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32. Die_archetypischen Fille von konservativen Doppelstern-
entwicklungen

Wollen die Grundziige der Entwicklung enger Doppelsterne anhand

einer Reihe von exemplarischen numerischen Simulationen kennen
lernen.

P Voraussetzungen der Rechnungen:
a) es wird nur die Entwicklung des Primdrsterns wirklich gerechnet
b) die Sternmodelle sind spharisch symmetrisch

C) M‘* MQ_ = Const, , JBohn“" th H'Mz ("1'!'"9_5.1’2 A‘h = const.
~ konservative Entwicklung

d) Die Bohn ist (und bleibt) kreisfsrmig
e) Die Massentransferrate M wird so bestimmt , dass wihrend der
Massentransferphase R, =R,p . Ist R,<R,,, soist M=0.

32.1. Entwicklung_nach Fall A

also Beginn des Massentransfers wihrend des zentralen Wasserstoff-
brennens

Q) Ein Beispiel : M1= 9M® o M2= SMQ, A° = 13.2 R@
(> R.Kippenhahn , A.Weigert : 1967, Zeitschr. f. Astrophys. 65, 251)
Verlauf der Entwicklung_

bis Punkt @ : normale Entwicklung mit M43 =const., Douer 12.5 1060
bei Punkt a : Ry=Ryp ; Xo=0.259,
da q=M/Mg =18 >q, . : System ist thermisch
instabil gegen Massentransfer
- Beginn des Mossentransfers , schneller Massenverlust
mit TM=-M/M = Tyy , Dauer ~ 6 10%a
bis Punkt o' , dort R,=R; . minimal (q=0.%9, M1=6.18M@,M2=':‘.82M0)
ab Punkt o' bis b : Verlangsamung des Massentransfers , da f?,,g >0

bei Punkt b : System stabil gegen Massenverlust | dh. Rig=R, ¢
M1= 3.73 M@ 3 M2= 10-27"0 y 4= 0.363
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INNERER AUFBAU UND ENTWICKLUNG VON STERNEN

Entwicklung in engen Doppelsternsystemen

H) Konservative Entwicklung nach Fall A eines Systems von 93 M@ und 5 MB

Nach R. Kippenhahn und A. Weigert : 1967, Zeitschr. fir Astrophys.
65, 251, sowie P. Giannone, K. Kohl und A. Weigert : 1968,
Zeitschr, fir Astrophys. 68,107.

L i ' I Abb. 2. Der Entwicklungsweg im Fall A. Der Stern beginnt mit 9 Mg auf der Hauptreihe, bewegt sich
nach rechts und erreicht bei (@) sein kritisches Volumen, Ohne Massenverlust wiirde er sich lings der
punktierten Linie bewegen. Statt dessen beginnt sein rascher Massenverlust, und er wandert lings der
gestrichelten Geraden, bis bei (b) der rasche Massenverlust aufhért und eine Phase langsamen Massen-
verlustes einsetzt. Der zweite Stern hatte urspriinglich 5 Mg und hat gegen Ende 11 Mg. Er hat sich
lings der Hauptreihe nach oben bewegt.

4

—= Alter in Jahren

Abb. 8. Zeitliche Verinderungen im Sterninnern bei Fall 4. Die Ordinate ist M,[M,, wo M,= 9 Mg di
Masse des Sterns auf der Hauptreihe ist. Ein Materieelement liegt also wiihrend der ganzen Zeit au
einer horizontalen Geraden. ,,Wolkige** Gebiete entsprechen Konvektionszonen. Das Gebiet, in den
die nukleare Energieerzeugung 10° erg g=* sec~? iibersteigt, ist dick schraffiert. Punktiert ist da:
Gebiet nach innen wachsenden Molekulargewichts (als Grenze ist die Stelle gewiihlt, bei der sich de
‘Wasserstoffgehalt X um 0.01 von der Anfangschemie unterscheidet). In dieser Darstellung ist di
Oberfliche des Sterns wegen des Massenverlustes keine Gerade. Sie ist durch das dicke Kurvenstiic
rechts oben gegeben.

