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Zusammenfassung

Numerische Simulationen von Akkretionsscheiben in Kataklysmi-
schen Variablen mit Smoothed Particle Hydrodynamics

Diese Arbeit befafit sich mit der Untersuchung von Akkretionsscheiben in Kataklysmi-
schen Variablen (CVs) mit der numerischen Methode Smoothed Particle Hydrodynamics
(SPH).

SPH ist ein gitterfreies Lagrangesches Teilchenverfahren, dessen Ursprung und Hauptan-
wendungsgebiet astrophysikalische Strémungen sind. Besonders bei der Simulation von
Akkretionsscheiben kommen die Vorteile dieser Methode zur Geltung. Die Behandlung
freier Riander und von Gebieten unterschiedlicher und verschwindender Dichte ist mit
der SPH-Methode unproblematisch. Es ist moglich, besonders interessante Gebiete der
Stromung hoher aufzulosen.

CVs sind enge Doppelsterne, die aus einem leichten Hauptreihenstern und einem Wei-
Ben Zwerg bestehen. Ein Gasstrom vom Begleitstern speist eine diinne Akkretionsscheibe
um den Weilen Zwerg. Die Akkretion wird durch die viskose Entwicklung der Scheibe
bestimmt.

Die vorliegende Arbeit beginnt, nach einer Einleitung, mit einem kurzen Uberblick iiber
die Hydrodynamik. Dann werden die Grundlagen der SPH-Methode sowie die SPH-Form
der hydrodynamischen Gleichungen dargestellt.

Nach diesen eher technischen Aspekten wende ich mich der Astrophysik zu. Zuerst wird
die Theorie der diinnen Akkretionsscheiben vorgestellt. Ein weiteres Kapitel ist einem
Uberblick iiber die verschiedenen Klassen und Gruppen von Kataklysmischen Variablen
und verwandten Systemen gewidmet.

Ein Aspekt der Vorgéinge in den Akkretionsscheiben von Kataklysmischen Variablen ist
die Wechselwirkung zwischen dem Akkretionsstrom und dem Rand der Akkretionsscheibe.
In dem Aufprallgebiet wird viel Strahlung frei, es heifit daher Bright Spot. Ich untersu-
che, ob der Akkretionsstrom am Scheibenrand gestoppt wird oder ob ein Teil iiber und
unter der Scheibe zu kleineren Radien strémen kann. Es stellt sich heraus, daf3 der gréfite
Teil des Akkretionsstroms tatsichlich direkt nach innen fliefit. Dies gilt fiir verschiedene
Massenverhiltnisse der Sterne, fiir alle untersuchten Bahnperioden, fiir verschiedene Mas-
sentransferraten sowie fiir verschiedene thermische Zustidnde der Scheibe. Bisher wurde
davon ausgegangen, dafl nur vertikal auflenliegende Teile des Akkretionsstroms, die die
ScheibenhsShe iiberragen, iiberstromen kénnen, und der Rest am Rand der Scheibe ver-
bleibt. Hier stellt sich jedoch heraus, dafl auch innenliegende Teile des Stroms in der Bright
Spot-Region vertikal abgelenkt werden. Das sollte beispielsweise fiir das Ausbruchsverhal-
ten von Zwergnovae eine Rolle spielen.

AM CVn-Sterne sind nahe Verwandte der Kataklysmischen Variablen. In zwei dieser Sys-
teme wurden Superhumps entdeckt. Durch Simulationen der Akkretionsscheiben in die-
sen Systemen bestétige ich die Interpretation dieser Systeme als Helium-transferierende
Doppel-Weifle Zwerg-Sterne.

Wenn der Weifle Zwerg ein nicht zu starkes Magnetfeld besitzt, so kann die Ausbildung
einer Akkretionsscheibe nahe dem Weiflen Zwerg verhindert werden. Unter der Annahme,
daBl die Wechselwirkung zwischen dem Gas und dem Magnetfeld diamagnetisch ist, ent-
wickle ich ein Verfahren, diese Wechselwirkung mit SPH zu simulieren. Die Ergebnisse sind
geeignet, die extrem langen Ruhephasen der seltsamen Zwergnova WZ Sge zu erkldren.



Abstract

Numerical Simulations of Accretion Disks in Cataclysmic Variables
with Smoothed Particle Hydrodynamics

This work is concerned with the study of accretion disks in cataclysmic variables (CVs)
with the numerical method smoothed particle hydrodynamics (SPH). SPH is a grid-free
Lagrangian particle method. Its origin and main field of application is the simulation
of astrophysical flows. The advantages of the method are appreciated especially in the
simulations of accretion disks. The treatment of free boundaries and of regionss with
different or vanishing densities is not problematic. It is possible to treat interesting reagions
with a higher resolution.

Cataclysmic variables are close binary systems. One component, a light main sequence
star of late spectral type, fills its Roche-lobe and transfers mass to the other component,
a white dwarf. The mass transfer takes place via a thin gas stream through the inner
Lagrangian point. Due to its specific angular momentum the overflowing gas cannot be
accreted directly by the white darf. Instead, an accretion disk forms around the white
dwarf. The subsequent accretion is governed by viscous processes in the disk.

This work starts — after an introduction — with a short overview of the theory of hydro-
dynamics. Then the basics of SPH are detailed, as well as the SPH formulation of the
hydrodynamic equations.

After these more technical aspects I concentrate on astrophysics. Frist the theory of thin
disks is presented. Another chapter is dedicated to an overview of the various classes and
groups of CVs and related objects.

One aspect of the physics of accretion disks in CVs is the interaction of the in-falling gas
stream and the rim of the accretion disk. A lot of energy is released in the interaction
region, therefore it is called “bright spot”. I study whether the stream is stopped at the
outer disk, or when, and under what conditions, parts of the stream can flow over and
under the disk to smaller radii. I find that indeed a substantial part of the stream can flow
dirctly to inner parts of the disk. This holds for different masses of the stars, for a wide
range of orbital periods and mass transfer rates as well as for different thermal states of
the disk. Until now, it was believed that only outer parts of the stream, at greater heights
than the disk height, are able to flow over the disk and that the rest of the stream is
effectively stopped at the disk rim. However, I find that also inner parts of the stream are
deflected vertically in the stream-disk interaction. This should be of importance, e. g. for
the outburst behaviour of dwarf novae.

AM CVn stars are similar to CVs. In two of these systems superhumps have been discov-
ered. My simulations of the helium accretion disks in these systems confirm the nature of
theses systems as helium-transferring double white dwarfs.

When the white dwarf has a magnetic field of moderate strength, the formation of the
accretion disk close to the white dwarf can be prohibited. Assuming that the interaction of
the gas with the magnetic field is diamagnetic, I develop a method to treat this interaction
with SPH. The results are able to explain the extremely long duration of the quiescent
phases in the peculiar dwarf nova WZ Sge.
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Kapitel 1

Einleitung

Akkretionsphinomene in der Astrophysik

Akkretionsphdnomene spielen eine wichtige Rolle in der Astrophysik. Hier-
bei bezeichnet Akkretion die Akkumulation von Gas oder Staub auf ein
zentrales Objekt aufgrund dessen Gravitationskraft. Akkretionsvorgéinge
verlaufen langsam im Vergleich zur Freifallzeit des zu akkretierenden Gases.
Als Akkretoren, d. h. als akkretierende Zentralobjekte, kommen ganz ver-
schiedene Himmelskorper in Frage. Protosterne akkretieren Gas und Staub
aus einer protostellaren Scheibe, die die Kerne der Sternbildung umgeben.
In einem spéteren Entwicklungsstadium konnen sich in einer protoplane-
taren Scheibe um die jungen Sterne Planeten bilden. Zunéchst wachsen
die Keime der Planetenbildung, die Planetesimalen, indem bei Kollisionen
Staubteilchen haften bleiben. Ab einer bestimmten Grofle jedoch beginnt
die Gravitation eine Rolle zu spielen und die weitere Entwicklung hin zu
Planeten verlauft iiber Akkretion. Viele Sterne, etwa die Hélfte, bilden sich
als Doppel- oder Mehrfachsysteme. In Doppelsternen ist ein typischer Ent-
wicklungszweig, dafl sich die Sterne im Laufe der Zeit so nahe kommen,
dafl ein Materieaustausch zwischen ihnen stattfinden kann. Wenn die ei-
ne Komponente eines Doppelsternsytems schon entartet ist — also ein Wei-
Ber Zwerg oder ein Neutronenstern — so wird der Materietransfer iiber die
Bildung einer Akkretionsscheibe um die kompakte Komponente verlaufen,
sofern nicht ein sehr starkes Magnetfeld die Akkretion auf die Magnetpole
konzentriert. Auch Schwarze Locher, seien es stellare in Doppelsternsyste-
men oder supermassive in Galaxienzentren, akkretieren Gas oder Staub aus
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ihrer Umgebung.

Abgesehen von der Tatsache, dafl ohne Akkretion Stern- und Planeten-
bildung nicht mdoglich ist, stellt die Akkretion von Materie auf ein kompaktes
Objekt auch eine der effizientesten Energiequellen zur Umwandlung von Ru-
hemasse in Strahlung dar. Bis zur Hélfte der Ruhemasse des akkretierten
Gases kann auf diese Weise freigesetzt werden. So sind denn auch viele der
h6chstenergetischen Phanomene im Universum, wie z. B. Quasare und Ker-
ne aktiver Galaxien, mit Akkretionsvorgidngen verbunden. Doch auch im
kleineren Maflstab, also bei den Akkretionsscheiben in Doppelsternen, wird
bei der Akkretion so viel Energie abgestrahlt, da3 die Akkretionsscheiben
die Sterne meist iiberstrahlen.

Kataklysmische Variable

Kataklysmische Variable (,,Ausbruchsveridnderliche“, engl. cataclysmic va-
riables, CVs) sind enge Doppelsternsysteme, deren massereichere Kompo-
nente von einem Weiflen Zwerg gebildet wird. Die zweite Komponente ist ein
leichter Hauptreihenstern spaten Spektraltyps. Aufgrund der engen Umlauf-
bahn ist der Sekundérstern zu gebundener Rotation gezwungen. Im Laufe
der Zeit verliert das System Bahndrehimpuls durch Gravitationswellenab-
strahlung und andere Prozesse, etwa Sternwinde oder magnetisches Bremsen.
Daher wird die Bahn im Laufe der Zeit enger, so dafl der Sekundérstern ,,zu
grof}“ ist und Gas zum Weiflen Zwerg iiberstromt. Besitzt der Weifle Zwerg
ein starkes Magnetfeld, so wird der iiberflieende Gasstrom an die Magnet-
feldlinien koppeln, und die Akkretion verlduft entlang der Feldlinien zu den
magnetischen Polen des Weiflen Zwerges. Wegen der bei diesen Prozessen
auftretenden Polarisation der entstehenden Strahlung heiflen solche Systeme
auch Polare.

