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Grundgleichungen des Sternaufhaus

Einfachster Fall : Spharische Symmetrie (keine Rotation | keine Gezeitenkrdfte |
: kein Magnetfeld)

unobhangige. Vericble: M, = {Wx*goodx |, Logrange'sche Massenvoriable
0

t : Zeit
abhngige Varighle : P, T ,r , L, , % ( ols Funktion von M, und t)

| Grundgleichungen :

1) Massengleichung:

2) Bewegungsgleichung-. %_E = _GMr . 3 aer-

)
3) Energieerzeugung : olr _g-€, -C oT 4%.9_” ;0 = (@lﬂ.

It) Energietransport
durch | : &1 = x aln T
a) durch Strahlung o agaa_c e L, , wenn alnp _l_zm

e 1. = 1 9B 4y % = Rosseland Mittel

®q B,(eTX) 9T von 28y
b) durch Konvektion : 2T — T (2P )(alnT alnT InT
b oMr P (Bl'lr) (alnPad s 3ln §ln
5) Chemische Zusammense
a) in rodiativen Gebieten : Enei _ Y Cisk V4
Z En-n- % Eisk
i _ isk ) gy
b) in konvektiven Gebieten : 9Xi _ ( Z ) ;
ot MQ-M1
Xo-X¢ 1 sz XeXe 4 |1dMi| dMs
% S8t ik 2 - 1)



Materialfunktionen

chemische Zusommensetzung : )?1-' Massenanteil des Elements 1

( ZX; = 1)
ublich X = X1 Y= Xg Z g.xt
+ + * 122
H He “Metalle* (C,N,0,Ne,Mg,Si,S,Fe...)
Zustandsgleichung : 9= Q(P,T, %) : Thermodynamik

nukl. Energieerzeugungsrate :  En= Ew (P,T, %;) Kem - und
Elementar teilchen-

Neutrinoverlustrate : Ey=Ey (P,T, 320 physik
Opazitdt : ®pr=X(PT,X)) : Atomphysik
Randbedingungen

im Zentrum : r(Mr=0)=0 V t
Lr(Mr=0)=0 Vt

Photospharen -

on der Oberflache : P, = P(t=2/3) = 2 GM
‘ g Bedingungen

M 1
R2 %p,
Tt _IiTe‘;f (T+2/3)
Anfangsbedin_gung 2 ;<~i. (My , t=0)

> i.A. zeitl. Anfangswertproblem und rauml. Randwertproblem mit
raum|. getrennten Randbedingungen

Zeitskalen

1) 32r/at2 —> hydrostatische Zeitskala Th = (Rg /G M)"12
9) 9S/3t —> thermische Zeitskala , Kelvin-Helmholtz-Zeit Tiw= GM/RL
3) Xi/at —» nukleare Zeitskala Tpi= Xi/X; , Thx En/L




Hauptreihensterne :

‘l‘=‘|:* (=0) : (.a_xlr. = 8 = -)?i'(Mr,‘l:.) : Urchemie > homogen

oMr tat,
z.B. solare Zus. X~ 0.74
i Y= 0.24
Losungen fir  X;(Mr,ty) Z = 0.02

e

Houptreihensteme : 1) L (M) :Masse-Leuchtkraft - Beziehung

2) R (M) : Masse- Radius - Beziehung
aus N+2)»> 3) Teﬂ: (M)

ous 1)+3) > 4) L(Teg) : Hauptreihe :

-2.5
fur M> 1Mo : L ~ M3'5 T ~E m.ﬂ_ o M

—~ Lebensdauer auf der HR nimmt mit wachsendem M rasch ab !

5
Faustregel : T. =~ 10" Johre (M )
- HR Mo

Entwicklung des Zentralgebiets

M £4.5Mg : Zentralgebiet radiativ , Hllle konvektiv
M 21.5Mg 4 Zentralgebiet konvektiv] , Hille rodiotiv

das konvektive Zentrum brennt auf einmal ous

P 3 thermische Instabilitat nach dem Ausbrennens des Kerns,
wenn

- ¥ o 00 (/_“_".)2 ~ 0.0#%5 : Schonberg- Chandrasekhor-
% N Fe Grenze

~ Entwicklung mit therm, Zeitskala zur HL ~ Hertzsprung - Licke
( fﬂr '2”@;5;, M5 6 M@)

In jedem Fall : 3 Wasserstoff — Schalenquelle um ausgebrannten Kern

~ideales Gas -+ T¢ # » Ziinden
Kern kontrahiert — des He- Brennens (M2 2.5Mo)
Entartung = T, ¥~ Ziinden
verhindert (M£2.5Mg)