Tig. 6. Iind of rapid mass loss in case 4, for three initial masses (9, 5 and 2 M@)I

=024

of the originally more massive component, for three initial mass ratios (1:1.01,
1:2 and 1:3) and for three initial separation of the components (corresponding to
mass loss starting when the central hydrogen content is already down to X, = 0.5,
0.3 and 0.1 respectively). Solid curves (4 lgR): Plotted over M are the radii R of
possible thermally adjusted remnants of the initially more massive component,
selected from the sequences in Fig. 2 by the conditions ¢, = const. and X, = const.
Dashed curves (41gR): Plotted over M (mass of the originally more massive
component) are the radii B, of the critical Roche volume of this star. Conservation
of total mass and total angular momentum of the system is assumed here. The zero
points of lg & and of Ig K, are chosen arbitrarily such that for all X, values R = R,

=04

at M = M° (beginning of rapid mass loss). The rapid mass loss stops for a given
case at the intersection of the corresponding solid and dashed curves (open circles)
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ab Punkt b : nukleare Entwicklung ~ I.21>o ~ weiterer Massen-
transfer mit =M/M ~ Ty , -M,= #1078 Mo /a wohrend
~18 10%a

bis Punktc , wo Xe= 0 —+~ R, <0 ~ Ende des Massentransfers
(und der Rechnung), wobei Mq= 3.02Mg , Mg= 11.98Mg

Wichtig:
D zwischen b und ¢ : Primdrstern , M, = 3Mg, steht rechts der HR, ist
tiberleuchtkroftig , d.h. merklich entwickelt (kinstl.

gealtert durch Massenverlust )
Sekunddrstern, My & 41Mo > M, steht ouf der HR,

d.h. ist praktisch unentwickelt
=> Erklarung fiir das Algol- Paradoxon

: Mg= M Mg — stark verkirzte nukleare Zeitskala

Th = 10%% ("%@)'2'5 ~ 30 10%a , von der
gleichen Grgssenordnung wie die Dauer von b nachc
~ Sekunddrstern entwickelt sich schneller als M,
~ Entwicklung in Kontakt nach Punktc !

b) Allgemeine _Bemerkungen zum Fall A:

X

D Schneller Massenverlust (von a 05
nach b) geht so schnell (mit Tyw), N
c

dass die nukleare Entwicklung
(mit Tn) wahrend dieser Phase 0.0
unbedeutend ist (da Tp> Tku)

M=373M, Punkt b

~ Massenverlust mit festem

X(Mr). ~ Mc¢/M nimmt zu, X

c

~ Man kann mit Hilfe der verallg. 0.0 L l
Hauptreihen (= Abschnitt 26) 0.0 0.5 Mr/M
Voraussagen machen, wie gross der Massenverlust des Primarsterns

in der schnellen Phase des Massentransfers ist.




-~ Voraussage fiir die Struktur des Primdrsters zu Beginn der langsamen
Phaose des Massentransfers

0.2 I | I J I 1 I I
Vergleichen (_R_Eﬂ!)_) 0.1
R1)R(M1;°) B,l ,_; 0 0
mit dem Gleichgewichts- 13 Y
radius von Modellen mit ‘g,
: 2 -0.2
gleichem X(My) aber T
M, < My,o ols Funktion = -03
von M, X Bkl ) )
= Endedes N P
Fur My,o=9Mg, g= 1.8 -0.5 | schnellen S’ (R"“)u,n .

Massenverl.
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und X ist der Pu:lld,,wo -0.6
der schnelle Massentransfer auf- 0 1 2 3 :/MS
hort hervorgehoben (e) °

7 8

Auf analoge Weise bestimmt sich der Endpunkt fiir andere Poare von (Go,X.)

allgemeine Folgerungen iiber den schnellen Massentransfer bei Foll A:

1.) je grosser Qo= Mio/Mgo desto grisser der Massenverlust

2.) bei festem qo ist der Massenverlust umso grosser, je kleiner X¢,
d.h. je weiter der Primarstern vor dem Massenverlust entwickelt ist.

3.) je grosser der Massenverlust des Primarsterns, desto starker weicht
er in seinen Eigenschoften von denen eines normal entwickelten
Sterns gleicher Masse und gleichen Alters ab.

