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34 . Die Entwicklung der Sekundarkomponente

Bisher: Sekunddrstern nur als Punktmasse behandelt . Endliche Aus-
dehnung und Entwicklung (mdgliche Veranderung von Rg)
vollig vernachlassigt.

D mégliche Verdnderung von Ry : durch nukleare Entwicklung und
durch Akkretion (Masse, Drehimpuls)

34.1. Nukleare Entwicklung:

bisher ignoriert mit Hinweis auf q; = M4i/M2i>1.

Abschdtzung : wann darf man die nukleare Entwicklung vernachlassigen®

Sei t, die Entwicklungszeit des Primarsterns bis zum Ende des
schnellen Massenverlusts .

1-ol
-~ fiir den Primarstern: t =f T = const. f, _"l'_‘_: = const. f, M11 )

fiir den Sekundarstern: ty= {, T, = const. f _P% = const. f, Mg,
wobei L ~ M* (Masse- Leuchtkroft-Beziehung)

-~ fy = f, (ﬂt;>1'“. f, q,Z'“ ; fo2 Entwicklungsstand des
Maji Sekundarsterns (in Einh. von
Tnuc ) zum Zeitpunkt t, .

Der Sekunddrstern ist merklich entwickelt , wenn f2>f.;, ,d.h. wenn

b g < flet)i

4

Beispiel : ferit= 05, f, =1, &= 3.5 (Hauptreihe) —~ Q; < 1.3

~ kann nukleare Entwicklung des Sekundarsterns bis zum Ende des
schnellen Massentransfers vernachldssigen, wenn ;= 1.2...1.5

B Aber : Situation nach (konservativem) Massentransfer vollig anders!

jetzb: Mg =Mgye> M, . , je nach dem sogar Mgg¢>> M,
’ Thue (M2,£) & T(Mg,4)
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eventuell T/(Ma,f) < Dauer des langsamen Massentransfers !

P Entwicklung in Kontakt midglich

» aber auch wenn Kontakt vermieden wird, 3 sehr komplizierte
Entwicklung: 3 2.Massentransfer (2+1,d.h. in umgekehrter
Richtung ), wegen Mo > M, ¢ (ev. Mgg>> M, ) ist das System
hochgradig instabil ~~ Entwicklung in Kontakt moglich!

(z.B. 2. Massentransfer beim massearmen Fall B : Massentransfer
auf einen Weissen Zwerg —~ Kontakt -~ %%% )

D Diese Schwierigkeiten sind ein Houptgrund dafiir, warum (konservative)
Entwicklungsrechnungen nicht iiber das Ende des 1. Massentransfers
fortgeselzt werden.

P Invielen Fillen beginnen die Schwierigkeiten mit dem Sekunddrstern
schon viel frilher, namlich mit dem 1. Massentronsfer. Der Grund:
die schnelle Akkretion von Masse (und Drehimpuls),

31.2. Akkretierende Sterne
Betrachten hier zundchst Massenakkretion (Drehimpulsakkr.—> 34.4)

a) Die Akkretionszeitskola : Def. T, = ,#M>0

wahrend des schnellen Massentransfers (von 1+ 2):

M, ~ - M1 __ Rily bei thermischer Instabilitat
Tyt G M,
M, = —(10--20) ﬁ(&:&a_a « M1 bei dynamischer Instobilitit
= R1,a chll,‘I

Betrachten zundchst thermische Instabilitat :

~ T =M__M Mg ~ MRl T
acer 19 M1 M4 KH,1 MoR, L4 KH, 2

Machen konservative Abschatzung : beide Sterne seien auf der HR.

~ R M2 und L~ M2 fir beide Komponenten




_3‘1 . 343
> T = ('_;'4.15) ‘C‘KH,Q , dag>1 ~~ inder Qegi!
= — Toccr L C KH

P da der Primérstern zu Beginn des Massentransfers bereits merklich
entwickelt ist, ist Ry >R (M) - Ry»> R, (M) und Ly>L (M-
L,>> Lyp (M)

> T M) <(Tiudyg - Tiy M) < (Thw M), g

=>> in praktisch allen Fallen ist Tg, € Ty,

D Dies gilt in noch extremerem Ausmass bei einer dynamischen
Instabilitat !

D Der Sekundarstern wird durch die schnelle Akkretion (Taccr & Tyw)
aus dem thermischen Gleichgewicht gebracht ! Haben hier die zum

schnellen Massenverlust analoge Situation , nur mit umgekehrtem
Vorzeichen fir M.

~ Konnen daher ouf Ergebnisse aus Abschnitt 30 zuriickgreifen

b) Reaktion eines Sterns auf schnelle Massenakkretion :

schnelle Akkretion : T . << T, > Entropie S(My<M,) = const.

P Verhiltnisse in 1. Naherung spiegélbildlich zum Schnellen Massenverlust

D Wichtiger Unterschied : Entropie derakkretierten Materie liegt nicht fest !