Vil

VI ENTWICKLUNG VON EINZELSTERNEN MIT VERANDERLICHER
MASSE

Motivation

veranderliche Masse

\
Massenverlust

Massengewinn _(Akkretion)

kommt bei praktisch allen Einzelsternen  spielt praktisch nur in engen
in bestimmten Entwicklungsphasen vor ~ Doppelsternen eine Rolle

V’W
und bei Komponenten enger Doppel- @
sterne (z.B. bei Algol-Systemen Kapitel

. &

Symbiotischen , Kataklysmischen und e
Réntgen- Doppelsternen)

Evidenz fiir Massenverlust bei Einzelsternen

a) direkt beobachtbar :

Windverluste bei allen leuchtkriiftigen Sternen ( heisse Sterne auf der
HR , Wolf-Rayet-Sterne, kiihle Sterne auf dem AGB)
(spektroskopisch durch P Cyg - Profile )

Zirkumstellare Hiillen (Staubhiillen) bei kilhlen Uberriesen ouf dem AGB
(IR-Exzess, OH-, Hy0- und andere Maser , therm.
Radiostrahlung )

Planetarische Nebel (direkt sichtbar oder spektroskopisch nachzuweisen)

b) indirekt :

Masse der Endprodukte < urspringliche Masse ouf der HR
(z.B. Mi-M¢-Rel. fiir Weisse Zwerge , vgl.dazu Abschn.25)

Horizontaloststerne (hauptsachlich ein theoretisches Amgument)

Lage der massereichen Sterne im HRD
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26. Verallgemeinerte Hauptreihen (VH)

D VH sind Sequenzen chemisch inhomogener Gleichgewichtsmodelle mit
M oder einer den Grad der Inhomogenitat beschreibenden Grosse als
Parameter. (Vgl. Giannone , Kohl , Weigert : ZfA 68,107 (1968))

D VH sollen mdgliche Uberreste von Stemen nach einem schnellen Massen-
verlust (oder Gewinn) néherungsweise beschreiben.

D Konnen grob drei Typen von Modellen unterscheiden:

1.) Modelle mit zentralem Wasserstoffbrennen
2.) Modelle mit zentralem Heliumbrennen
3) Modelle ohne zentrales Brennen

26.1. VH mit zentralem Wasserstoffbrennen

D Grenzfall und Bezugspunkt: chem. homogene Gleichgewichtsmodelle
mit zentralem Wasserstoffbrennen<=> ZAMS (- Abschnitt 19)

D Betrachten X(MwM) eines Sterns A 4

mit M°Z4.5M wahrend des Xo |----—-—- - ]
zentralen Wasserstoffbrennens : . / ! l
l I

: !

|

Mc,0 = Masse des konvektiven n 73 ! "
Kerns auf der ZAMS 0 MieMc Mco MO~

Mye = Masse des He-Kerns am = L M
Ende des zentr. H-Brennens g9 G.(M9 q (M) 1 Mo

Mc = Masse des konv. Kers ST L e
wohrend des zentr. H-Br. 0 §fc 1 ’§-M_%

A Fur geg. M® und X, ist X(My) eindeutig durch 3 Parameter
Xe 5 Mg,o und Mc oder My definiert .

P je kleiner X, , desto weiter ist der Stern entwickelt
je grosser M°, desto grésser Q,(M°)=Mc,o /M®

D Numerische Rechnungen zeigen : Xc, Mc,o und Mc oder Mie sind nicht
unabhéngig voneinander ! In 4. Naherung ist fir §.<§<1

dX/d§=K=const.1 ~dXdMr=K = _Xo__ A K= XoMao
Mco Mc,0~Mue Mc,o- Mue




26.2

P XMr) durch 2 Porameter (X und Mc,o oder q (M) eindeutig gegeben

A~ Mye= Mc,o K"éc' und Mc= Mc,o K"‘X}(g""xe‘

Konnen nun verschiedene Sequenzen betrachten:

a) M (<Mo) varigbel, mit Xc und g_(M)= Mco/M als Parameter

-~ wenn q°=const., aber log%é J | T T T I T
M variabel ~ M, 3
ebenfalls variabel

P -Sequenzen mit g, (M= const. 2 |

und X.= const . verlaufen Xc H}
~parallel zur ZAMS T+ ~
—fiir kleines q, ist ol (x &'cm;;'zs i
(3Teﬁ=/ aqo)"f 0 I I I I | |
LY 43 42 41 40 39 38 37 36

- fur Qo> 0.7---0.8 -
(aTeff laq..)" >0

log Teff(K)