Ist das Magnetfeld des Weiflen Zwerges nur sehr schwach ausgeprigt
oder nicht vorhanden, so fillt das vom Sekundérstern iiberstromende Gas
auf ballistischen Bahnen zum Weiflen Zwerg hin. Wegen den auftretenden
Corioliskréften wird es abgelenkt und stréomt um den Primérstern herum. In
der Bahnebene bildet sich eine Scheibe aus Gas um den Weiflen Zwerg, die
Akkretionsscheibe. Die weitere Entwicklung des Systems wird von viskosen
Prozessen in der Scheibe bestimmt. Besonders interessant — zumindest fiir
uns — sind hier die Zwergnovae. Bei dieser Gruppe nicht-magnetischer Ka-
taklysmischer Variabler tritt eine thermische Instabilitéit in der Scheibe auf,
wobei der atomare Wasserstoff bei einer bestimmten Dichte ionisiert wird.
Dies fiihrt dazu, dafl das System in unregelméafligen Abstdnden von Wochen



bis Jahren fiir einige Zeit um 3 bis 5 Groflenklassen heller wird.

Die kurzen Zeitskalen sowie die gute Beobachtbarkeit machen die Katak-
lysmischen Variablen zu ausgezeichneten Laboratorien, um unser Verstind-
nis von Akkretionsscheiben zu iiberpriifen und zu erweitern. Dabei tritt ne-
ben der Beobachtung die numerische Simulation als gleichberechtigtes Werk-
zeug hervor. In den Kataklysmischen Variablen sind die Akkretionsscheiben
meist geometrisch diinn, so dafl bei der theoretischen Betrachtung viele ver-
einfachende Annahmen getroffen werden kénnen. Bei Neutronensternen als
Akkretoren wird in der Grenzschicht zwischen dem Innenrand der Scheibe
und der Sternoberflache sehr viel hochenergetische Strahlung frei, die teilwei-
se in der Akkretionsscheibe reprozessiert wird und die Struktur der Scheibe
stark beeinfluf3t. Solche Effekte spielen fiir die Akkretionsscheiben um Weifle
Zwerge meist keine Rolle, so dafl die Standardtheorie hier gut anwendbar ist
und theoretische Ergebnisse leichter mit Beobachtungen verglichen werden
konnen.

Numerische Simulationen von Akkretionsscheiben

Wenn man versucht, numerische Simulationen von Akkretionsscheiben zu
kategorisieren, so kénnte man zwei Unterscheidungen treffen. Einmal kann
man eindimensionale Codes, die von axialsymmetrischen Scheiben ausge-
hen, von zwei- und dreidimensionalen Codes unterscheiden, die dann auch
den Einflufl des Sekundarsterns auf die Akkretionsscheibe beriicksichtigen.
Andererseits kann man Codes, die Strahlungsprozesse auf eine mehr oder we-
niger aufwendige Weise beriicksichtigen, solchen gegeniiberstellen, die dieses
Problem umgehen, im allgemeinen durch die Wahl einer polytropen Zu-
standsgleichung p o 7. Es stellt sich heraus, dafl Verfahren, die eine
komplizierte und aufwendige Behandlung der Strahlungsprozesse beinhal-
ten, meist nur eindimensional sind, wohingegen dreidimensionale Verfahren
Strahlungsprozesse im allgemeinen nur sehr rudimentér beriicksichtigen.

Zu Simulationen mit aufwendiger Strahlungsphysik werden typischerwei-
se eindimensionale Finite Differenzen Verfahren verwendet, die die axialsym-
metrischen Gleichungen fiir diinne Scheiben 16sen, z. B. um Ausbruchszyklen
von Zwergnovae zu berechnen (Meyer & Meyer-Hofmeister 1984, um nur ein
Beispiel zu nennen). L&t man die Forderung nach Axialsymmetrie fallen
und legt mehr Wert auf die Dynamik in der Scheibe, insbesondere auf den
Einflul des Gravitationspotentials des Sekundérsterns, so verwendet man
vor allem Teilchenverfahren, aber auch mehrdimensionale Finite Differenzen
Verfahren. Dafiir wird darauf verzichte, komplizierte Strahlungsphysik zu
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behandeln. Das macht es natiirlich schwierig, Ergebnisse direkt mit Beob-
achtungen zu vergleichen.

Die Simulationen in dieser Arbeit gehtren zur Kategorie der Teilchenver-
fahren, sie sind mit einem dreidimensionalen Smoothed Particle Hydrody-
namics Code durchgefiihrt werden. Leider gibt es fiir dieses Verfahren, kurz
SPH genannt, keinen addquaten deutschen Ausdruck. SPH eignet sich gut
zur Simulation kompressibler und viskoser Stromungen. Es wurde von Lucy
(1977) und Gingold & Monaghan (1977) entwickelt und findet seitdem weite
Verbreitung in der Astrophysik. SPH-Simulationen von Akkretionsscheiben
in Bindrsystemen wurden von verschiedenen Autoren durchgefiihrt, Armi-
tage & Livio (1996) beispielsweise behandelten die Strom-Scheibe-Wechsel-
wirkung. Kunze, Speith & Riffert (1997) und Murray (1998) simulierten
Superhumps in SU UMa-Systemen. Auch fiir die Simulation von Sternent-
wicklungen und fiir kosmologische Simulationen wird SPH eingesetzt. Die
Methode eignet sich auch in Bereichen mit relativistischen Effekten, etwa in
der Umgebung Schwarzer Locher. Am Institut fiir Astronomie und Astro-
physik der Universitdt Tiibingen wurden bereits mehrerere Diplom- und
Doktorarbeiten iiber SPH-Simulationen angefertigt, z. B. zu zirkumstella-
ren Scheiben bei Be Sternen nach dem Ausbruch (Kroll 1995), zu Super-
humps in SU UMa-Sternen (Kunze 1996), zur Modellierung des Hot Spots
(Siegler 1997), zum Strahlungstransport in SPH (Schnetter 1998) sowie Un-
tersuchungen zur SPH-Methode als solche (Speith 1998). Die vorliegende
Arbeit befaf3t sich mit der Untersuchung verschiedener Prozesse in Akkreti-
onsscheiben von Kataklysmischen Variablen mittels SPH.

Der weitere Aufbau der Dissertation

Im néchsten Kapitel werden die hydrodynamischen Grundgleichungen, die
die Basis fiir die Simulationen bilden, abgeleitet. Das numerische Verfahren
Smoothed Particle Hydrodynamics, mit dessen Hilfe das hydrodynamische
Gleichungssystem in eine fiir den Computer verdauliche Form gebracht wird,
stelle ich in Kapitel 3 vor. In Kapitel 4 wird die Theorie der diinnen Akkre-
tionsscheiben um kompakte Sterne behandelt, mit besonderer Beriicksichti-
gung des Massentransfers in Doppelsternen. Ausgehend von der mittlerweile
klassischen a-Beschreibung der Viskositédt wird hier auch das Scheibeninsta-
bilitdtsmodell der Zwergnovaausbriiche vorgestellt. In Kapitel 5 werde ich
versuchen, den Zoo an verschiedenen Gruppen und Untergruppen von Sym-
biotischen Doppelsternen, insbesondere den Kataklysmischen Variablen, et-
was zu beleuchten. Das Kapitel 6 bildet den zentralen Teil dieser Disserta-



tion. Hier werden ausfiihrlich die Verhéltnisse in der Region untersucht, in
der der einfallende Gasstrom vom Sekundérstern auf den Rand der Akkre-
tionsscheibe trifft. Dabei ist von besonderem Interesse, dafl ein wesentlicher
Anteil des Stroms vertikal abgelenkt wird und direkt zu inneren Bereichen
der Akkretionsscheibe fliefit. In den Kapiteln 7 und 8 werden verschiede-
ne Simulationen von zwei weiteren Phéinomenen bei Akkretionsscheiben in
Kataklysmischen Variablen vorgestellt. Das umfafit Simulationen der Su-
perhumps in den ultrakurzperiodischen doppelt-entarteten Binérsystemen
AM CVn und CR Boo sowie die Simulation der Effekte, die das Magnetfeld
des schnell rotierenden Weiflen Zwergs in der Zwergnova WZ Sge auf den
einfallenden Gasstrom hat. Die Ergebnisse der Simulationen werden in den
jeweiligen Kapiteln diskutiert, so dal im abschliefenden Kapitel nur eine
kurze Zusammenfassung sowie ein Ausblick enthalten sind. Der Vollstandig-
keit halber sind die numerischen Parameter der Simulationen im Anhang
aufgefiithrt. Falls jemand Lust verspiirt, meine Simulationen nachzurechnen
oder mit eigenen zu vergleichen, findet sie oder er dort die ndtigen Angaben.
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Kapitel 2
Hydrodynamik

Die Materie, die von einem kompakten Objekt akkretiert wird, ist gasférmig.
Die Stromung von Fluiden, also Gasen und Fliissigkeiten, wird durch die Hy-
drodynamik beschrieben. Diese Theorie bildet auch die physikalische Grund-
lage fiir das numerische Verfahren Smoothed Particle Hydrodynamics. Eine
ausfiihrliche Darstellung der Hydrodynamik findet sich in Landau & Lifschitz
(1991). Eine kompakte Darstellung unter besonderer Beriicksichtigung der
Hydrodynamik in Akkretionsscheiben ist in Frank, King & Raine (1992,
Kapitel 2) enthalten. Im folgenden werde ich eine Herleitung der Grundglei-
chungen der Hydrodynamik darstellen.

2.1 Eulersche und Lagrangesche Darstellung

Die Bewegung eines Fluids wird vollstdndig bestimmt durch die Kenntnis der
Werte der Geschwindigkeit v und zweier thermodynamischer Gréflen, z. B.
Dichte p und Temperatur T" an jedem Punkt. Die Hydrodynamik beschreibt
die Anderungen dieser Felder als Funktionen von Ort und Zeit unter Beriick-
sichtigung der Erhaltungssétze fiir Masse, Energie und Impuls. Diese drei
Erhaltungsgleichungen bestimmen zusammen mit einer Zustandsgleichung
sowie Rand- und Anfangsbedingungen jede hydrodynamische Stromung.
Grundsiétzlich gibt es zwei verschiedene Moglichkeiten, die Stromung ei-
nes Fluids zu betrachten. Man kann ein bestimmtes ortsfestes Kontrollvolu-
men herausgreifen und die Anderung der Feldgréfien bei der Strémung durch
dieses Kontrollvolumen bestimmen. Diese Fulersche Beschreibung ist die
einfachere fiir die Herleitung der Bilanzgleichungen. Die andere Moglichkeit
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besteht darin, ein bestimmtes, mit der Stromung mitbewegtes Fluidelement
zu betrachten, das eine bestimmte Masse tréigt. Es soll so klein sein, dafl die
Feldgroflen innerhalb des Fluidelements als konstant angenommen werden
kénnen. Bei dieser Lagrangeschen Beschreibung werden die Anderungen der
Feldgrofien entlang der Bahn des Fluidelements bestimmt. Dabei wird die
substantielle Ableitung % verwendet, die auch den Zusammenhang zwischen
Eulerscher und Lagrangescher Beschreibung darstellt. Die substantielle Ab-
leitung einer Feldgrofle f ist

df of

Die Lagrangesche Beschreibung ist die fiir SPH besser geeignete, da sich auch
die SPH-Teilchen mit der Stromung mitbewegen, SPH wird daher auch als
ein Lagrangesches Verfahren bezeichnet.

