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30. Reaktion von Sternen auf schnellen Massenverlust

30.1. Was versteht man unter schnellem Massenverlust 2

Bisher : Hatten nur longsamen Massenverlust betrachtet , d.h.

M o
Tﬁ:‘ﬁ‘ ~ rC'rluc;

—> wesentlicher Massenverlust nur liber loange Zeit
P 3 merkliche (nukleare) Entwicklung wihrend der Massenverlustphase

Schneller Massenverlust : Ta < Tin® Tk » Thue

dafir fast olle Sterne  Tiy < T, > T, KT,

P 1 keine (nukleare) Entwicklung wahrend der Massenverlustphase

~ daher nur "Reaktion"

Warum ist schneller Massenverlust wichtig ¢ (3 keine Entwicklung)

— prinzipiell interessantes theor. Problem
— wichtig fiir die Entwicklung enger Doppelsterne (Radius des Stern:

Betrachten haupts. den Grenzfall sehr schnellen Massenverlusts von
Sternen im hydrostatischen Gleichgewicht. ~ Verlangen

rR3\2 _ GM2
(B"% =7, & Th € Ty = &2

der : Yy Yy o/ N L§"
s - ey

— 34 40"*(” /( T TS‘% > 1
Mo LQ

~ fir geg. M 3 Grenzlinie im HRD



> Bgdingung ('CKH~/'Ch)112 >»>1 logL/L

wird von den meisten 2
Sternen erfuillt. ol
(Ausnahme : Sterne mit (Txn /o2 \2s
niedriger Tegp und sehr =
grosser Leuchtkraft , h

log L/Le > 4 ~ typisch \
fur AGB-Sterne) 30 L\ i}

Txu /T, ist nicht konstont durch
den Stern ! Betrachten Tky fir -\
die Hulle (Masse My <M) : \
2.0 1 | \\I | | | |
T,) = GMMi _ T Mu b4 42 40 38
(Tl RL o log Tegs (K)

36

Th
Tk

P 3 immer ein % , sodass (Tiy), < T I » MMH <

P In Bereichen, wo Tyy > Ty bleibt die Entropie einer Massen-
schale wihrend des Massenverlusts praktisch konstant

» adiabatischer Massenverlust : S(Mr) =0

~ Missen etwas iiber die Entropie in Sternen wissen

30.2. Die Entropie

S=klnl" . k = Boltzmann - Konstante
" = statistisches Gewicht= totale Anzahl der
unterscheidbaren Quantenzustanden des
betrachteten makroskopischen Systems

Da M2 1 folgt: J>0

Mehrere statistisch voneinander unabhangige Systeme nicht
wechselwirkender Teilchen :
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stat. Gewicht eines Systems :

M.
b
stat. Gewicht aller Systeme M =

Th
¢
> S=klnM = kin(T l"a)_. kZlnT1 Z.S : 8 ist additiv

Betrachten im folgenden einige Spezialfalle :
a) Entropie eines idealen, nicht rel. (Maxwell- Boltzmann) - Gases

fir Teilchen der Sorte i mit Masse m; , pro Volumeneinheit

Si = kn; ln{ T2 (a1m)*2 k%12 @52 Zi(T)} ; N; = Teilchendichte
v P h? P; = Portialdruck

1
~(€ki-€o0,)/kT
(Eki-€ai/ = Zustandssumme

Z(T)_Z%}

v 1 Py h3
Mt V=M _Nume _ N n_>n; und S= 8 folgt
S g n s N/A.Mp
> S - Z o ln{Ts&ﬂ rmiy k2 &2 Zi(T )} ; S= Entropie
Nok /u i i hs pro Massen-
einheit

P Spezialfall : vollst. ionisiertes, einatomiges ideales Gas (nur "eine"
Teilchensorte mut Masse MM ) : &~ Z; nicht mehr von

T abhangig
> NSk = ;Tln T2 + const.
° P

b) Entropie der schwarzen Strahlung

§_ = ing
Vv 3

= e e —
————— ——
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¢) Entropie eines idealen , nicht rel. Gases mit Strohlung_