- far
Q> ~ 1
°” K"'XC'XO 44X Xo

wieder homogene Sterne

— je geringer X¢ , desto
starker die Effekte

I 1 | I I | I
b4 43 42 41 40 39 38 37 36
109 Teﬂ: (K)

P Das Masse-Leuchtkraft- Diagramm zeigt, dass Sterne mit X <X,
und q >0 eine hohere Leuchtkraft ols die entsprechenden Sterne
auf der HR haben



26.3

0L 1:1“,=0.5>‘3I | . 0 . | .
! | | | I | I
-02 00 02 04 06 08 -02 00 02 04 06 08
log M/Mo lOg M/Mg

Sequenz fiihrt von der HR mit X=X=0.6 95[ 22.?4”39 N
(9qo=0) zur HR mit X=X,=0.3 \ M=\20My |
(o> K/(K+Xe%o)) logL 1.5Mg
Modelle mit g >0 , dh. Mc,=q,M>0 . 1.0Mg _
haben gegentiber HR-Modellen 2.0 9\ \
mit gleichem M und X=X, eine N
grossere Leuchtkraft. 43 42 41 40 39

log Tegs (K)

¢) Xc=const., Mc’°=const ., M variabel

2 Sequenz mit Massenverlust
T T T T T T 7T 1

00l 0 0 % 0 | )
00 0.5 loght 42 41 40 39 38
Q

log Tegp (K

D Sterne mit Mco= const.und abnehmender Mosse bewegen sich etwa
porallel zur HR solonge g, £ 1. Wenn q,> 4, wird der Stern wieder
homogener und néhert sich der HR mit X=X



P Je geringer X, , desto ausge-
pragter die Abweichung von
der HR (g,£1).

d) M= const., g = const., X . variabel

Dieser Fall entspricht der
Pseudo-Entwicklung (g, gleich
YM); bei realer Entwicklung
ist q_abhdngig von M.

26.4

P Fazit : Sterne mit zentralem Wosserstoffbrennen stehen umso weiter
von der ZAMS weg, je grosser der Grad der Inhomogenitit
der chemischen Zusammensetzung ist. ( Faustregel)

26.2. VH von Sternen mit zentralem Heliumbrennen

Betrachten hier nur den einfachsten
Fall : Gleichgewichtsmodelle am
Beginn des zentralen He-Brennens
mit Stufenprofil : X(Mr<goM)=0
und X(Mr>qoM) =X,

Realistische X- Profile am Beginn
des He-Brennens sind wesentlich
komplizierter, Verhalten von Sternen
mit solchen Profilen ist ebenfalls
kompliziert (Schleifen im HRD)

X

i H-Schalenquelle

(o § i :
|
idealisiertes i
0 X - Profil M
M

0 %o 1
e —

\

"reclistisches"
X - Profil Mp




26.5

D Beschronkung auf Modelle mit Stufenprofil

~ 3 2 freie Parameter

: G, und M bzw. M=M _=qM undM

Konnen wieder verschiedene Typen von VH unterscheiden :

a) g,=const., M variabel

logt ho %= 09' 085 08 ' 07

g

P Gleichgewichts -
modelle existieren
nur fur
Mhe=q,M 2 0.3Mgq

» Modelle mit qoz‘l
sind chem. homogen
und bestehen aus He
~ sind auf der
He- Hauptreihe

)

3

2

5.0

P Wichtigster Befund : Modelle mit 0.34Go% 0.7 stehen an der Hayashi-
line . Fur 2 0.8 ist Teg stark von g, abhingig. L wichst monoton

mit g,

b) M=const., q_ variabel




Das M-L- Diagramm

P fir q<0.85: L wichst
monoton mit G,

fur q <085: L hdngt in

1.Ndherung nur von Mc=Mye=q M,

und praktisch nicht von M ab

~ 3 Kernmasse- Leuchtkraft -

Beziehung

€) Mc=g M= oonst. , M variabel

I: M-Mc <<Mc » Qo = 1,
fir g,~ 1 Modelle = He-HR
I: M-Mc=M; , g = Y2
" Modelle an der HL fiir
0.3£G.£ 0.7
: M-Mg>M , g, <0.3,
fir M>M; , d.h. ¢ « 1
Modelle - ZAMS

log L

26.6

LN NN N N B NN B NN N BN R

3

2

26.3.VH von Sternen ohne zentrales Brennen

Gleichgewichtsmodelle ohne zentrales Brennen : ~ Energieerzeugung
nur in einer oder mehreren Schalenquelle(n).