) Systeme mit grossem q schrumpfen wihrend der schnellen
Massentransferphase sehr stark, unter Umstanden so stark, dass
Rgr < Rg wird und ein Kontaktsystem entsteht
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32.2. Entwicklung_nach Fall B, My 2 2.5M4_

also Beginn des Massentransfers nach dem zentralen Wasserstoff-
brennen, aber noch vor dem Beginn des zentralen Helium-Brennens

a) Ein Beispiel : My=9M;, M =3.13M  A=29.5R,
(= R.Kippenhahn, A.Weigert : 1967, Zeitschr. f. Astrophysik 65, 251)

Verlauf der Entwicklung_

bis Punkt @ : normole Entwicklung mit My g = const.
bei Punkt @ : R4= Ry g, System mit q=Mi/My= 2.88 ist thermisch
instabil gegen Massentransfer
P Struktur des Primarsterns : Helium-Kern , Mye > Msc
~ Kern kontrahiert, (um das He-Brennen einzuleiten)
Hille expandiert , nukleares Brennen in der H-Schalen-
quelle (Struktur ist ganz anders als im vorherigen
Beispiel zu Fall A).
Beginn des Massentransfers

von Punkt a-b : schneller Massentransfer, Dauer ca. #10*a , Massen-
verlust AM = Mo

bei Punkt b : Beginn des zentrolen Helium-Brennens ~ Stern kontrahiert
mit L= const. (Hauptbeitrag von der H-Schalenquelle)
~ Ende des Massentransfers , Massenverholtnis hat
sich etwa umgekehrt : My= 2.016Mg , Mg = 10.414 Mg
P Der Primarstern hot praktisch die ganze H-reiche Hiille
verloren und besteht nun praktisch nur noch aus He .
H- Schalenquelle bei Mr/M = 0.92 , Oberflachenzusammen-
setzung : stark mit He angereichert

von Punkt b-C : Entwicklung zu hdherem Tegs (wegen abnehmender Hiillen-
masse -» Verallg. HR) , Dauer ~ 3105q

ab Punkt ¢ : wvoll entwickeltes zentr. He-Brennen mit H-Schalenquelle,
die erlischt, sobald My zu klein -» Helium-Stern mit
extrem dinner, H-reicher Hiille , X(Mr=M)= 0.23
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vorlaufiges Endprodukt dieser Entwicklung:

— getrenntes System
- masseGrmere Komponente : Helium-Stern , M= 2.016 M
— massereichere Komponente: HR-Stern , M=140.114Mg

weitere Entwicklung: — Foll BB (Abschnitt 32.5))

b) Allgemeine Bemerkungen zum *massereichen” Fall B

Wollen hier zwei Fragen behondeln:

b1) Warum gibt es in der obigen Entwicklung keine Phase mit longsomem
Massentransfer ¢ Ist das eine ollg. Eigenschaft von Fall B

b2) Welche Struktur hat der Primarstern noch dem Massenverlust 2

zu b1): logL 4

zu Beginn des Massenverlusts (Punkt a): A E
Expansion der Hille , Kontraktion des \§'\ R
Kerns. Expansion , solange der Kern e, g
kontrahiert , d.h. bis zum Beginn des \\

He-Brennens (Punkt E), danoch RV \\

-

nun sind 2 Fadlle denkbar: log Tesy

— Beginn des zentr. He-Brennens noch wahrend des Massentransfers
~ Abbruch des Massentransfers (wie im obigen Beispiel)
Wohrscheinlichkeit dafur ist nicht klein, da Zeitskala der Kontraktion
~ Zeitskala fur Expansion = Zeitskala des Massentransfers

— Beendigung des Massentransfers AlogR 4 , RuR

durch praktisch vollst. Verlust der N A Re
H-reichen Hiille noch vor Beginn des 0 —\({\/,,
zentralen He-Brennens - H-Schalen - I\ v 'af; /
quelle erlischt ~ Kontraktion bis I \\\ 1"'//
zur Zindung des He- Brennens | \0(“’:
(wozu Mue 2 0.35Mg erforderlich ) } 2,1 Hi

I P
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B) Konservative Entwicklung nach Fall B eines Systems von 9 MO& 3.13 M@

Nach R. Kippenhahn und A. Weigert : 1967, Zeitschr. fiUr Astrophys.
65, 251, sowie P. Giannone, K. Kohl und A. Weigert : 1868,
Zeitschr., flUr Astrophys. 68, 107.