VaNume o g _ # aT3_ Nok 4 Pwr
3

8 Str 8 /u PG
P S _ 1 [InT% , 4 Pstr const.
Nok /4 { Pe PG} ¥

d) Entropie eines entarteten Elektronengases

Se = (Ue+Pe-pune)/T= UstPe _cpmek , y=opkT

Ne = (n(prdp : Elektronendichte
siche Abschnitt 74

Sne(p)-pEiP) dp : Elektronendruck
> op

n(p) €(p) dp : innere Energie der Elektronen

2
P SBe_ 5P _cpnk = nk{éiﬁ@_qv}
3T ek = e i o

I >> 1 Se ~T2nek _nl3T
ur < 7 o é

D bei vollstandiger Entartung (Fv0 vT=0): 8= 0

extrem relativistische Entartung:

P Se_ 4 Pe_ k= n k{ir YaFa(P) _ }
v = ","ne e Fg("l") 01"‘)

~ fir oF>> 1 : Se o, 7¥2hek NHZ?'T
v o

P bei wollstindiger Entartung (F=o vV T 0) : Se= 0

= chem. Potential



Vollstandige Entartung : 3 keine freien Quantenzustinde mit € <€
- nur noch 1 makroskopischer Zustand
~ N=41 -~ S=0

(1 i ¥3Fsn @) _‘-1"-‘ , nicht rel. Entartung
Se _ 1 Se - < /‘e L:Q F‘I[g (‘1"’) J
1

Nok  Menek V M Y3 Fa(eh) _o |, extr. rel. Entartung
Lﬂe ! Fz(o"') -

e) Ideales Tonengas + entortetes Elektronengas + Strahlung

1 ’_.§_F3/2(°P)_ay] PF_ <1

Py HMe L3 Fip() ! meC

P 3 '&..Fs_("i._ﬂ Pr 31
pe |3 Fa(h) MeC

S _ 1 {n T5/2

+ & + const.
Nok /‘lt /‘l'

30.3. Der Entropieverlauf in Sternen

Betrachten hier nur den einfachen Fall : einatomiges, vollst. ionisiertes
ideales Gas + Strahlung :

> S = MNk InT% 4T3 _ const.
A R 38

Zusommenhang zwischen S und Va: V=V, > dS=0

b (%%)pd‘r ¥ (%—SP po o i

(DlnS
> V.= (dlnT = _ \olnP’r
dinP/q (Qﬁ
olnT/p
P Fir ideales Gas + Strahlung : V, = 8-6¢ . B=Fa

32-24p-3g2 1 P

~ kein Strahlungsdruck : P=Pg , =1 ~ V= 2/s | y:E_P_ =5/3
v
nur Strahlungsdruck : Pe=0 ,Pp=0  Va=V4 , y=4/3
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Verlauf von S durch einen Stern mit u = const. :

dinSMMy) _ 3lnS \ dInP + (3InS ) dinT
dIn M, dInP/dInMy * \3InT/pdInM,

=(8lnS dinP [1 v]

dQnP.dInM, L~ Va
AnS) o _ Nok [ ‘H!T"] = _Nok T[4, 4 Prad
(z.-nnPT AS [ Y T3Pe | T TusS [ ¥ PG]

» vernachlassigen den Strahlungsdruck (HR-Sterne M£10M_: R, « Fx)

~ dS _ Nk dInP (v _1) = Nek GM¢ (1_1)
dMr M dMp \Va AP 4irk Va

Fallunterscheidung :

a) Entropieverlouf in radiotiven Gebieten: V= V, < V,

- 3_3_ >0 Die Entropie nimmt nach aussen zu |
r

b) Entropieverlouf in Gebieten mit effektiver Konvektion: V=V, +¢€,
wobei €<«<1 (typisch £~1078)

P dS - _Nk GMr E <0 : Die Entropie fallt nach aussen ab;
S ARG do & «<1, ist sie fir praktische
Zwecke konstant .