Im folgenden werden die Erhaltungsgleichungen in Eulerscher Form her-
geleitet. Hierbei ist es manchmal giinstig, auf Komponentenschreibweise
iiberzugehen. Griechische Indizes bezeichnen die Raumkoordinaten und ge-
hen von 1 bis 3, iiber doppelt auftretende Indizes wird summiert. Ortsablei-
tungen 0f/0x, werden abgekiirzt mit f,,.

2.2 Die Grundgleichungen der Hydrodynamik

2.2.1 Die Kontinuititsgleichung

Die Kontinuitétsgleichung beschreibt die Massenerhaltung in einem Fluid.
Die zeitliche Anderung der Masse in einem Kontrollvolumen V' wird be-
stimmt durch den Massenflufl durch die Oberfliche A:

(9875 /QdV’ 7{ vn)dA’ = /V ov)dV'. (2.2)

Vv A

Im letzten Schritt wurde der Gaufy’sche Satz benutzt, n ist der Normalen-

vektor zur Oberfliche. Diese Gleichung soll fiir beliebige Kontrollvolumina

gelten, daraus folgt die differentielle Darstellung der Kontinuitétsgleichung:
do

a + V(QV) 0 (23)

oder in Komponentenschreibweise

do

o + (0Va),a = 0. (2.4)
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Die Lagrangesche Formulierung der Kontinuitétsgleichung lautet

do
M a,a — V. 2.5
3 T Qe =0 (2.5)

2.2.2 Die Bewegungsgleichung

Die Bewegungsgleichung ergibt sich aus dem Erhaltungssatz fiir den Im-
puls. Die Anderung des Impulses in einem Kontrollvolumen erfolgt durch
den Impulsflufl durch die Oberfliche sowie durch die von auflen angreifen-
den Volumen- und Oberflichenkrifte. Die Gravitation ist eine typische Vo-
lumenkraft. Bei den Oberflachenkréften mufl man unterscheiden zwischen
Druckkréaften, die senkrecht zur Oberfliche wirken, und Reibungskréften.
Die Oberflachenkréfte entstehen durch die thermische Bewegung der Gasteil-
chen. Die Reibungskrifte resultieren daraus, dafl die Teilchen bestrebt sind,
Impulsgradienten auszugleichen. Die Reibungskrifte werden durch einen
Tensor beschrieben.

Die Euler-Gleichung

Falls keine Reibungskrifte auftreten, wirken als Oberflichenkréifte nur die
Druckkrafte. Kann man auch von Effekten der Warmeleitung in dem Fluid
absehen, so spricht man von einem idealen Fluid. Die Impulsbilanz 148t sich
dann folgendermaflen aufstellen:

o [ vevav' == fov man — § pnaa (2.6

14 A A

Der Druck ist mit p bezeichnet. Nach Umformung der Oberflichenintegrale
und unter Beriicksichtigung der Beliebigkeit des Kontrollvolumens ergibt
sich die Euler-Gleichung

0

a(gv) +vV(ov) + o(vV)v = —Vp. (2.7)
Das 148t sich vereinfachen, indem man Gleichung 2.3 einsetzt und durch p
teilt. Beriicksichtigt man ferner Volumenkréfte in der Form einer Kraftdichte
of (f hat dann die Dimension einer Beschleunigung) so erhélt man

ov 1
— == f. 2.
En + (vV)v QVp—i— (2.8)
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In Komponentenschreibweise lautet die Gleichung

0, 1

— 0 =—"Pa+t fa- 2.9
gt TUsvas == Pat (2.9)
Mit Gleichung 2.1 ergibt sich fiir die Lagrangesche Form
dv,, 1
— = ——Dao+ fa 2.10
" Pt (2.10)

Viskositit

Astrophysikalische Gase verhalten sich meist nicht wie ein ideales Fluid,
speziell in den uns interessierenden Akkretionsscheiben treten durch die dif-
ferentielle Rotation auf benachbarten Keplerbahnen Scherspannungen auf,
da die Gasteilchen aufgrund ihrer thermischen Bewegungen bestrebt sind,
Impulsgradienten auszugleichen. Dieses Verhalten fiihrt zu einer Viskositét
oder Zahigkeit des Fluids.

Um diese Viskositéit zu beriicksichtigen, betrachten wir die zeitliche Ab-
leitung des Impulses. Hierbei verwenden wir die Komponentenschreibweise

0 Ov, Op
—(ovy) = 0—= + —w,,. 2.11
5 (00a) = 05~ + 50 (2.11)
In den ersten Term auf der rechten Seite dieser Gleichung setzen wir die
Euler-Gleichung 2.9 ein, in den zweiten die Kontinuitétsgleichung 2.4, und
erhalten

0
£ (00a) = ~003%a,5 — Do — Val0Us)s = —Pa — (0tava) 5. (212)
Mit p o = 6asp,s sowie der Definition des Impulsstromtensors
lap = pdap + 0VaVs (2.13)
ergibt sich schlie3lich
0
—(ovy) = —Ilpg 3 - 2.14
~(0va) = T (214

Das Tensorelement II,g ist die a-Komponente des Impulses, der pro Zeit-
einheit durch eine Flécheneinheit senkrecht zu x4 flieit. Dieser Impulsstrom
stellt nur die reversible Impulsiibertragung dar. Der irreversible viskose Im-
pulstransport 148t sich durch einen zusétzlichen Term T,s einfithren (Lan-
dau & Lifschitz 1991, Kapitel II). Wir erhalten somit den zéhen Impulss-
tromtensor

H(Zx%l - péaﬁ + 0VaV8 — Taﬁ . (2'15)
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Die Form des zdhen Spannungstensors Tog 1483t sich aus folgenden Uberle-
gungen ableiten. Viskose Prozesse in einem Fluid treten dann auf, wenn es
Relativbewegungen zwischen benachbarten Fliissigkeitsteilen gibt. Es findet
ein Impulstransport von Orten hoherer Geschwindigkeit zu Orten niederer
Geschwindigkeit statt. Der zdhe Spannungstensor T,z mufl daher von den
Ortsableitungen der Geschwindigkeit abhéngen. Wir gehen davon aus, dafl
nur Terme erster Ordnung in v,,3 bedeutsam sind (man spricht dann auch
von einem Newtonschen Fluid). Der zihe Spannungstensor soll sowohl fiir
konstante Geschwindigkeit als auch fiir starr rotierende Fluide verschwinden.
Man kann zeigen, dafl sich der allgemeinste Tensor, der diesen Anforderun-
gen geniigt, in der Form

Tap = N(Vars +0gs0 = 56080y ) + (Baplymy (2.16)

schreiben 1&48t. Der Term in Klammern heifit Scherung o,3. Der Koeffizi-
ent der Scherviskositdt n und der Koeffizient der Volumenviskositét ¢ sind
skalare, positive Gréflen. Sie sind unabhéngig von der Geschwindigkeit.

Die Navier-Stokes-Gleichung

Beriicksichtigt man die viskosen Kréfte in der Impulsbilanz, indem man auf
der rechten Seite von Gleichung 2.14 den zéhen Impulsstromtensor einsetzt,
so erh&lt man die Bewegungsgleichung fiir ein z&dhes Fluid, die Navier-Stokes-
Gleichung. In Eulerscher Form und in Komponentendarstellung lautet sie

Ovg,

o (G + 000 ) = P+ Toss + oo (2.17)

oder, nach Division durch p, in Lagrangescher Form

dv,, 1 1
Y p ot Tass + fa. 2.18

2.2.3 Die Energiegleichung

Die dritte Erhaltungsgrofle, die eine Differentialgleichung zum hydrodyna-
mischen Gleichungssystem beisteuert, ist die Energie. Da die Fluidelemente
im Gegensatz zu Masse und Impuls Energie auf wesentlich mehr und kom-
pliziertere Arten austauschen kénnen und auch die moglichen Wechselwir-
kungen mit &dufleren Feldern vielfdltiger Natur sind, stellt die Behandlung
der Energiegleichung in numerischen Simulationen immer eine besondere
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Schwierigkeit dar. Es bleibt nichts anderes {ibrig, als starke Vereinfachungen
vorzunehmen, um die Energiegleichung {iberhaupt handhabbar zu machen.

Fin Fluidelement besitzt kinetische und innere Energie. Wir bezeichnen
die spezifische innere Energie mit €. Die Gesamtenergie eines Fluidelements
dndert sich durch konvektiven Flufl durch die Oberfliche, durch die von den
dufleren und den Oberflichenkréiften geleistete Arbeit, durch den Warmefluf3
durch die Oberfliche und durch Absorption und Emission von Strahlung. Da
die Gesamtenergie erhalten ist, ergibt sich folgende Energiebilanzgleichung:

C(o(10* +2)) = o)~ Vpv) + V(Tv) ~ Vg~ VFeua.  (219)
Links steht die totale zeitliche Ableitung von kinetischer und innerer Energie.
Der erste Term rechts stellt die von den dufleren Kréften, der zweite die von
den Druckkriften geleistete Arbeit dar. Der dritte Term enthélt die viskose
Dissipation TVv sowie den reversiblen Anteil vV'T, der vierte Term stellt
den Warmeflul mit dem Wéarmefluivektor q dar. Im letzten Term, der die
Rate angibt, mit der Strahlung absorbiert und emittiert wird, stellt F,,q den
Strahlungsfluivektor dar.

Der Warmeflu mifit die Rate, mit der Temperaturgradienten im Fluid
durch die ungeordnete Bewegung der Fluidteilchen ausgeglichen werden. In
erster Ndherung gilt meist das Fouriersche Gesetz

q=—kVT (2.20)

mit dem Wirmeleitkoeffizienten x. Oft ist der Temperaturgradient geniigend
klein, so dafl dieser Term in der Energiegleichung nicht beriicksichtigt wer-
den muB. Fiir ein vollstéindig ionisiertes Gas ist kK ~ 107975/2J s 'm—2,
unabhéngig von p.