T v T T T
4,2
~—log Ter

4.8 46 4.4 38

Abb. 4. Der Entwicklungsweg im Fall B. Der Massenverlust beginnt bei (¢) und endet bei (b). Bel ()
ist eine Phase ruhigen Heliumbrennens mit anschlieBendem Erschopfen des zentralen Heliums. Der
zweite Stern bewegt sich wiihrend des Massenverlustes lings der Hauptreihe von 8.13 Me zum Punkt

von 10.11 Mo

Abb. 5. Zeitliche Verinderungen im Sterninnern bei Fall B. Die Symbole sind die gleichen wie in

Abb. 3. Die Darstellung beginnt links nicht auf der Hauptreihe, sondern wenn sich bereits eine Schalen-

quelle gebildet hat und der konvektive Kern abstirbt. Die Sternoberfliche kommt nahezu senkrecht

von oben herab, was zeigt, daB der Massenverlust sehr rasch erfolgt. Erst gegen Ende wird er langsamer.

Nach dem Ende des Massenverlustes, das mit dem Ziinden des Heliums im Zentrum zeitlich zusammen-

fillt, ist die Oberfliche eine horizontale Gerade. Die Materie, welche jetzt die Oberflichenschicht
bildet, war vorher bereits einige Zeit dem Wasserstoffbrennen ausgesetzt

Alg R,
Alg Rep

Fig. 7. End of mass loss in case B for two initial masses (5 and 3 Mg) of the originally
more massive component, for different initial mass ratios (from 1:1.01 to 1:3) and
for different initial distances of the components. Solid curves (4 lg I2): Plotted over
the mass M of the originally more massive component are the radii It of possible
thermally adjusted remnants of that star, selected from the sequences in Fig. 4 by
the condition ¢, - M = const. Dashed curves (4 1lgR_): Over the same scale are
plotted the radii B, of the critical Roche volume of this star. Conservation of total
mass and total angular momentum of the system is assumed. For different initial
distances of the components, the R curves have to be shifted parallel up or down
(as indicated by arrows in the upper figure). For a given case, the mass loss stops
at the intersection of the corresponding dashed curve and the solid curve (open
circles). For the lower part of the diagram (initially 3 My), the dashed R curves
can be shifted parallel downwards from the upper part

distance

AlgR _
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D Antwort auf Frage b1): 3 keine langsame Phase, weil es nach dem
schnellen Massenverlust keine nukleare Entwicklung mit R>o gibt.

- entweder Beginn des He-Brennens -~ R<o0 —~ M=0
~ oder totaler Verlust der Hiille ~ R <0

zu b2): Struktur des Primarsterns nach dem Massenverlust

ergibt sich aus den verallg. HR fir Sterne mit zentr. He-Brennen
(+ Abschnitt 26.2)

D Ende des Massenverlusts , sobald Req(M1,MHe) £ Ryp (My)

- Normalfall : Stern mit zentr. He- Brennen, H-reiche Hiille ,
H-Schalenquelle . Lage dieser Sterne im HRD
durch vergllg. HR gegeben ~ je geringer My
desto hoher Teg

oder : (bei grossem q;=Myi/M2i) ein nackter He-Kern
mit zentr. He-Brennen und Mye > 0.35Mg

D Notwendige Bedingung fiir den 'massereichen” Fall B:

Kontraktion des He- Kerns dorf nicht in die Entartung fihren
o~ MHe 2 0-35“0 - M1,i 2 25”0
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32.3 Entwicklung nach Fall B | M,; £ 25M,

also Beginn des Massentransfers nach dem zentralen H- Brennen , aber
noch vor dem Beginn des zentralen He- Brennens.

My © 2.5M : ~ Kontraktion des Zentralgebiets - Entartung,

Zindung des He- Brennens ist (vorerst) verhindert
(= Abschnitt 22.3. und 23.3.)

a) Ein Beispiel: M;=2Mg , Mg= 1My | A = 6.6R,
(= R.Kippenhahn , K. Koh!, A. Weigert : 1967, Zeitschr. f. Astrophys. 66,58 )
Verlauf der Entwicklung_

von Punkt A-D: normale Entwicklung mit Mqg=const., Douer=5.696 10%a

bei Punkt D Ry= Ry g, System mit q=M/My=2 ist thermisch
instabil gegen Massentransfer
D Struktur des Primarsterns : He-Kern mit Myg=0.226Mo,
radiative , H-reiche Hiille , H-Schalenquelle
Beginn des Mossentransfers

von Punkt D-E : schneller Massentransfer , Dauer ~ 3 10%a,

Max Ml ~ 10~¢ Mg /a

von Punkt E- F : Minimaler Bahnabstand (bei g=1, M;=M,=1.5Mp), bzw.

