisation : (Alog T) = 0.4 AlogP
~ bei unvollst. Ionisation : (AlogT) <0.4 Alog P
da ein Teil der Arbeit in Ionisationsenergie geht

P Vv, <0.4
- unmittelbar unterhalb der Photosphdre
Q> P klein, Konvektion wird ineffektiv
B Vv >V, : iiberadiabatische Konv.

(V> Ve )
~ Kurven im logT—logP fallen steil ab.

C) Zusammenfassung:

log T (K) =0
£<0; y
rad . Losungen \V=Va
6 g = 0.4
5 vollst. Ionis.

unvolist. Ionis.

‘__.uberadlab Konv. V>Vq
s
5 40 15
log P(cgs)

P Radiative Hullen : Losungen konvergieren stark zum Sterninneren
~ Aussere Randbedingungen haben geringen Einfluss
auf den inneren Aufbau

P Heisse Sterne haben radiative Hillen (aus logT-log P- Diagramm )



Hﬂllenliisungen

I J J
C=0
[ *g}“
&
log T (K) &/
6
radiative Hillen
C<0 | konvektive
Hullen
<) / vollstandig ionisiert
V=V,=0k
4 o
unvollstandig ionisiert | V=V,< 0.4
7
| } iberadiabatische Konvektion , V >V,
3 | 1 |

5 10 15
log P(dyn cn?)
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P Konvektive Hiillen : Ldsungen im logT-logP-Diagramm sind stark 1
divergent . ~> Tiefe der Konvektionszone hingt
empfindlich von den dusseren Randbedingungen ab
- Innerer Aufbau stark von ousseren Rand-
bedingungen abhingig ! Unsicherheiten der
Konvektionstheorie gehen mit ein.

D Kihle Sterne haben konvektive Hullen

Grenze zwischen radiativen und konvektiven Hullen: Tege = 6000 K
(~ Sonne mit Te = 5780 K hat eine konvektive Hiille)

11.4 Randbedingungen fir numerische Rechenverfahren

Mr=M

Fur praktische Zwecke : Der dussere Rand wird Mr=M
=Me

von Mr=M nach innen zu Mr= Mg <M verlegt . Hille mit
P=0,T=0
Vorteil: Umgehung der Schwierigkeiten mit Hullen- ,
[6sungen . (Wdhlt Mg so, dass die Ionisationszonen innerhalb
Mg < Mr <M liegen. ~ Braucht fiir die Innenlosung nicht die

Konvektionsgleichungen zu ldsen )

Praktisches Vorgehen

1 Hallenintegration von Mp= M mit Versuchswerten fiir L undTeg bis Mr=M_
G (L ’Te")Mr'H ——lp (FF(L ,Teﬂ:) ,TF(L,Te{f), P]:(L’Teff) R LF= L)

—>~ Eliminaﬁon von L und Teﬂ? : PF = PF (rg,l.;) und TF= TF (rp,LF)

viele Hullenintegrationen in der (L,Teg)—Ebene liefern
2 FlaChen PF = P(rF, LF) und TF = T(rp, LF) uber der (r,:, LF)_ Ebene

~ jeder Hiillenintegration mit (L ,Teg) entsbricht je ein Punkt P(rg,Lg)
und T(rF,LF).

D Aussere Randbedingung bei M=Mg : P(Mp)= P(rgLe) , TMR) =T (re, L)
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Fur praktische Zwecke : Randbedingung durch lokale Approximation
der Flochen P=P(rg,L;) und T=T(re,Lg)
F
R A durch Tangentialebenen

P Tangentiolebene in der Umgebung eines Punktes (re(L,Teg), L (L,Te)
ist durch 3 Hiillenintegrationen eindeutig bestimmt .

werden durch die 3 Hiillenintegrationen

P P.o=al.+a,r +as } Die Konstanten a,,a,,05,b,,bs,bs
bestimmt

Te = b Lo+ byre + bg

Bedingung_fiir die_Innenlésung:

P- = P(Mg) = a,L(Mg) + agr(Mg) +ag praktische dussere
Te = T(MQ) = by L(ME) + by r(Mp)+ b Randbedingungen
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