Energiegleichung fiir ein ideales Fluid

Die einfachste Moglichkeit, die Komplexitidt der Energiegleichung zu redu-
zieren, ist die Annahme eines idealen Fluids. Da dann keine Warmeleitung
und keine Reibung auftreten, verschwinden sowohl der Warmeflulvektor q
als auch der zdhe Spannungstensor T.

Die dufleren Kréfte &ndern die innere Energie eines Fluidelements nicht,
von den Druckkréaften geleistete Kompressionsarbeit hingegen wird in innere
Energie des Fluids umgewandelt. Aus der Eulergleichung 2.9 folgt fiir die
Anderung der kinetischen Energie

d /1 , dv
Q&<§U ) =V = —vVp + o(vf). (2.21)
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Setzt man das in die Bilanzgleichung 2.19 ein, so ergibt sich fiir die Anderung
der spezifischen inneren Energie

de P
— = —=Vv. 2.22
dt vi (2:22)
Aus der thermodynamischen Relation
1 p
ds—Tds—pd(E) =Tds +5do (2.23)

ergibt sich mit Hilfe der Kontinuitétsgleichung folgender Ausdruck fiir die
Anderung der spezifischen Entropie s des Fluids:

ds de p

— = —+=Vvw. 2.24

i dat oY (2.24)
Bei einem idealen Fluid verschwindet die rechte Seite dieser Gleichung wegen
2.22. Die spezifische Entropie ist also konstant.

Energiegleichung fiir ein viskoses Fluid

Bei einem viskosen Fluid mufl man alle Terme in der Bilanzgleichung 2.19
beriicksichtigen. Setzt man analog zu oben die Navier-Stokes-Gleichung ein,
um die kinetische Energie aus 2.19 zu eliminieren, erhélt man die Gleichung
fiir die Anderung der spezifischen inneren Energie,

e p 1 1 1
4 gy Mves - Lva - LVF 225
dt 0 o TP T 0 (2.25)

Fiir die Anderung der spezifischen Entropie des viskosen Fluids ergibt
sich durch Einsetzen von Gleichung 2.25 in 2.24

ds 1 1 1
T— = “Tagvas — -Vq— —VFiaq. 2.96
p LasVass = . (2.26)

Es 1483t sich zeigen, dafl der erste Term auf der rechten Seite immer positiv
ist,
Tapva,p = %naaﬁaaﬂ + C(U%v)2 >0. (2.27)

Die Viskositdat bewirkt also immer eine Zunahme der Entropie bzw. der in-
neren Energie, d. h. kinetische Energie wird in Warme umgewandelt.
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2.2.4 Die Zustandsgleichung

Neben den bisherigen Gleichungen bendétig man zum Abschlufl des Glei-
chungssystems noch Gleichungen, die einen Zusammenhang zwischen den
thermodynamischen Groflen p, o, T' und € herstellen, sowie Gleichungen, die
Materialeigenschaften charakterisieren. Wir verwenden hier, wie meist in
der Astrophysik, die ideale Gasgleichung
p= 2L, (2.28)
KM e
mit der Boltzmannkonstanten kp, dem mittleren Molekulargewicht p und
der Masse eines Wasserstoffatoms myg. Bei einem idealen Gas gilt fiir die
spezifische innere Energie

1 kg7 1 p
y—1lpmg ~y—1o
Die Temperatur kann aus dem Gleichungssystem eliminiert werden. Der

Koeffizient v heifit Polytropenindex oder Adiabatenexponent, fiir ein ein-
atomiges Gas wie atomarer Wasserstoff oder Helium ist v = 5/3.

e = (2.29)

2.2.5 Der Abschlufl des Gleichungssystems

Geht man von einem idealen Fluid' aus, so kann man Reibung, Wirme-
fluB und vor allem den Strahlungstransport vernachléssigen. Das ist jedoch
in unserem Fall nicht moglich. Um trotzdem die Lésung einer Energie-
gleichung zu umgehen, kann man Effekte des Strahlungstransports in stark
vereinfachter Form beriicksichtigen, was fiir gewisse Spezialfille moéglich ist.

Der Warmeflu3 wird als so klein angenommen, daf3 er vernachléssigt werden
kann.

Ein Spezialfall fiir 2D-Simulationen

Bei 2D-Simulationen kann man die Ndherung machen, dafl die aufgrund
viskoser Prozesse dissipierte Energie nicht in innere Energie des Gases um-
gewandelt, sondern sofort abgestrahlt wird. Die dissipierte Energie pro Mas-
seneinheit in einem viskosen Fluid unter Vernachlassigung des Warmeflusses

I'Man sollte sich die Unterscheidung zwischen einem idealen Fluid und einem idea-
len Gas vor Augen halten. Ersteres bezeichnet ein Fluid ohne Reibung, mit konstanter
Entropie. Akkretionsscheiben stellen keinesfalls ideale Fluide dar. Man kann aber viele
nicht-ideale Fluide als ideale Gase behandeln, was nur heifit, dafl sie der idealen Gasglei-
chung 2.28 geniigen.
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sowie ohne Wechselwirkung mit einem Strahlungsfeld ist gerade der erste
Term auf der rechten Seite von Gleichung 2.26. Zusammen mit Gleichung
2.27 erhalten wir
ds
ST = Tapas = 20asTap + ((Vy4)?
dt 2
¥ = [ pdz ist die Flichendichte der Scheibe. Wird auflerdem angenommen,
daf} die Scheibe wie ein schwarzer Koérper strahlt, so 143t sich eine effektive
Temperatur gewinnen (Flebbe et al. 1994),
ds 1
20T = ET = 579as0ag (2.31)
Der Faktor 2 stammt daher, dafl die Scheibe nach oben und nach unten
abstrahlt, das o auf der linken Seite ist die Stefan-Boltzmann-Konstante.
Setzt man diese effektive Temperatur in die Zustandsgleichung fiir das
ideale Gas ein, so ist das Gleichungssystem geschlossen, ohne dafl man expli-
zit eine Energiegleichung l6sen muf. Leider 148t sich diese Gleichung nur fiir
2D-Simulationen anwenden. In 3D mufl man andere Ndherungen annehmen,
um die Energiegleichung handhabbar zu machen.

(2.30)

Isotherme Stromungen

Bei diesem Stromungstyp wird die Temperatur vorgegeben und ist im ganzen
Fluid konstant. Nach Gleichung 2.29 ist somit auch die innere Energie kon-
stant und nach Gleichung 2.28 ist der Druck proportional zur Dichte. Phy-
sikalisch bedeutet das, dafl dissipierte Energie instantan abgestrahlt wird.
Das kann eine sinnvolle Naherung fiir optisch diinne Gase sein.

Isentrope Stromungen

Hierbei wird die Entropie im Fluid als iiberall gleich und konstant ange-
nommen. Das bedeutet, dafl keine Dissipation stattfinden kann. Eine solche
Strémung setzt ein reibungsfreies Fluid voraus. Setzt man ds/dt = 0 sowie
2.29 in Gleichung 2.24 ein erhilt man

d d 1
@ _ _<. _1_’> , (2.32)
dt dt\y—1p
und daraus den Zusammenhang zwischen Druck und Dichte
o\
p =po(—> (2.33)
Q0
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mit geeigneten Konstanten py und pg. Diese Gleichung heifit auch Polytro-
pengleichung mit dem Polytropenindex .

Die Rolle des Polytropenindex ~

Die Polytropengleichung 2.33 kann man benutzen, um die Effekte der Warme-
leitung und der Absorption und Emission von Strahlung in stark vereinfach-
ter Weise zu beriicksichtigen. Dies ist leider oft der einzige gangbare Weg.
Statt des Wertes v = 5/3 fiir ein einatomiges Gas verwendet man irgendei-
nen Wert 1 < < 5/3, wobei v = 1 formal dem isothermen Fall entspricht.
Geht man davon aus, dafl das Gas optisch sehr diinn ist, so verwendet man
einen Wert fiir y. der nahe bei 1 liegt, fiir optisch dickere Situationen ist
eher v = 1.1 oder z. B. v = 1.2 angebracht. Auch dieses Vorgehen bewahrt
einen davor, die Energiegleichung explizit 16sen zu miissen.



Kapitel 3

Smoothed Particle
Hydrodynamics

Die im vorigen Kapitel vorgestellten hydrodynamischen Gleichungen bilden
ein System gekoppelter partieller Differentialgleichungen, deren analytische
Losung im allgemeinen nicht moglich ist. Um zumindest ndherungsweise
Losungen fiir spezielle hydrodynamische Probleme zu erhalten, ist man da-
her auf numerische Losungsmethoden angewiesen. Je nach Problemstellung
erweisen sich verschiedene Methoden als geeignet oder ungeeignet. In tech-
nischen Anwendungen, z. B. bei der Modellierung von Stréomungen um Trag-
flichen oder Turbinenschaufeln, um nur zwei Beispiele herauszugreifen, kann
man oft die Kompressibilitdt des Fluids, sei es ein Gas oder eine Fliissigkeit,
vernachléssigen. Auch ist die Geometrie festgelegt, d. h. es gibt feste Rdnder
des Stromungsgebiets. Hier kommen meist gitterbasierte Verfahren zur An-
wendung, wie die Methode der Finiten Elemente oder der Finiten Volumen.
In astrophysikalischen Anwendungen hat man jedoch oft die Situation offener
Rénder, z. B. grofle Gebiete, die gar kein Gas enthalten, die sich zudem noch
zeitlich &ndern, etwa beim Kollaps einer Gaswolke zu einem Protostern. Eine
weitere Komplikation ist die Kompressibilitdt des Gases bei vielen astrophy-
sikalischen Anwendungen, die bei den meisten technischen Anwendungen
vernachléssigt wird.

Fiir die Simulation von Akkretionsscheiben haben sich Teilchenmethoden
als sehr geeignet herausgestellt, da die Behandlung freier Rdnder und von
Gebieten verschwindender Massendichte wenig problematisch ist.

17
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3.1 SPH als Teilchenmethode

Ein wesentliches Element aller numerischen Methoden zur Losung hydrody-
namischer Probleme — und nicht nur da — ist die Diskretisierung des Raumes
und der Zeit. Da es nicht moglich ist, das hydrodynamische Gleichungs-
system fiir das Kontinuum zu 16sen, mufl man sich darauf beschrénken, die
Gleichungen nur an gewissen Stiitzstellen und zu gewissen Zeitpunkten aus-
zuwerten. Die Diskretisierung des Raumes kann auf zwei Arten erfolgen. Bei
gitterbasierten Methoden werden die Gleichungen auf raumfesten Stiitzstel-
len gelost, den Gitterpunkten. Das zugrunde liegende Gitter kann regelméflig
oder unregelméifig sein, ausgekliigelte Verfahren verwenden auch mehrfach
geschachtelte Gitter und Gitter, deren Feinheit sich wihrend der Simulation
je nach Anforderung d&ndern kann.