Min (Ry,R) bei g 0.79, dh. M,= 1.32Mg, My=1.68 Mo
kurz vor Punkt F

ab Punkt F : Primdrstern wird ein Riese : Zentrolgebiet entartet,

Mc= 0.23Mg , Hiille wird konvektiv

von Punkt F-G : Entmcklun_g des Primarsterns entlong der HL mit

M.>0, L=L(Mc) ~L>0, R>0,M<o ; ; Mossen-
verlust mit nuklearer Zeutskala

von Punkt G-I

: Voriibergehender Unterbruch des Massentransfers ,da

R<0 von G-H (Ursache: Schalenquelle frisst sich
durch eine chem. Diskontinuitat )
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C) Konservative Entwicklung nach Fall B eines Systems von 2 M@ und 1 m@

Nach R. Kippenhahn, K. Kohl und A. Weigert : 1867, 7Zesitschr. fur
Astrophys. 66, 58,

Z2 -

log £/%e

) l 1 | ! ! ! ! |
4.4 4.2 2.0 28 76
log Zerr

Abb, 1. Der Entwicklungsweg von Stern 1 im H—R-Diagramm. Er beginnt mit Af, = 2Mg auf
der Hauptreihe bei Punkt A, bewegt sich nach rechts und fiillt bei Punkt D erstmalig sein kritisches Al ¥
Volumen. Ohne Massenverlust wiirde sich der Stern lings der gestrichelten Kurve nach Punkt E’ A 4
weiter entwickeln, Statt dessen erleidet Stern 1 ab Punkt D einen Massenverlust, der bis kurz vor
Punkt F sehr schnell erfolgt und der sich anschlieBend bis Punkt ¢ immer mehr verlangsamt, Der
Massenverlust ist zwischen Punkt ¢ und Punkt I unterbrochen und ab Punkt K endgiltig vorbei. =
Es folgt dann eine Kontraktion bei konstanter Masse ins Gebiet der weilen Zwerge (Punkt 0). Die i ".',
zu den gekennzeichneten Punkten (4 bis 0) gehdrigen Alterswerte entnehme man der Tabelle 1, Ry
Stern 2 bewegt sich wihrend seines Massengewinnes lings der Hauptreihe aufwirts von 1.0 Mo
zum Punkt fir 2.736 Mg

Abb. 3. Skizze des Doppelsternsystems zu einigen Zeitpunkten der Entwicklung. Gestrichelt ge-
zeichnet ist der Schnitt durch die kritische Rochesche Potentialfiiche, innerhalb derer die Potential-
fliichen fiir die beiden Komponenten noch vollig getrennt sind. Bei den Zeitpunkten K und O wurde
diese Bchnittlinie nur links gezeichnet, rechts aber aus Griinden der Platzersparnis weggelassen. Sie
ist in diesen Fillen so groB, weil das Massenverhiiltnis und der Abstand der Komponenten sehr gro ——— 4
geworden sind. — Schwarz gezeichnet ist jeweils der Schnitt durch das Volumen, das von den Sternen e ~ /
elngenommen wird. Links ist immer der urspriingliche Primiirstern (Stern 1) gezeichnet. Zeitpunkt A rd S 4
gibt das Hauptreihenstadium. Zeitpunkt D gibt den ersten Kontakt von Stern 1 mit seiner kritischen ! AN,
Potentialfliche, also den Beginn seines Massenverlustes; Zeitpunkt K gibt den letzten Kontakt von i ¢ X . g
Stern 1, also das Ende seines Massenverlustes. Als weiler Zwerg (Zeitpunkt O) ist Stern 1 in diesem \ £ .
Bild nur noch ein Punkt. — Die durchgehende senkrechte Gerade stellt die durch den Schwerpunkt N v \
des Systems gehende Rotationsachse dar. Das stark variierende Abstandsverhiltnis entspricht dem S - \
sich stark dndernden Massenverhiltnis

ag

a4 =

Mp /Mo

1
]
I
]
I
1

! |
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Alter in 0% Jobren

Abb. 5, Zeitliche Verinderungen im Innern von Stern 1. Gezeichnet ist M, in Einheiten der Sonnen-
masse (fiir M, < 0.6 Mp) iber dem Alter, gerechnet in 10* Jahren. ,,Wolkige'* Gebiete entsprechen
Konvektionszonen, Gebiete, in denen die nukleare Energieerzeugung ¢ des Wasserstoffbrennens
groGer als 10" erg g~* sec™! ist, sind schrafflert. In dieser Darstellung ist die Oberfliche des Sterns
wegen des Massenverlustes keine Gerade. Beit = 0 liegt die Sternoberfliiche weit oberhalb des oberen
Bildrandes (bei M,/Mg = 2). Spiter erst kommt sic wegen des Massenverlustes ins Bild und ist
dann durch die obere dick gezeichnete Kurve gegeben, Die gestrichelte Gerade gibt an, wo der Ent-
artungsparameter y = 0 ist. Unterhalb dieser Kurve liegt also merkliche Entartung des Elektronen-
gases vor. Die eingezeichneten Buchstaben (4 bis O) geben die Zuordnung zu Abb. 1 und entsprechen
den Modellen in Tabelle 1