e %% ~ O : odiabatische Konvektion : S= const.
r

¢) Entropieverlouf in Gebieten mit ineffektiver Konvektion : V<V <V,

2 g_a < O :Die Entropie nimmt noch aussen merklich ab
r

Entropieverlauf bei chemisch inhomogenen Sternen : M= 4 (Mr)
dS = (@S dP , (28 dT 4 (25\d
aP)T * (a'r)pd * (a/» /e




b dS — Nok GMy
dMr A 4fr4P

— -
-

mit (@3_

=_5S wird

OM /e, M

() fe i

BEiSPiEle :
i Schema
S i
|
g
h \e
Shamiche |
V=Va_
0 M My
— radiativ ; ---- konvektiv

30.7

in Sternen: di. < 0
Mr

Gradient hat stabilisierenden Einfluss gegen Konvektion.
tropie wachst starker nach aussen)

Houptreihensterne

20

- Grenze des konv.
Kerns

M= 15249 M® ZAMS

N
+
T

Nok [

entwickelter Stern,
M=1.5M, , wahrend
des zentr. H-Brennens

1.6
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30.%. Reaktion auf schnellen Massenverlust (qualitative Diskussion)

Schneller Massenverlust: M<0 so, dass S(Mr) =~ const.
Adiabatischer Massenverlust : S(M,)= const. (instantaner Massenverl.)

P Reaktion des Sterns hiingt davon ab, wie Se(Mr) des jeweils zu-
gehorigen Gleichgewichtsmodells, fiir das SMN=0, verlguft

Fallunterscheidung :

a) Adiabatischer Massenverlust von Sternen mit radiativen Hallen
(z.B. HR Sterne mit M2 1.5Mp)

A )
Betrachten Stern mit M=M; M S ,‘
und vergleichen SeMr;Mz8M) — P
sad(M,3M)= S (Mp<M; M) mit / //
Se (Mp; M) Se(Mr; Mo),

S,4 (Mr;Ms§M) /e
A M2 M, 2 SMGM) S S (Mr; M)

: : ED-M
A fiir Mr>My : Stern ist zu kiihl My M-6M M,

fur Me<M, : Sternist zu heiss

P sofern My/M genigend klein : Stern ist im Mittel zu kiihl
> ‘S = (%_SR >0 : Typische Reaktion von HR Sternen,
- dlogM S solange |SM/M,| K 1

D N.B. HR-Sterne haben im tiefen Inneren ein flaches Entropie-
profil. ~ Wenn |6M| =~ M_ (storker Massenverlust),
reagieren sie ahnlich wie isentrope Sterne (Polytrope
n=9%/2), d.h. $.< 0 (= Hjellming und Webbink : 1987,
Ap.3.318,79% ; > Hjellming : 1988 , Ph.D. thesis )
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D wenn Myx/M hinreichend gross : Stern ist im Mittel zu heiss
Ss ‘55 <0

b) Adiobatischer Massenverlust von Sternen mit einer konvektiven
Hulle und einem radiativen Kern

Beispiele : untere HR, 0.3Mg<M £ 1M,
Sterne in der Nahe, aber (im HRD) links von der HL

Betrachten wieder Stern S A Se(M: 3&0)
mit M= Mg-éM und S 4 MrsMs M) —>/
vergleichen ~f

S (Mr;M)= S.(Mr¢M; M, ) mit
Se (Mrj M)

~ finden typischerweise

A fir Mp<M, und M;>My : Stern ist zu heiss
fur My <M< My : Stern ist zu kuhl
P Bei Sternen mit einer tiefen Qusseren Konvektionszone dominiert

der Bereich My < My <M. ~ Bei gdiabatischem Massen-
verlust ist der Stern im Mittel zu heiss

A 'S (8103 <0 ~ Expansion
olog M/g

P Wenn My, &M oder 6M>Mgy, : § >0 ~ Kontraktion
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c) Isentrope Sterne: 2S _
Mr