Teilchenmethoden wie Smoothed Particle Hydrodynamics hingegen teilen
nicht den Raum auf, sondern das sich darin bewegende Fluid wird in Stiitz-
stellen zerlegt, die Teilchen. Diese Teilchen repréisentieren jeweils einen Teil
des Fluids. Ihnen werden Masse, Dichte, Volumen, Geschwindigkeit sowie
weitere thermodynamische Groflen wie Temperatur, Druck, innere Energie
und Entropie zugeschrieben. Die Teilchen sind nicht raumfest sondern bewe-
gen sich mit dem Fluid mit. Man spricht daher auch von einer Lagrangeschen
Methode. Bei der SPH-Methode verhalten sich die Teilchen dufleren Volu-
menkriften wie der Gravitation gegeniiber wie Punktmassen, Druck- und
Reibungskrifte des Fluids hingegen werden durch die Wechselwirkung mit
den Nachbarteilchen vermittelt.

3.2 Die Grundlagen der Methode

Die hydrodynamischen Gleichungen bilden ein gekoppeltes System partieller
Differentialgleichungen. Das Ziel der SPH-Methode ist es nun, dieses Glei-
chungssystem in ein System gekoppelter gewohnlicher Differentialgleichun-
gen zu iiberfiihren. Zudem muf} natiirlich die Diskretisierung durchgefiihrt
werden, so dal die Gleichungen nur an endlich vielen Stellen ausgewertet
werden. Das diskretisierte Gleichungssystem mufl dann zeitlich integriert
werden, wofiir es Standardverfahren gibt.
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3.2.1 Die erste Ndherung: Gliattung

Man kann eine Funktion f(r) darstellen als ein Integral iiber die 6-Funktion:
/ f(x"é(x —")dvV'. (3.1)

Ersetzt man die §-Funktion durch eine Kernfunktion W (r,r’, h) (auch ein-
fach Kern genannt), so ergibt sich das Faltungsintegral

_ / FOOW (2,1, B)AV (3.2)
Vv

Die Grofle h hat die Dimension einer Linge und heif3t Smoothing Length.
Ein schones deutsches Wort hierfiir existiert leider nicht. Die Smoothing
Length ist ein Maf} fiir den Wechselwirkungsradius der Kernfunktion W. Je
nachdem, was fiir eine Funktion man fiir W verwendet, kann h eine un-
terschiedliche Bedeutung haben. Wird eine Gaufl’sche Funktion verwendet,
so bezeichnet h den Radius, bei dem der Kern auf 1/e abfillt, wird ein
kastenférmiger Kern benutzt, so gibt h den Radius an. Bei dem aus numeri-
schen Griinden am h#ufigsten verwendeten Spline bezeichnet h den Radius,
bei dem W verschwindet, oder auch nur die Hélfte davon, die Notation ist
hier nicht einheitlich.

Eigenschaften der Kernfunktion

In jedem Fall muf} die Kernfunktion W die folgenden Anforderungen erfiillen:
Im Limes verschwindender Smoothing Length soll die geglittete Funktion in
die urspriingliche iibergehen, also

lim (f(r)) = f(r). (3.3)

h—0

In anderer Formulierung bedeutet dies, daf§ fiir verschwindendes h das Inte-
gral {iber die Kernfunktion in das iiber die 6-Funktion iibergeht:

}llm%) W(r,x', h)dV' = /6 r—r)dV' =1. (3.4)
v

Da die Norm nicht von der Smoothing Length abhingen soll, gilt

/ W', )V = 1. (3.5)
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Weitere Anforderungen an die Kernfunktion ergeben sich aus praktischen
Uberlegungen. Da auch nach der Glittung noch der Charakter der urspriing-
lichen Funktion erhalten bleiben soll, mufl W ein starkes Maximum beir = r’
besitzen. Daher mufl W fiir groflere Abstédnde auch schnell auf 0 abfallen.
Man verwendet in Simulationen meist einen Kern mit kompaktem Trager.
Es kommen auch gauflférmige Kerne zum Einsatz, wobei man den Kern bei
einem bestimmten Radius abschneidet.

Ferner ist es zweckméfig, einen sphérisch symmetrischen Kern zu ver-
wenden, so dafl gilt

W(r,x',h) =W (', v,h) = W(|r — 1’|, h). (3.6)

Es 148t sich zeigen, daf} fiir die Genauigkeit der Kernfunktions-Gléattung
gilt:
(f(r)) = f(r) + O(h%) (3.7)

Der kubische Spline

Wie bereits erwéahnt, ist als Kernfunktion ein Spline weit verbreitet, genauer
ein kubischer Spline (Monaghan & Lattanzio 1985), der auch in allen mei-
nen Simulationen verwendet wird. Hier soll seine genaue Form angegeben
werden:

" (6(7)°—6(3)*+1) fir 0<7 <3
W (7, h) = o 2(1—5)3 fir $<7<1 (3.8)
0 fir +>1.

Hierbei ist 7 = |r — r/|, d die Dimension und A die Normierungskonstante
fiir 1, 2 und 3D:
3 in1D
29 in 2D (3.9)
£ in3D.
g de

N =

Ferner wird auch die Ortsableitun s Kerns benotigt, sie hat die Form

VI (B(7)*-27) fir 0<F <y
0 fir +>1.
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3.2.2 Ortsableitungen

Ein wesentliches Element bei der gewiinschten Umformung des Systems par-
tieller Differentialgleichungen in ein System gewohnlicher Differentialglei-
chungen ist die Behandlung der Ortsableitungen. Die Ortsableitung wird in
zwei Schritten gebildet. Zunéchst wird die partielle Ortsableitung der Funk-
tion f(r) mit der Kernfunktion gefaltet. In einem zweiten Schritt wird eine
partielle Integration durchgefiihrt, wobei die Ableitung auf die Kernfunktion
iibergeht. Das bei einer partiellen Integration auftretende Oberflicheninte-
gral verschwindet aufgrund des kompakten Trigers der Kernfunktion.

(f(H).a) = / F() oW (e, x!, B)AV
Vv

_ / (F0') + g()) W (x, 1/, YAV

|4

- / (F(r') + g(x)) Wa(r,x', A)AV". (3-11)

Vv

Im letzten Schritt wurde ausgenutzt, dafl die Ableitung der Kernfunktion
antisymmetrisch ist. Die Integrationskonstante g(r) ist im Prinzip frei w#hl-
bar, durch eine geeignete Wahl lassen sich Bedingungen wie Energie- und
Impulserhaltung sicherstellen. Bei der Implementierung des viskosen Span-
nungstensors treten zweite Ortsableitungen auf. Das SPH-Verfahren bietet
zwei Moglichkeiten, zweite Ableitungen zu bilden. Entweder wird die Funk-
tion analog zu Gleichung 3.11 zweimal abgeleitet, also

).a8) /f Wap(r,r’, h)dV’, (3.12)

oder die mit der Kernfunktion gegléittete Ableitung wird nochmals abgelei-
tet,

= [ U)W W)V (3.13)
J

/ /f NWeor (22" h)AV" | Wg(r, 2’ h)dV" .
7
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Die beiden Varianten sind in der Ordnung des Verfahrens gleichwertig. Bei
den partiellen Integrationen treten weitere Integrationskonstanten auf (hier
nicht dargestellt), die wiederum dazu verwendet werden kénnen, Erhal-
tungssitze zu erfiillen. In der Praxis zeigt sich, dafl die zweite Form bei
der Implementierung der Navier-Stokes-Gleichung aufgrund héherer nume-
rischer Stabilitdt besser geeignet ist als die erste (Flebbe 1994).

3.2.3 Die zweite Nidherung: Diskretisierung

Der erste Schritt auf dem Weg zu einem numerisch integrierbaren Glei-
chungssystem ist durch die Glattung vollbracht. Nun mufl noch die Dis-
kretisierung durchgefiihrt werden, um eine endliche Anzahl von Stiitzstellen
auszuwéhlen, an denen die Integration durchgefiihrt werden kann.

Wir stellen uns vor, wir hétten eine beliebige Verteilung von N Teilchen
an den Orten r;, j = 1, ..., N, wobei die Werte der Funktion f an den
Teilchenorten bekannt sein sollen. Dann kann man die gegléttete Funktion
(f(r)) durch eine diskrete Summe approximieren,

f(r;)

nj

(VIONEDY

J=1

Wi(r,rj, h). (3.14)

Hierbei ist n; = ), W(r;,rg, h) die Teilchenzahldichte an der Stelle r;. Das
gilt fiir beliebige Orte r. Im SPH-Formalismus wertet man die Summe nun
gerade an den Teilchenorten r = r; aus. Das fiihrt auf die Gleichung

= f(r;) — J;
(fe)) = = EW(riry,h) =) LW, (3.15)
j=1 j=1 "
Hier wie im folgenden wurden die Abkiirzungen f; := f(r;) sowie W;; :=

W (ri,r;, h) benutzt. Entsprechendes gilt weiterhin fiir alle Teilchengré8en.
Die Massen der Teilchen werden definiert nach

mj = — . (3.16)

Damit kann man schlieflich fiir jede Funktion f folgende SPH-Gleichung

formulieren:
N

(fn =32 21 (3.17)
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Damit sind die Ndherungen vollzogen. Nach dieser Methode kann man das
hydrodynamischen Gleichungssystem in ein integrables, diskretes System
gewohnlicher Differentialgleichungen umformen. Die bei den verschiedenen
Niherungen auftretenden Fehler werden von Speith (1998) ausfiihrlich disku-
tiert. Noch anzumerken ist, dafl im praktischen Verfahren die Teilchenmasse
nicht nach Gleichung 3.16 bestimmt wird, sondern vielmehr vorgegeben ist.
Gleichung 3.16 dient dann dazu, die Teilchenzahldichte aus den Formeln zu
eliminieren.

3.3 Die SPH-Form der hydrodynamischen Glei-
chungen

Um ein praktisch anwendbares Verfahren zu erhalten, mufl der SPH-Formalis-
mus auf die hydrodynamischen Gleichungen angewandt werden. Im folgen-
den wird die SPH-Form dieser Gleichungen vorgestellt.

3.3.1 Die Kontinuitéidtsgleichung

Am einfachsten gestaltet sich die Behandlung der Kontinuitétsgleichung 2.4.
Setzt man n&mlich in Gleichung 3.17 f; = p;, so ergibt sich einfach

N
0; = ijWij : (3.18)
j=1

Die Dichte kann also direkt berechnet werden, ein explizites Losen der Kon-
tinuitdtsgleichung ist nicht notwendig.