von Punkt I-K: zweite Phase von Massentransfer mit nuklearer
Zeitskala , Massenverlust AM,=0.012Mg ist nur

noch gering , da die Schalenquelle bereits dicht unter
der Oberflache

bei Punkt K : Ry moximal, -~ Ende des Massentransfers
dussere Konvektionszone verschwindet M, = 0.264¥Mg,
Mpe=0.258My , My=M-Mye =0.011Mg
9% der Masse innerhalb Ro=0.003R,

Punkt K-L : Schalenquelle mit L=L(M,) frisst sich nach aussen,
My=-M;<0 ~ Tep 4 (verallg. HR )
ab Punkt L : Leuchtkraft der Schalenquelle wird laufend geringer

Lnue € L(Mc) N jedoch L=Lnpyc + SG, dMr = const.
~ Kontraktionsenergie wird wichtig

bei Punkt N : Max (Tegp)

von Punkt N-0 : Kontraktion und Abkithlung zum Weissen Zwerg
(bei 0 ist Lg= fegdMr = 0.53L )

nach O : kein stationdres H- Brennen mehr ( restlicher

Wosserstoff wird spater durch Schalenflash (s)
verbrannt ).

P Ergebnis dieser Entwicklung:

— weit getrenntes System mit P=24*2 ,
— der massearmere Primarstern ist ein He- Weisser Zwerg , M= 0.26M,
— der massereichere Sekunddrstern ist ein HR-Stern mit Mgo=2.74Mg

P Haben hier zum ersten Mal eine Entwicklung, die Doppelsterne
von dem paradoxen Typus 'Weisser Zwerg + HR-Stern" (> Abschnitt
31.4) erzeugt.
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b) Allgemeine Bemerkungen zum " massearmen” Fall B

Wollen hier die folgenden Fragen kurz diskutieren :

b1) Welche Typen von Weissen Zwergen entstehen %

b2) Wie hingt die Masse des Weissen Zwergs von den Anfangs-
parametern ab 2

zu b1):
Definitionsgemass : Massentransfer beginnt vor dem zentr. He-Brennen.
Nun gibt es 2 Maglichkeiten :

— Der Massentransfer endet vor dem zentr. He-Brennen, (Normalfall) :
~ es entsteht ein He- Weisser Zwerg mit M< Mye.p = 0-45-0.5 Mg

F

- Der Massentransfer wird durch das Zinden des He-Brennens (He-Flash!
abgebrochen . ~~ Es entsteht ein Stern mit einer H-reichen Hiille
und He-brennendem Kern, also dhnlich wie beim'massereichen’ Fall B,
wobei hier Mye= Mye_p x 0.45-0.50 Mg

zZu b2):

Beginn des Massentransfers, wenn
Kernmasse Mc¢= Mg .

Wahrend der schnellen Phase andert
sich M¢ praktisch nicht, da M/« T,,. 1.0 |5
~~ am Ende der schnellen Phase ist
Mc = Mc,i . Wahrend der langsamen
Phose : System ist thermisch stabil (g
~ R, = R(M.) (Gleichgewichtsradius)
mit M.>0 und R,>0

P Der Massentransfer endet erst, wenn ~10 -0'?' -(:41; 003
praktisch die ganze H-reiche Hille 0gHi/Me

weg ist , also wenn M,x Mq=Mc,p. (Weiteres Schalenbrennen reduziert
My=M-M¢ , so dass Tegr # und RV , vgl.dazu verall. HR, Abschnitt 26.3)
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Folgerungen:
- je grésser A, (bei festem My undM,) , desto grosser Mc; und M .,
desto mosserelcher der entstehende Weisse Zwerg

— je grosser G; =My i /Mg (beifestem A,), desto geringer Mc,,
die Masse des Weissen Zwergs