Akkretion auf Sterne mit_radiativer Hulle:
: S(My) b Sgcer(Mr>mo)
1) adiabatische Reaktion , r

.......................

. . Se(Mf"Mo)-
P hangt entscheidend von der S (Mrsho)
akkretierten Entropie Sgq., ab! gy

D dominiert bei Akkretion in

engen Doppelsternen , da im

Gug » -COCCI‘ &« -CI(H
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P Ist Sgeor(M>Mg;MorEM)> SoMp>Mg;MaSM)

~ akkretiertes Gas ist relativ zum Gleichgewichtsmodell zu heiss
- Tendenz zur Expansion . Bei starker Akkretion, d.h. SM~ M,
mit Sger= Const. hat der Stern eine isentrope Hiille und

entwickelt sich zur HL (vgl. numerische Rechnungen, 34.3)
Ist Sacor (Mr>Mo; Mg M) < Sg(Mr>M ;M +EM)

~ gkkretiertes Gas ist relativ zum 6Gleichgewichtsmodell zu kuhl
~ Tendenz zur Kontraktion

A
2) thermische Relaxation SMP) |eiaimamne o, Sacer

Mr <My : S, <8, ~ %_ino

: 8S
Me& Mr& Mg S > Se ~ 5 < 0

Me>M, =Sad%8e"* %SE.§O,
je nach Sacer

P Wenn S, hinreichend gross ist , so ist

Mo+&M
Lg = 389 er > 0 -~ Stern iSt im Ml*.tEl ZUu }Biss
“ ~> Kontraktion

D Ist umgekehrt S, zu klein, so ist Lg <0 ~ Expansion

Akkretion auf Sterne mit konvektiven Hullen

' S
1) odigbatische Reaktion @~ = e acer
S(Mn Se(Hr;Mo)z Sad(H,sno)

P hingt entscheidend von der
akkretierten Entropie S, ab !

B dominiert bei Akkretion in
engen Doppelsternen, da im

ullg. ‘(:m:cr <« 'L’KH




P Ist Sgecr=Se(Mr=M,), s0 ist, wenn die. Konvektionszone tief

34.5

genug ist, der Stern im Mittel zukiihl und der Stern

kontrahiert .

Ist dagegen Sy, hinreichend gross , so expandiert der Stern

2) thermische Relaxation

P Je giisser S, , desto

grosser ist

0

Ist Lg > 0, soistder Stern im
Mittel zu heiss ~ Stern kiihlt ab

~A Kontraktion

A

S(Mr)

Se(Mr;Mot M)

Sod(Mrj Mot EM)

Ist Lg< 0, soist der Sternim Mittel zu kishl ~ Stern heizt

sich auf —~ Expansion

D Die Reaktion hangt stark von der (unbekannten) Entropie der akkretierter

Materie ab !

D Verbreitete Annahme: Entropie der akkretierten Materie = Entropie
des akkretierenden Sterns dicht unter seiner

Oberfldche :

S(M+§M) = S(M)

P Wichtigster Fall: schnelle Akkretion auf HR-Sterne mit radiativer
Hulle , d.h. M2 1Mg .

~ unter der obigen Annahme (S, = S(M) erwarten
wir, dass diese Sterne expandieren !

34.3. Beispiele numerischer Rechnungen

Akkretion auf HR-Sterne:

a) S. Neo, et al.: 1977, Publ. Astron.Soc. Japan 29, 249

b) R.Kippenhahn, E. Meyer-Hofmeister : 1977, Astron. Astrophys. 5% 539
¢) MY. Fujimoto, I.Iben : 1989, Astrophys.d. 3%#1, 306



Akkretion ouf HR-Sterne (Neo etal., 4977, PASJ 29, 249
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On the Radii of Accreting Main Sequence Stars

33.7
33.8

R. Kippenhahn and E. Meyer-Hofmeister

Astron. Astrophys. 54, 539—542 (1977)
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Fig. 1. Evolution ofa 2 M star with constant accretion
rate M. On the tracks points show the position of
stellar models for intervals of 2 M. Squares indicate
the position of main sequence stars
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Fig. 2. Evolution ofa 5 M ., star with constant accretion
rate M. For the symbols see Figure |
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Fig. 4. Variation of radius due to a constant accretion rate M for
initial masses 2, 5 and 10 M, indicated by letters as given below
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Fig. 5. Maximum radius (in units of the main sequence radius)
for different initial masses M, as a function of the accretion rate M.
Since the mean mass exchange rate in a binary system is roughly
a function of the mass of the primary only, the abscissa is also
scaled by the initial mass of the primary star [for the relation
M (M) see also Figure 6]
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Akkretion ouf mosseorme HR-Sterne (Fujimoto,H.Y., Iben,I.: 1989,
Astrophys. 3. 3% ,306)