3.3.2 Die Bewegungsgleichung in SPH-Formulierung

Die Bewegung der Teilchen wird durch die Navier-Stokes-Gleichung (2.18)
beschrieben. Die Kraft auf ein Teilchen setzt sich zusammen aus Druckkraft,
viskoser Kraft und &dufleren Kraften. Wir betrachten die Terme zunéchst
getrennt.
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Die SPH-Form des Druckterms

Wir suchen die SPH-Form des Druckterms —%p,a. Mit Gleichung 3.11 kann
man schreiben:

Rz +fz
__p'LOé - _Z J zja- (319)
0i0;

Mit der Forderung nach Impulserhaltung konnen wir die Integrationskon-
stante f,L festlegen. Man kann zeigen, dafl der Impuls erhalten ist, wenn
f; = p; gesetzt wird. Dann ist auch der Drehimpuls exakt erhalten; dies ist
nicht mehr moglich, wenn auch der viskose Term betrachtet wird. Zur Be-
trachtung der Impuls- und Drehimpulserhaltung durch geeignete Wahl der
Integrationskonstanten in Gleichung 3.13 siehe Ott (1995).

Der viskose Term in SPH-Form

Der viskose Term lautet %Tag, 3 (Gleichung 2.18). Wir vereinbaren folgende
Abkiirzungen:

Uija = (Vz' - Vj)a (320)
N /l) ..
‘/iaﬁ = ijL_aWij”g (321)
j=1 !
2
Oiap = ‘/zaﬁ + V;ﬁa - géaﬁ‘/i'y'y- (322)

Oiap ist die SPH-Form der Scherung, siche Gleichung 2.16. Damit 148t sich
die SPH-Form des viskosen Terms der Navier-Stokes-Gleichung schreiben als

N
1 iTiaB + Nj0ja

—Tiapg =y myel 2By, (3.23)
i i—1 0i0j

Hierbei ist n; der Koeffizient der Scherviskositét des Teilchens i, der Koeffi-

zient der Volumenviskositit ¢; wurde gleich Null gesetzt.

Die SPH-Form der Navier-Stokes-(Gleichung

Nun kénnen wir mit den Gleichungen 3.19 und 3.23 die SPH-Form der
Navier-Stokes-Gleichung angeben:

N

d’Uia Wz 3
Eral ij Q;ﬁ [(=pibap + Miiap) + (—Pibap + Nj0jap)] + fia- (3.24)
j=1 v=I
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3.3.3 Die Behandlung der Energiegleichung

Die Energiebilanzgleichung in allgemeiner Form 2.19 enthélt neben der Ar-
beit, die von den Druck- und den dufleren Kréften geleistet wird, auch die die
Arbeit der Reibungskréfte, von der die viskose Dissipation ein Teil ist, sowie
den Wiarme- und den Strahlungsflul. In Abschnitt 2.2.5 wurde dargelegt,
wie durch eine geeignete Wahl des Polytropenindex v die Losung der Ener-
giegleichung umgangen werden kann. In den SPH-Formalismus iibersetzt
heifit dies, da8 der Druck p; direkt aus der Dichte g; = > m;W;; bestimmt
werden kann,

p; = const. g . (3.25)

Die innere Energie eines Teilchens ist nach Gleichung 2.29

1 Yo 1
Eg = ——0— =

vy—loi -1

const. o) " (3.26)

Fiir die Temperatur eines Teilchens gilt dann mit der idealen Gasgleichung
2.28

T, = B P P st ol " (3.27)

kg o ks
Im Falle der 2D-N&dherung aus Abschnitt 2.2.5 wird die Temperatur aus
der dissipierten Energie bestimmt. Dann gelten die oben angefiihrten Be-
ziehungen nicht. Die SPH-Gleichungen fiir diesen Fall sind beispielweise in
Kunze (1996) angegeben. Eine ausfiihrliche Behandlung der Integration der
inneren Energie findet sich in Speith (1998, Kapitel 3.3).

3.4 Kiinstliche Viskositat

Bei der Simulation von Akkretionsscheiben, deren Dynamik neben der Kep-
lerbewegung der Gasteilchen um die Zentralmasse duch turbulente Prozesse
bestimmt wird, mufl das verwendete numerische Verfahren eine Schervis-
kositdt beinhalten. Die Auswirkungen der Turbulenz werden durch eine
effektive Viskositdat modelliert. Sie hat die gleiche Form wie eine molekulare
Viskoitét, ist allerdings viel grofler. In unserem Fall wird diese turbulen-
te Viskositéat das durch die Implementierung des viskosen Spannungstensors
berticksichtigt. Siegler (1997) konnte in 2D-Simulationen zeigen, dafl diese
Viskositat prinzipiell geeignet ist, das unphysikalische Durchdringen zweier
Gasstromungen zu verhindern, allerdings nur bei grofler Teilchenzahl und
kleiner Smoothing Length. Bei meinen Simulationen zeigt sich jedoch, daf
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dies nicht gewéhrleistet ist. Aufgrund der langen Rechenzeit und des hohen
Speicherbedarfs war es nicht moglich, die Auflésung entsprechend zu stei-
gern. Daher bendtigt man irgendeine Form von kiinstlicher Viskositét, die
das gewiinschte Ergebnis liefert. Ich verwende hierbei den Ansatz von Mo-
naghan & Gingold (1983), der fiir Stofirohrsimulationen entwickelt wurde.
Dort verhindert die kiinstliche Viskositéat, dafl sich SPH-Teilchen gegenseitig
iiberholen.

Die kiinstliche Viskositdt wird dargestellt durch einen zusétzlichen vis-
kosen Druck ¢, so daf in allen Formeln der Druck ersetzt wird nach

p—p+q. (3.28)

Der kiinstliche viskose Druck ¢ setzt sich aus zwei Anteilen zusammen, wobei
der erste Term eine kiinstliche Volumenviskositét darstellt, und somit linear
in der Divergenz der Geschwindigkeit ist,

Jo = 0 ocshVv , (3.29)

Der zweite Term entspricht einer von Neumann-Richtmyer-Viskositét, er ist
daher quadratisch in der Divergenz der Geschwindigkeit,

qs = Boh*(Vv)?. (3.30)

Hierbei sind a und ( frei wéhlbare skalare Parameter, c, die Schallgeschwin-
digkeit und h die Smoothing Length. Die Implementierung der kiinstlichen
Viskositét erfolgt nun, indem in allen SPH-Formeln die auftretenden Druck-
terme durch die entsprechenden Terme des kiinstlichen viskosen Drucks er-
setzt werden. Dabei ist zu beachten, daf die kiinstliche Viskositéit nur wirken
soll, wenn sich zwei Teilchen aufeinander zubewegen:

, pi + q; fiir V;v; <0
b= { Yo fiir vin’ Z 0. (331)
Hierbei ist der kiinstliche viskose Druck gegeben durch

4 = —agicsihViv; + Boh?(Vivi)?. (3.32)

Berechnet man die Divergenz der Geschwindigkeit nach dem {iblichen SPH-
Formalismus, so stellt sich heraus, dafl in Simulationen von Stéflen immer
noch unphysikalische Artefakte auftreten. Monaghan & Gingold (1983)
schlagen daher vor, statt der Divergenz der Geschwindigkeit folgende Form
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zu verwenden (da der viskose Druck sowieso kiinstlich ist, hat man bei der
Formulierung ja gewisse Freiheiten):

h(vi = v;)(ri — ;)
(r; —r;)% + €h?

der Faktor € dient dazu, ein Divergieren des Ausdrucks fiir sehr kleine Teil-
chenabstédnde zu verhindern, iiblich ist ¢ = 0.01. In dieser Formulierung
kann man die kiinstliche Viskositdt unabhéingig von den anderen Termen in
der SPH-Bewegungsgleichung beriicksichtigen, der zusétzliche Term lautet

N
dV@'
( de )artvisk - Z quijiWij (334)

J=1

mit dem kiinstlichen Druck

—QCyijftiy + B
qij = 0ij
0 fiir (vi—vj)(r;—r;)>0.

(3.35)

Hierbei stellen ¢s;; und g;; iiber die zwei Teilchen 7 und j arithmetisch
gemittelte Grolen dar, so dafl die Symmetrie von g;; gewéhrleistet ist. Im
Grenziibergang h — 0 verschwindet die kiinstliche Viskositat. Diese Form
der kiinstlichen Viskositdt liefert in meinen Simulationen das gewiinschte
Ergebnis, die Teilchenstréme durchdringen sich nicht (siche Kapitel 6).
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Kapitel 4

Akkretionsscheiben

In diesem Kapitel werde ich das theoretische Verstéindnis der Vorgénge bei
der Akkretion von Gas auf ein kompaktes Objekt durch eine diinne Scheibe
darlegen. Die grundlegende Arbeit hierzu stammt von Shakura & Sunyaev
(1973), die eine einfache Losung der Gleichungen einer stationdren diinnen
Akkretionsscheibe mit Hilfe einer Parametrisierung der Viskositédt vorge-
schlagen haben, die sogenannte a-Scheibe. Sie stellt auch heute noch die
Grundlage fast aller theoretischen Modelle zum Aufbau und zur Entwick-
lung von Akkretionsscheiben dar. Daher wird dieses Modell hier besprochen.
Zuerst werde ich das Roche-Modell vorstellen, das die Bewegung von Test-
teilchen in einem Doppelsternsystem beschreibt. Davon ausgehend wird die
Voraussetzung fiir die Bildung einer Akkretionsscheibe vorgestellt, ndmlich
der Transfer von Materie vom Sekundérstern zum Primérstern iiber den in-
neren Lagrange-Punkt. Die entstehende Scheibe ist geometrisch diinn. Unter
diesen Voraussetzungen lassen sich die relevanten Gleichungen vereinfachen,
so dafl eine gewisse Einsicht in die Struktur diinner Scheiben moglich ist.
Die Theorie der diinnen Scheiben wird besprochen. Darauf baut auch die
Theorie der a-Scheibe auf. Soweit liefert die Theorie nur stationére Losun-
gen, zur Erklarung der Zwergnovaausbriiche reicht das offensichtlich nicht
aus. Dariiber hinaus wird daher auch das Scheibeninstabilitdtsmodell der
Zwergnovaausbriiche vorgestellt.