— fiir gegebenes M, und R, (Myi) 3q, . : Wennq,>q . gibt
es keine langsame Phase mit Massentransfer. ~ M = My,
die Masse des Weissen Zwergs ist ~ Kernmasse zu Beginn des
Massentransfers

- je grosser M, (bei gegebenen R, (¢,) undq;), desto grisser die
Masse des Weissen Zwergs

c) Die Massentransferrate wdhrend der langsomen Phase des Massentransfer:

longsame Phase : System ist thermisch stabil —» R,= Gleichgew.~ Rodius

M - aal&l:;) dln M +(a‘l‘;atl21) - g‘.. (3[091)"1

nukleore Entwlcklung

dlnR, = (0InRur) dinM alan =
a aln;l.l) o ) §1,

(Bln R

RM, ()

Drehtmpulsverluste
aus dem System

Massentransfer : R1 = R‘I,R ’ R1 = Rm

e §“ My + (Olhﬂq = §1’R o (Bln Rq,g)

> M =__M (817191) - M) ; € >§ fiir Stobilitt
S Sin [\ Ot Ay, \ Ot /g Al

~ 3 Massentransfer, wenn entweder (M)>O oder (M.*:_R. <0.
T T, ot
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d) Massenverlust von Roten Riesen

D bisher : in allen besprochenen Rechnungen beginnt der Massenverlust
von Sternen mit radiativer Hiille | obwohl gerade beim
"massearmen” Fall B bei geniigend grossem A, die Hiille
des Primdrsterns konvektiv ist , wenn erstmals Rqy=Ryp

P Massenverlust von Sternen mit konvektiven Hullen 2 3 nur sehr wenige
Rechnungen dazu! Warum ¢ Der Grund : Die Reaktion von Sternen
mit konvektiven Hullen auf Massenverlust (= Abschnitt 30.5u.30.6)

Betrachten hier nochmols Sterne in der Nahe der HL:
Lage der Sterne im HRD : log L= alogTee +blogM +C  (Gl. der HL)

- Masse - Radius - Exponent g 'dllﬂ% a + az“* SIIQSL-_
0g a dlogM

Fiir Sterne, wo L durch eine Kernmasse- Leuchtkroft - Beziehung gegeben ist
folgt -
L= L(Mc)»ﬂs_—o ~ £=2b
dlogM e @
Aus numerischen Rechnungen: a 210, bx-1.-2 ~ §z-0.1-"-0.’)‘

P Do g=q;>1, wenn erstmals R,=R, , ~~ Systeme sind thermisch
instabil gegen Massentransfer.

logR} §<o0

P Im Gegensatz zu Sternen mit einer ________‘__\71’1’
radiativen Hiille, wo §.>> 0, ist bei = s
Sternen mit einer konvekhven Halle auch _ ,<
~ :
€ <0!( §;==U3 fir Polytrope n=3/2) \-"_-éa\y}““\

~ Systeme sind konvektiv_instabil log M, =

~~ M wachst sehr stark an, da I:x’1 >0 und 1.2.,,2 <0

Wie_gross kann M. werden ¢

§4,6 <0, solange ’L'M=_._1_ > Thony
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(solange Ty >Ty,,,, kann die Konvektion fiir S(Hr)= const. sorgen)

P erst wenn Ty =~ Thony Merkt” die Konvektion etwas vom Massen-
verlust und § @ndert sich. Wir erwarten daher
Max(M) = M __ = Mo/a , da

'C'konv

2 1
2¢ U3 M \3R\BL N
Tiony * (O T2 = O Johre (MY5(R (&

=~ const. entlang der HL
P 3 grosse Probleme:

1) wenn Ty = Ty, M= Mo/a ~ Stern steht merklich iber
seinem Roche-Radius, da

M= 10--20 M (R-R=)3
P .
~ Roche~Modell ist nicht mehr anwendbar , statt dessen
3-dim., zeitabh. hydrodynamisches Problem

2) wenn Ty = Ty, , ist die (zeitunabhingige) Mischungsweg-
theorie unbrauchbar! -~ statt dessen braucht man eine
zeitabhdngige Konvektionstheorie

== kann schnellen Massentransfer von Sternen mit tiefen Gusseren
Konvektionszonen nicht berechnen !!

P 3 weitere Probleme mit schnellem Massenverlust : grosse M haben
drastische Auswirkungen auf den Begleitstern (= Abschnitt 34 )




	II-32.pdf