- vollkonvektive Sterne: in guter Ngherung PeT . %=%=const.
- Polytrope n=3

~A alo R) .
alogM

- Weisse Zwerge : vollstandige Entartung ~ S =0
nicht rel. Entartung - P~g i 3APolytrope n= 3
extrem rel. Ent. : F’~S> AF’ol_ytrope n= 3

~A n=3/2»3: (AlgRY _ _1
(alogM 3—> —%

in jedem Fall : Y. < 0

d) Thermische Relaxation : bei Massenverlust mit endlicher Zeitskala

P Konnen Reaktion auf Massenverlust mit M <0 auffassen als
Reaktion guf adiabatischen Massenverlust mit SM<0 und
thermischer Relaxation (ber die Zeit &t = SM/M.

P adiabotischer Massenverlust : ~» Sad(MrjM):# Se(Mr;M)

~ Stern versucht AS = S,,— S abzubauen : thermische
Relaxation |
£q M) = _T(M 9S(My)

~> aieerzeu
Energieerzeugung g
P Reaktion eines Sterns durch logT 4
thermische Reloxation verlauft tot. Reokt
im wesentl. mit umgekehrtem therm. O
Vorzeichen zur adiabatischen Rel. 08\0‘0'?"
Reaktion, also: >




adiabatische Reaktion

Expansion
Kontraktion

Sterne mit radiativen Hullen:

S’oern ist zu
heiss und
kizhlt ab

~Tendenz zur Kontraktion

A~ £4>0
Mx .

SEngr= L+>0

30.11

thermische Relaxation

Kontraktion
Expansion

S . ¢S s €4>0 Eg <0 M
My < My < M: <Se »2=>0 : -
x < My ad e 5t > My |
o €g <0 Stern ist zu kiihl und heizt
§ qdMr=L_<0 sich auf .
My ~ Tendenz zur Expansion
Sterne mit konvektiven Hiillen ¥
Mr<Mx}Sd>Se"*:a_5<0 E
My > My ot !
Mx '
SESdM.-+SESer_L+.>O
My P
»-Stern ist zu heiss und kiihlt ab
~ Tendenz zur Kontraktion €920 ; i g My
Mc My MM,

Mx< M <M
X y - My ot

>0

P Fazit: wenn Lg=L,+L_ {<0

heizt sich auf
~ Tendenz zur Expansion

Sgg < Se > 25 >0 & £4< O}Stern ist zu kithl und

. Stern im Mittel zu heiss
~ Kontraktion

: Stern im Mittel zu kihl
-~ Expansion
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30.5. Mussenverlust von konvektiven Hiillen

(nach D.Lauterborn und A.Weigert: 1972, Astron. Astrophys. 18 , 294 )

Vereinfachungen

1) in der konvektiven Hille log T

~ bis zur Photosphare (F,Te) o
gilt: S

\ log T,
P = KT/va s T2F, +d[gg1?e

{1 O\ MedM, R+dR
.

2) radiative Photosphdre

O
P
P _ 9 ) log o+dlogF, logF, 1 log P
dT P 1
i =2 e M —b
THo) = %T: (T+2) > R=P(t=2M9)= const.(_R_z_Te 0%
2 =2, P°T? ) (val. Abschnitt 20.1.)

Mossenverlust : M—> M+dM ~ P =P+dP, T—=>T+dT, K =K+dK,
R= R+dR, Te>Te+dTe

€a=-T2S = —CpT(I_V P =cT[d!nT _dInT]
’ T - T h dt |

_j__:if"&:CTV_R_ﬂ
24 T 3= "p % Ko

A~ Lg= (egdMy = (cpTV, KadM, = S ¥ Ka (¢ TaM, =Ce V, RaE

Q
MCODV Mcom/ Leonv

= thermische Energie der
Konvektionszone

D Definition : thermische Zeitskala (der Hille): Typ= ELih_
g

A Ty = Eth — Cv 1 Ka
Lg Cp Vo K
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Fir die adiobatische Innenldsung gilt am Photospharenpunkt (P,Te):
(dlnTe)_ dinte _ v P _Je . €2 _V Ka_ Cv T/
Q