29
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Abb. 4.1: Schnitt durch das Roche-Potential eines Doppelsternsystems mit
einem Massenverhiltnis von My:M; = 1:4. Dargestellt sind Aquipotenti-
allinien ®p = konstant, sowie die Lagrange-Punkte Li; — Ls. Die dicke
Linie stellt die kritische Aquipotentiallinie dar, die die Roche-Volumina
(engl. Roche-Lobes) der Sterne verbindet. Sie beriihren sich am inneren
Lagrange-Punkt L;. Uber diesen Sattelpunkt des Potentials kann Materie
iiberstromen. Aus Frank, King & Raine (1992).
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Abb. 4.2: Ein Schnitt durch das Roche-Potential senkrecht zur Bahnebe-
ne entlang der Systemachse. Man kann hier sehr gut erkennen, dafl der
innere Lagrange-Punkt L, ein Sattelpunkt des Potentials ist. Das hat zur
Folge, da3 ein Stern, der sein kritisches Roche-Volumen ausfiillt, nur iiber
den L;-Punkt Materie an den anderen Stern verlieren kann, da der Poten-
tialwall in alle anderen Richtungen hoher ist. Auflerdem ist auflerhalb der
Lagrange-Punkte L, und L3 neben dem Roche-Potential auch das normale
Gravitationspotential dargestellt, das ein nicht mitrotierender Beobachter
sieht. (In diesem Bereich macht es im allgemeinen keinen Sinn, das Roche-
Potential zu benutzen, da die Zentrifugalkrafte das Potential dominieren,
aber fiir nicht-mitrotierende Beobachter unwichtig sind.) Aus van den Heu-
vel (1994).
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4.1 Wechselwirkende Doppelsterne

Materietransfer in Doppelsternsystemen kann prinzipiell auf zwei unterschied
liche Arten vor sich gehen. Wenn im Laufe der Entwicklung des Doppel-
sternsystems entweder der Radius eines Sterns zunimmt oder die gemeinsa-
me Umlaufbahn der Sterne enger wird — etwa aufgrund von Gravitations-
wellenabstrahlung oder durch magnetisches Bremsen — so kann ein Stern
Teile seiner dufleren Hiille an den Begleitstern verlieren. Dieser Vorgang
wird auch Roche-Lobe Overflow genannt. Die zweite Moglichkeit ist, daf
ein Stern im Laufe seiner Entwicklung eine Phase durchmacht, in der er
einen sehr starken Wind ausstofit. Der Begleitstern wird dann einen Teil
dieses Windes akkretieren. Diese Art des Materietransfers wird uns nicht
weiter beschéftigen, alle hier betrachteten Sterne transferieren Masse durch
Roche-Lobe Overflow.

4.1.1 Das Roche-Modell

Der Materietransfer in einem symbiotischen Doppelsternsystem 148t sich
am besten im Rahmen des Roche-Modells beschreiben. Das Roche-Modell
macht einige Vereinfachungen, die aber gerechtfertigt sind. Es wurde im 19.
Jahrhundert von Edouard Roche entwickelt, der damit die Stabilitdt von
planetaren Satelliten untersuchte. Dazu betrachtet man die beiden Sterne
— oder Planeten — als Punktmassen, die sich auf kreisférmigen Keplerbah-
nen um ihren gemeinsamen Schwerpunkt bewegen. Bei den uns interes-
sierenden Kataklysmischen Variablen ist dieses Vorgehen sicherlich berech-
tigt, da Bahnexzentrizitdten durch Gezeitenkréfte schnell geddmpft wer-
den. Der Sekundéirstern wird, ebenfalls durch Gezeitenkréifte, zu gebun-
dener Rotation gezwungen. Das Gas in der Akkretionsscheibe ist (aufler
[magnetolhydrodynamischen Kréften) nur den Gravitationskréften der bei-
den Punktmassen ausgesetzt, Eigengravitation und eine Riickwirkung auf
die Sterne werden nicht beriicksichtigt.

Es ist zweckméfig, das Problem in einem mit den Sternen mitrotierenden
Koordinatensystem zu betrachten. Dann kann man die dufleren Kréfte auf
ein Testteilchen durch das sog. Roche-Potential ausdriicken: fo,; = — V&g
mit dem Roche-Potential

GM; G M,

lr —rq| B lr — ro| B

() = — L xre, (4.1)

Hierbei ist G die Gravitationskonstante, M; und M> sind die Massen der
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Sterne, ri; und ro die Abstdnde zu den Sternen und €2 ist die Winkelge-
schwindigkeit des Binédrsystems. Im Roche-Potential sind sowohl die Gra-
vitationskréfte der beiden Sterne als auch die Zentrifugalkrafte aufgrund
des mitrotierenden Koordinatensystems enthalten. Man muf} jedoch im Au-
ge behalten, dafl die Corioliskrifte, die ja geschwindigkeitsabhéingig sind,
nicht durch ein Potential dargestellt werden kénnen und daher nicht in 5
enthalten sind. Das Roche-Potential hat zwei tiefe Senken in der direk-
ten Umgebung der beiden Sterne. Ferner gibt es 5 Extremalpunkte, die
Lagrange-Punkte L; — Ls. Der innere Lagrange-Punkt L; verbindet die
beiden Potentialsenken miteinander, er ist ein Sattelpunkt des Potentials.
In den Abbildungen 4.1 und 4.2 sind Schnitte durch das Roche-Potential
dargestellt, in der ersten in der Bahnebene, in der zweiten senkrecht zur
Bahnebene durch die Achse des Systems. Die Aquipotentialfliiche, die wie
eine liegende Acht aussieht (die dicke Linie in Abbildung 4.1) gibt die mogli-
che Grofle der Sterne vor. Das Roche-Potential fillt in groflen Entfernungen
stark ab, das ist ein reiner Effekt des Zentrifugalpotentials. Da Materie in
grofler Entfernung vom Binédrsystem im allgemeinen nicht gebunden rotiert,
macht es auch keinen Sinn, hier das Roche-Potential zu verwenden. Ein ent-
fernter Betrachter spiirt nur die Gravitationskréfte der beiden Sterne. Dieser
Unterschied ist in Abbildung 4.2 nochmals hervorgehoben.

4.1.2 TUberstrom durch den inneren Lagrange-Punkt

Erreicht einer der beiden Sterne sein kritisches Roche-Volumen, so kann
Gas in das Roche-Volumen des anderen Sterns iiberstromen. Bei Kataklys-
mischen Variablen ist es immer die leichtere Komponente, die ihr Roche-
Volumen austfiillt. Im allgemeinen wird bei Doppelsternen die massereichere
Komponente Primérstern genannt, die andere Sekundérstern. Bei Systemen
mit Massetransfer wird allerdings der Akkretor immer als Primé&rstern be-
zeichnet. Bei allen Kataklysmischen Variablen ist er auch tatsdchlich mas-
sereicher, nicht jedoch z. B. bei manchen High Mass X-Ray Binaries. In
Abbildung 4.2 sieht man, dal der Massetransfer am einfachsten iiber den
inneren Lagrange-Punkt L; vonstatten gehen kann, da hier der Potential-
wall des Roche-Potentials am niedrigsten ist. Ein Materietransfer, der nicht
auf einen Sternwind sondern auf das Erreichen der kritischen Grofle des Se-
kundérsterns zuriickzufiihren ist, wird daher immer auf einen diinnen Gas-
strom direkt durch den L;-Punkt und seine nahe Umgebung beschrankt sein.
Direkt am L-Punkt ist das Gas kaum noch gravitativ an den Sekundarstern
gebunden. Jede noch so kleine Storung treibt es iiber den inneren Lagrange-
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Punkt zum Primérstern hin. Das direkte Entweichen von Gas aus dem
Gesamtsystem ist hingegen nicht moglich, da hier die Potentialbarriere viel
hoher ist.

4.1.3 Die Bildung einer Akkretionsscheibe

Der Gasstrom vom Sekundérstern verldfit die Region um den inneren Lagran-
ge-Punkt mit praktisch vernachlissigbarer Geschwindigkeit. Vom Primér-
stern aus gesehen erscheint der Strom so, als ob er von einer Diise stammt,
die mit der Bahnperiode um den Primérstern umlauft. Das einfallende Gas
hat also einen relativ groflen spezifischen Drehimpuls, so dafl es nicht direkt
vom Primé&rstern akkretiert werden kann. Stattdessen wird es durch die
Corioliskraft abgelenkt, stromt um den Primé&rstern herum und trifft dann
auf neu einstrémendes Gas. Da es sich um eine starke Uberschallstromung
handelt, folgt der Strom bis dahin einer Einteilchentrajektorie. Nach der
Selbstiiberschneidung des Gasstroms bildet sich erst ein Ring, der sich dann
im Laufe der Zeit aufgrund der Viskositét des Scheibengases zu einer Scheibe
aufweitet. Dieser Vorgang ist in Abbildung 4.3 verdeutlicht. Hier sieht
man eine SPH-Simulation in einem System mit einem Massenverhéltnis von
1:10, wo in das urspriinglich leere Roche-Volumen des Primérsterns nahe des
L,-Punktes Teilchen eingesetzt wurden. Der Akkretionsstrom umflie3t den
Primé&rstern, es bildet sich schnell ein Ring und bald eine Scheibe. Dieses
Verhalten ist in allen nicht-magnetischen Systemen gleich.

Das zum Primérstern hin einfallende Gas kann das Roche-Volumen nicht
mehr verlassen, da es praktisch mit Geschwindigkeit 0 am L;-Punkt gestartet
ist. Die ndchste Annéherung an den Primérstern hat der Gasstrom bei

Tmin = 0.0488 ¢ %%%q (005 < ¢ < 1) (4.2)

(Lubow & Shu 1975). Hierbei stellt ¢ = My/M; das Massenverhéltnis der
beiden Sterne dar. Die Formel gilt mit einer Genauigkeit von 1%. Die
Weiflen Zwerge aller bekannten Kataklysmischen Variablen sind kleiner als
rmin. Der Abstand a der Sterne ergibt sich aus dem Keplerschen Gestez
4120’ = G(M;y + M) P2, , (4.3)
P, ist die Bahnperiode des Systems. Der Ring, der sich zunéchst formt,
hat einen bestimmten Abstand zum Primé&rstern. Die Teilchen, die den Se-

kundérstern am L;-Punkt verlassen, behalten ihren spezifischen Drehimpuls
bei. Sie werden sich also auf einer Keplerbahn niederlassen, auf der sie den
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| Akkretionsscheibe von OY Car

=] Akkretionsscheibe von OY Car B =] Akkretionsscheibe von OY Car T =] Akkretionsscheibe von OY Car
Scheibe 0011 mit 00551 Teilchen Scheibe 0012 mit 00601 Teilchen

Abb. 4.3: Die Bildung einer Akkretionsscheibe. Hier sind die ersten 1.2
Bahnperioden nach Einsetzen des Akkretionsstroms in einer SPH-Simulation
der Zwergnova OY Car dargestellt. Sobald sich der Akkretionsstrom selbst
iiberschneidet, wird Energie dissipiert, es bildet sich ein Ring am Zirkulari-
sationsradius.
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gleichen spezifischen Drehimpuls haben wie am Li-Punkt. Die Teilchen-
bahnen iiberschneiden sich, dabei wird Energie dissipiert. Die Bahn mit der
niedrigsten Energie fiir einen gegebenen Drehimpuls ist eine Kreisbahn. Man
nennt den Radius, an dem sich der Ring bildet, den Zirkularisationsradius
rirk- Wegen der Drehimpulserhaltung gilt

2w 5
—'rL X
Porb !

vk ist die Keplergeschwindigkeit. Der Abstand r;, vom inneren Lagrange-
Punkt zum Primé&rstern ist nur eine Funktion von ¢ und P,,;,. Eine Ndherung
fiir 7,i;k, die bis auf 1% genau ist, lautet

ik = 0.0859¢ %40 (0.05< ¢ < 1) (4.5)

T2irk VK (Tzirk) & (4.4)

(Hessman & Hopp 1990); 7,k ist der kleinste duflere Radius, den eine Ak-
kretionsscheibe haben kann.