Wenn €y, vernachlassigbar , dann ist im Kern Ly=0 , d.h. dT/dr=0

~ Sterne mit isothermem Kern

Betrachten wieder nur den
einfachsten Fall : Modelle mit
einem Stufenprofil fir X(Mr)

0 fiur Mr/M<Q,

X(Mr/M) =
{ Xo fur q_°<Mr/M\<1

X ) Schalenquelle
v

Xo p———s s sesss '
i
|
|
I

0 .




26.7

Missen 2 Typen von Modellen unterscheiden:

Modelle mit nicht-entartetem Zentralgebiet und Modelle mit entartetem
Zentralgebiet :

a) VH_mit nicht-entortetem Kern (aus Helium)

B Gleichgewichtsmadelle gibt es nur fir q,<q,. ,d.h.bis zur
Schonberg - Chandrasekhar -Grenze (- Abschnitt 22.2)

g, hdngt vom Verlauf der chem. Zusammensetzung, vor allem im
Bereich der Schalenquelle,ab . Fiir ein Stufenprofil ist

2 . .
Qe = 0.37 (A4 y = Molekulargewicht der Hiille
> (/u") , f{ik = Molekulargewicht des Kerns

Fiir Xo=0%, Z=0.02 wird uy=0.617; fir Y=0.98,2=0.02 wird
FK =4/3, ~ qscg 0.079

D 3 keine Gleichgewichtsmodelle fiir Myg=q M > 1.1Mp ,da bei einem
isothermen He-Kern mit Mye 2 1.1 M die Temperatur grosser ist als
die Zindtemperatur fiir He-Brennen.  M£ 14Mod] = 14Mo

P Entartung dominiert fir Mye £ 0.15Mp > M% 0.15M0q";c;:: 2Mo

» VH mit isothermem He-Kern  logL
und g = const. liegen im HRD etwa
parallel zur HR (und rechts davon).

Einschrankungen des Parameter-
bereichs -

1) Q,< Qg
2) 0.15Mp < M4 11Mo
; 4 %

b) VH mit einem entarteten Kern

B Modelle entsprechen Sternen auf dem 1. Riesenast (nur H-Scholenquelle)
oder auf dem AGB (H- und He-Schalenquelle )




26.8

P Erwarten, dass diese Modelle an der HL liegen (wo sich die entspr.
Entwicklungsmodelle befinden). Numerische Rechnungen besttigen dies

weitgehend.:

loSLA'

Modelle mit 041 £ q,4£0.95
liegen an der HL

Modelle mit 0.95 £9,<1 haben
eine nur diinne Wasserstoffhiille .
VH mit q =const. liegen ~ parallel

zur und links von der HL, wobei

D Fiir g,=1 gibt es keine Gleichgewichtsmodelle (schon fiir

Mi= (1-qo)M £ 10°3M, erlischt die

| 0140,409¢

I

HL

H-Schalenguelle)

<
log Tegs

Modelle mit g 0.1 liegen in der Ndhe der HR und zwar umso néher,

je kleiner g,

Betrachten nun VH mit M=const., g varigbel

— M=2.0 Mg 3L
— M=50Mg

» Modelle mit gleichem Mc=q M
aon der HL oder mit g, > 0.95
haben die gleiche Leuchtkraft

-+ Kernmasse - Leuchtkraft -
Beziehung (= Abschnitt 24.3)

Q.=
A 8533\ 0.20
b1 N\ 025 3’15
3 .10
i 0.20
2 1 0.05
1L

0.10

0L HL

-1 I T N N T T T T 1 A

ks 40 35

log Tegy

Betrachten daher jetzt VH mit gegebenem M und variablem M :




— M= 1M,

— M = 0.6M,
— M= 05M,
— M= 0.4Mg

D Fiir Modelle, die ander HL
stehen gibt es nicht nur eine
Kernmasse - Leuchtkraft -
Beziehung , sondern auch eine
Kernmasse - Radius - Beziehung_

Me MogL qs8 095
Moﬁ 5 Lo 952095 |
10 L g [ T 1|HL
o5 [* N '
o4l 3 N\ !
3L 2L v;
. g

0.2 L " | I E

4.5 40 3.5

log Tegs (K)

! | ! |
5
log L
Lo 4
3
2
Kemmasse- Leuchtkraft - 1
Beziehung (nach
A.Weiss, Diplomarbeit, 0 ! ,
Miinchen, 1983) -08 -06 -04 -02 00
log (Mc/Mg)
3.0
| | | I
log (RR ) -
20 _
Kernmasse - Radius - 1.0 L -
Beziehung (nach
A.Weiss, Diplomarbeit B 7
Munchen, 1983 0.0 ! l )
i ) -0 -08 -0.6 -04 -02 00

log (Mc/M@)
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