dt dt R Te Cple Ka Cp th

Mit @ = dinTe _ Te/Te —_Tet, ,wbei T =_M, folgt:
Ty Ry Te " MR Y

I.’o = {Cv e » 'i'_c:}= 1JCv1 @ } (1) : Bedingung ous der

R ValCprth Tef VolCely T Innenlésung

@NP=M_L -bmle._1 L _@n? @
Fo M L. ‘ Te Ty L‘ Tm Bedingungen aus

=M_2R bTe __1 2R . b?® 3 ( derPhotosphdren-

Elimination von Po/P, aus () und (2) bzw. aus (4)und (3) ergibt:

dlogh _ 4, Cva+1t Tu [0+ dlogl.  ynd dlogR
> dlogh~ " Cp v 'C'{-h-(Vo.+(b l”)50 dlogM d%n

-

? hingen von Tw /Ty,

dlogR _
> sl s R-(gey] |

/

Numerische Werte fiir ¢, a undb:

logTe .  M=1.8Mo
a=0.5 , b=55 fir H™ Opazitat 3702 |
(= Abschnitt 20.1) *
P M & 0.M - 0.17 540° . B
. . W 5-40- 510
3698l 41
) ~-0.04 0
D fiir schnellen Massenverlust ( Tw/Ty,+0) log M/Mo
folgt : (Louterborn und
g, im glg_ = ‘gs (odicb. Massenverlust) ~ Weigert, 1972)
=i 5o
1:,,,
a+i
2 {1 *b) 50}

—a dl R _ a+1 Twm
=T+ 2y Va Thh
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~ Stern expandiert bei Massenverlust, je kleiner TM/Tyy, desto starker

30. 6. Ergebnisse numerischer Rechnungen

3 nur sehr wenige Studien an realistischen Modellen (z.B. von Louterborn
und Weigert, 1972 , 1.8 Mo Riese ; Whyte und Eggleton, 1980, fir die
untere HR, M £ 1Mg ; Hjellming , 1988 , fir 0.25MosM ¢ QOMQ HR-Riesen

Dagegen sind polytrope Modelle eingehend studiert (z.B. von Paczyriski,
1965 ; Heisler und Alcock , 1986 ; Hjellming und Webbink , 1987)

Beispiele :
a) Massenverlust von masseormen HR-Sternen
(C.Whyte, P. Eggleton : 1980, Monthly Notices Roy. Astron. Soc. 190,801)




10.8 B | T ] T T I
log R (cm) Ty =
0+ L
10.6 |
105 | 40’7
4
Mo":
04| 108 / 3
10a
103 | ,/ :
. Mo=0.25M
10.2 | 10a ' i
L4 1 / ' R S SR R T
-1.0 -05 -0.0
logM_
g Mo

b) Massenverlust von einem Riesen
(D.Lauterborn, A.Weigert : 1972, Astron. Astrophys. 18, 294)

Mo=1.8M_ , logt/l o= 1.215, log Tok)= 3.703, log R/R o= 0.726
Mue= 0.205M , Xo= 0.602, Z=0.044, Y/Hp=1.5

L log R/Ro‘- TM (a)
log"Ae 0.00% | I 5-40°
v I L LR I 5-40%
Sl 4 I 5-103
I - v . 4 2

1.20 [, | ] i | 0.0 & 5-10

=004 |ogM M, 0.0

c) Massenverlust von Polytropen

-0.04 logM/Mo 00

(J.Hesler, C. Alcock : 1986, Astrophys.J. 306, 166
M.S. Hjellming, R.F. Webbink : 1987, Astrophys. J. 318 ,79% )
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c1) Polytrope mit Druckschichtung P~g+/n und Adiabaten-

exponent y = Cp/cy = 1+%n

—» dlogR _ 1-n - Polytrope Gaskugeln , Abschnitt 17
dlogM ~ 3-n (= Polytrep = )

c2) Polytrope mit y > 1+%n

- nur Modelle mit y = 1+%h expandieren bei Massenverlust
Modelle mit y> 1+%n kontrahieren dogegen