Llll[ L

|°9-L-o M(M@/CI.)— 10‘6

|

10L =
S 30
& 4 20
0L konvekiwe Hulle verschwindet 10
.R_ l ¢ 10~© +C .
Y ==t & 0
ek Tes
1
0.75
"1.0 U N N SN NENY DN S SN -1.0 ] 1 ] ] ] |\\
68 10 12 1% 18§ ‘H+ 4o 40 38 36
M/MQ log Teﬂ:(k)
M-L- und M-R-Diogramm bei Entw. im HRD bei Akkretion auf
Akkretion ouf einen 0.75Mg einen 0.75Mq und einen 2Mp ZAMS
ZAMS Stern mit versch. M. Stern mit verschiedenen M.
) SQCCI‘ e S(M(t))
25| M - | = sch Id d |
M. 2 k Verschwinden der
Mo hien :5“ konvektliven Hulle —1:

-Ende der
Akkretion

20 | ZAMs, 0?5\ .....

\zms

15 — I |

! I 0. 05 10 15
0.0 0.5 1.0 15 Mr/Mo

Mr/M

Entropieprofile bei Akkretlon auf einen
0.75Mg Stern mit M= 310 Me/a

I
|
/

Thermische Relaxotion_ nach
Akkretion mit M= 310°Mo/a



34.10

D Fazit aus den numerischen Rechnungen: miissen erwarten , dass

in vielen Féllen durch schnellen Massentransfer ein Kontaktsystem
entsteht. Weitere Entwicklung %

34 .4 . Akkretion von Drehimpuls

Materie , die von M, iber L, zu My stromt, besitzt Drehimpuls beziiglich
Mg ; pro Masseneinheit - y (1-x)% 02w

D Aber: Drehimpuls ist im eingeschrankten Dreikorperproblem kein Integral
der Bewegung (statt dessen das Jocobi- Integral)

- 4 nur ndherungsweise erhalten (Lubow,S., Shu,F.H.: 1975, Astrophys.
J. 198, 383 ; Flannery, B.P.:1975, Monthly Notices Roy. Astron.Soc. 170,322

Wegen 4 >0 —> Materie gelangt in Umlauf umM, und bildet eine
s Akkretionsscheibe um Mg, sofern R, klein genug

Materiestrom prallt auf den Sekunddrstern , wenn

§2 242
Rp> 4 = ffhim=~005a , f=08--09
G Mg GMq

Bei Scheibenakkretion : Materie verliert Drehimpuls durch innere Reibung
und gelangt schliesslich mit

jw = (GM2R2)"2 | Me=0.68C  ( Flonnery,‘lqv.s)' 3

an die Oberflache von Mo .

o2 I

Bei Aufprall der Moterie: ®
~ Gusserst komplexer e ]
hydrodynamischer Vorgang. ' A
joccr ¥% Selbst-Wechselw.
* " & Scheibe " e
D Wieviel Materie kann 04 5838 8o
Mg mit j= (6MaRaYR
akkretieren ¢ R P B SR 5

Fi1G. 4. Particle trajectories in the orbital plane corresponding to thermal evaporation Sfrom
the inner Lagrangian point for a mass fraction of 0-6. The bounding curve represents the
Roche equipotential through Li. Note that the trajectories cross before reaching the region
of hot spot formation, which is ra = o-10 for this mass fraction.
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Machen dazu folgende Abschdtzung:
(vgl. dazu : W.Packet: 1984, Astron. Astrophys.102,1%)

Betrachten Stem, der om Aquator Materie mit Drehimpuls akkretiert :

Rototionsdrehimpuls : J = fw , w = Spinfrequenz des Sterns
Tragheitsmoment :0 = 52R2M » fg = Trdgheitsradius

rel. Drehimpulsanderung : 93 — 2 dJ_ 2dR _dM _dw
- 9 J Iy ¥ R M CIJ

akkretierter Drehimpuls : dJ hoor = } dM = &, RZdM , Wy= kritische
Spinfrequenz

. Y
Sei =W mt c..)K=(GM)2 ~ (0£8<1

"R3J (5212 krit. Rotation)

1 dR _1dn +95 _0 : gleich -
oo =0 - Peehung for st

Einfaches Beispiel : rg=const. |, R ~ MY

2
ds _ _ v+3\dM - 53
> T"(s ) = M(9) M(o)[1 V£3rgs] V+3

rg —_—
10 #
Polytrope n=3/2 :
r¢=0.2 ,v=-1 1.6
3 "t 3 M(rds)
Mo
obere Hauptreihe : 14
r2= 0.1 ) v 0.6

9

P 3 Drehimpulsproblem T

Wenn der Stern bei der Akkretion

: : 0
8 nicht stark vergrossert, kann er 0.0 0 5
nicht viel Materie akkretieren ’ % Iy'S 0.2

1.2