R R
lnﬁo r lnT?_, 1 I I l=
0.0 | 0oL N~ T ]
|
~02 i -02 g
I I
~04L | 04 |
' l
~06 Polytrope n=3/9 i 4 -06 i ~
| !
-08|. | { -08[ Polytrope n=3 b
| |
-1.0 | | ! | : -10 | | | | {
~10 -08 -06 -04 -02 00 02 -10 -08 -06 -04% -02 00 02
In(M/Mo) ln (M/Mo)

¢3) Zusammengesetzte Polytrope InR

0<My<M¢ :n=3 _5 00 fm————— ——-
Mc<Me <M, : N=3/p } ¥="

2 radiativem Zentralgebiet b il
+ konvektiver Hulle -02

- Approximation fiir die untere |
Hauptreihe -0.3 -

-0.5 I | | |
-0.5 -04 -0.3 -0.2 -014 0.0 01
In(M/M,)
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c4) Polytrope mit zentraler Punktmasse

zentrale Punktmasse M, ln%o

polytrope Hulle 0.0 1____
|
Mc <M< M:n=5 y=53 _o2 ]
|
|
~04 o
~ Approximation fur Sterne :
mit entortetem Zentral-  ~0- -
gebiet, die ander HL o8 : |
stehen (Riesen AGB- ' | o35 | -
Sterne ) a0l J 4 b
-10 -08 -06 -0.4 -02 00 02
Ih (M/Mo)

d) Adiabatischer Massenverlust von realistischen Sternmodellen
(M. Hjellming : 1988 , Dissertation, Univ. of Illinois)

M=1.5 Mg ; Entwicklung des Entropieverlaufs

| | | |
vor dem He-Flash
30 L e
S
N, k
20 _
10 L _
, nach dem zentralen
Wasserstoff brennen
0 L | | |

0.0 0.5 10 M/M, 1.5



ZAMS |, obere Hauptreihe
T 1T

0.0 b > L]
-0.2
-0.4
-0.6
-08L
-1.004

-1‘2 -10 08 -06 -04 -02 0.0
ln M/Mt

In R/R,,

ZAMS, untere Hauptreihe
— 17 9

42 -10 08 -06 0% —02 00
ln M/M;

BGB = unteres Ende des Riesenasts
TGB = oberes " " "
(kurz vor dem He-Flash)

In R/R;

P I <0 fir |8M/M;l«1 bei
den TGB-Modellen wegen ous-
gedehnter beradiabatischer
Konvektionszone an der Ober-

flache
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Mann beachte:

P starke Kontraktion, dh.
o 1, fir SM/M;1 1

P Expansion, dh. <0,
bei starkem Massen-
verlust . Grund: Flaches
Entropieprofil im tiefen
Inneren und konvektiver
Kern im Zentrum

P Sterne mit M€ 0.5Mo
sind vorwiegend konvektiv

geschichtet. ~ 3’ <0

D Sterne mit M;>% 07M sind
vorwiegend radiativ.
~Verhalten wie bei M.> 1M

Mi=1.5Mq, Riesenmodelle

0.4
021
0.0
-02
-0.4
-0.6
-0.8

-08 -06 -04 —0‘2 0.0
In M/M;
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30.7. Zusommenfassung

Faustregeln fur das Verholten von Sternen bei schnellem Massenverlust:

D je steiler S(My) nach aussen ansteigt, desto stirker die Tendenz

zur Kontraktion bei M<0, resp. desto starker kontrahiert der
Stern.

P je flacher das Entropieprofil, desto kleiner ist l_ogl R
° DSM S
D isentrope Sterne (vollkonvektive Sterne, Sterne mit tiefen

dusseren Konvektionszonen, Weisse Zwerge) expandieren
bei schnellem Massenverlust

D Sterne mit radiativen Hiillen kontrahieren bei schnellem
Massenverlust

P ausgedehnte iiberadiabatische Konvektionszonen fihren zu
sehr negativen Werten von