4.2 Diinne Akkretionsscheiben

Eine Akkretionsscheibe, die aus Materie besteht, die iiber den inneren La-
grange-Punkt iibergestromt ist, wird sich in der Bahnebene des Systems bil-
den. Oft sind diese Scheiben sehr diinn, so dafl man sie als zweidimensionale
Stromungen betrachten kann (Diinne Scheiben-Néiherung). Diese Ndherung
ist auf die Akkretionsscheiben in Kataklysmischen Variablen fast immer an-
wendbar. Es 148t sich aus dieser Annahme eine Theorie der Akkretionsschei-
ben entwickeln, die oftmals anwendbar ist und viele Beobachtungen erklért,
obwohl hier jegliche nicht-axialsymmetrischen Effekte, die durch den Einflufl
des Sekundéarsterns sicherlich vorhanden sind, vernachléssigt werden. In der
diinnen Scheiben-N#herung bietet es sich an, Zylinderkoordinaten R, ¢, z
zu verwenden. Die Ableitungen der Losungen fiir diinne Scheiben in diesem
Abschnitt folgt weitgehend Frank, King & Raine (1992).

4.2.1 Radiale Struktur

Um die radiale Struktur diinner Scheiben zu bestimmen, verwenden wir fol-
gende Vereinfachungen. Die Scheibe befinde sich nahe der Ebene z = 0. Der
Einflul des Sekundérsterns wird vernachléssigt, so daf3 die Winkelgeschwin-
digkeit €2 der Gasteilchen immer nahe dem Keplerschen Wert

G M,
R3

Q ~ Qi (R) = (4.6)
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ist. Die Azimutalgeschwindigkeit hat daher den Wert
Vp = RQK(R) (4.7)

Fiir die weitere Diskussion der radialen Struktur der Scheibe gehen wir davon

aus, dafl die Scheibe axialsymmetrisch sei, und wir verwenden die Fldchen-
dichte

SR, 1) = / o(R, 2 1)dz. (4.8)

Zuséztlich zu vy mufl das Gas eine kleine Driftgeschwindigeit vg in ra-
dialer Richtung besitzen. In den inneren Teilen der Scheibe mufl diese Drift-
geschwindigkeit zum Stern hin gerichtet sein, damit Materie akkretiert wer-
den kann. Wir suchen nun die Erhaltungsgleichungen fiir die Masse und
den Drehimpuls unter den obigen Voraussetzungen. In einem ringférmigen
Ausschnitt der Scheibe zwischen R und R + AR befindet sich die Masse
2rRYAR. Die zeitliche Anderung der Masse in diesem Ring ergibt sich aus
dem Zu- und Abflufl der Nachbarringe, also

%(27TRZAR) = wgr(R,t)2rRX(R,t)
—vr(R+ AR)2n(R+ AR)X(R + AR,t)
0
~ —QWﬁ(REvR)AR. (4.9)

Das ergibt die Gleichung fiir die Massenerhaltung

¥ 1

88—t+ E%(RZ’UR) =0. (410)

Wir benétigen aulerdem eine Gleichung, die die Drehimpulserhaltung
ausdriickt. Da die Scheibe differentiell rotiert, wird das Gas aus benachbar-
ten Ringen eine Scherviskositit besitzen, die zu einem Drehimpulstransport
fithrt. Die Viskositéit entsteht durch die thermische Bewegung der Molekiile.
Analog dazu werden die Effekte der turbulenten Bewegung der Fluidelemen-
te durch eine effketive Viskositédt beschrieben. Wir bezeichnen die typische
Lénge und Geschwindigkeit dieser turbulenten Bewegungen mit A\ und w.
Dann betrachten wir zwei benachbarte Gasringe in der Scheibe, jeweils mit
der radialen Ausdehnung )\, deren gemeinsame Grenzfliche beim Radius R
liegen soll. Fluidelemente im inneren Gasring tragen im Mittel den Drehim-
puls, der zur Keplerbewegung beim Radius R — % gehort, Fluidelemente im
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dufleren Ring besitzen entsprechend im Mittel den Drehimpuls zur Kepler-
bewegung bei R+ % Aufgrund der ungeordneten Bewegung flie3t gleichviel
Materie in beiden Richtungen iiber die Grenzflache, so dafl netto kein Im-
puls, wohl aber Drehimpuls {ibertragen wird. Bezeichnen wir die Groflen an
der inneren Grenzfliche mit dem Index i, die an der dufleren Grenzfliche
mit dem Index a (R; = R — A/2 usw.). Ein Teilchen, das von innen nach
auflen stromt, tragt den Drehimpuls mR;€2; R, ein Teilchen, das von auflen
nach innen stromt, transportiert den Drehimpuls mR,(2, R;. Pro Ringlénge
stromen %Zu Teilchen nach oben und unten, daher ist der Nettodrehim-
pulsflufl je Ringléange

Su(Ri4R, — RaQaRi) - (4.11)

Entwickelt man bis zur ersten Ordnung in A, so ergibt sich der Drehimpuls-

flufl pro Lange zu
012

2

Y uR R (4.12)
Den Gesamtdrehimpulsflufl L(R) erhédlt man durch Multiplikation mit der
Ringlénge:

L(R) = 27TRI/ZR28—Q (4.13)

B OR’ '
Hierbei bezeichnet v = Au den Koeffizenten der kinematischen Viskositit.
v héngt mit dem Koeffizienten der Schervisositéit n (siehe Gleichung 2.16)
iiber v = n/p zusammen.

Mit Hilfe dieser Gleichung kénnen wir jetzt die Drehimpulsbilanz fiir
die diinne Scheibe aufstellen. Dazu gehen wir vor wie bei der Massenbi-
lanz. Der Gesamtdrehimpuls in einem Ring zwischen R und R + AR be-
trigt 2rRARYR?Q. Der Drehimpuls éndert sich widerum durch den Flufl
durch die Grenzflichen. Zusétzlich mufl man den viskosen Drehimpulsfluf3

4.13 beriicksichtigen, der ja nicht mit einem Massenstrom verkniipft ist:

%(%RARERQQ) = vg(R,t)27RY(R, t)R*Q(R)
—vr(R+ AR)21%(R+ AR, T)(R + AR)?
xQ(R+ AR) + L(R+ AR) — L(R)
o oL
~ =2 — 2 — . :
WARaR(REURR Q) + 8RAR (4.14)
Das ergibt
%) 19 1 9oL
—(ZR*Q) + — ——=(RYwrR*Q) = —— ——. :
gt EE)F R g (BERE Y = o o h (4.15)
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Mit Hilfe der Gleichung 4.10 kann man die Drehimpulsbilanzgleichung ver-
einfachen zu

0 1 0G

Yvp——(R*Q) = — ——

R ) = 3 RaR

unter der Voraussetzung, daf§ 9Q2/9t = 0 gilt. Benutzt man diese Gleichung
zusammen mit Gleichung 4.10, um vg zu eliminieren, und setzt fiir L den
Keplerschen Wert ein, so erhilt man schliefSlich die Entwicklungsgleichung

der Flachendichte einer Keplerschen Scheibe:

(4.16)

0¥ 3 0 [120 0 o1y
6t_R8R{R SRR (4.17)

Diese Gleichung beschreibt die Diffusion der Materie nach innen sowie des
Drehimpulses nach auflen. Im allgemeinen ist die Gleichung nichtlinear, da
die kinematische Viskositdt v selbst eine Funktion der Scheibenvariablen
>, R, T sein muf}, denn sie stellt Beschreibung der Turbulenz dar, die durch
die Stromung selbst erzeugt wird.

4.2.2 Stationire Scheiben

Falls der Massenstrom von auflen iiber einen lidngeren Zeitraum konstant
bleibt (linger als die viskose Zeitskala t.q ~ R?/v), so wird sich in der
Scheibe ein stationdrer Zustand einstellen. Um diesen Zustand naher zu
untersuchen, setzen wir in den Gleichungen 9/0t = 0. Damit folgt aus der
Massenbilanzgleichung direkt

RYvg = konst. (4.18)

Das &8t sich auch mittels der Akkretionsrate M ausdriicken:

M = 27w RY(—vR) . (4.19)
Setzt man in der Drehimpulsbilanzgleichung 4.15 9/0t = 0, so ergibt sich

L C
RYvRpR*Q = — + —, (4.20)
2 21

oder, wenn man Gleichung 4.13 fiir L(R) einsetzt:

o012 C
—I/E— = 2(—’UR)Q —|— W’

o (4.21)
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wobei C eine Integrationskonstante ist, die durch die Wahl geeigneter Rand-
bedingungen am Innen- und Auflenrand der Scheibe festgelegt wird. Wenn
der Primérstern kein starkes Magnetfeld besitzt, wird die Akkretionsscheibe
bis zu R = R, d. h. bis zur Sternoberfliche hinabreichen. Da der Stern im
allgemeinen wesentlich langsamer als mit Keplergeschwindigkeit rotiert, mufl
es eine Grenzschicht (engl. boundary layer) geben, in der das Gas von Kep-
lerscher Rotation auf die Rotationsgeschwindigkeit des Sterns abgebremst
wird. Diese Grenzschicht ist sehr diinn, so daf} die Bedingung g—% = 0 nahe
bei R = R; erfiillt wird. Dann gilt an dieser Stelle 2 = Qx und man hat
eine innere Randbedingung, mit der wir folgenden Wert fiir die Integrations-

konstante erhalten:
C=—-M+\/GMR;. (4.22)

Setzt man das in Gleichung 4.21 ein, so erhélt man schlie3lich

M Rl 1/2
YX=—|1—(—=
Y 3%[ <R)

Die viskosen Spannungen haben eine Dissipation im Gas zur Folge. Um die
Grofle dieser Dissipation pro Einheitsfliche zu bestimmen, betrachten wir
das Drehmoment, das auf einen Gasring zwischen R und R + AR ausgeiibt
wird, das ist die Differenz der Momente am inneren und am &ufleren Rand
des Ringes,

(4.23)

OL
L(R+ AR) — L(R) = Z2dR. (4.24)
OR
Da das Moment in Richtung der Winkelgeschwindigkeit Q(R) wirkt, wird

pro Zeiteinheit durch das Moment die Arbeit

oL 0 of2
Q—dR=|— (L) — L— 4.2
6RdR 8R< ) OR R (4:25)

geleistet. Der erste Term auf der rechten Seite ist der Transport von kine-
tischer Energie durch die Scheibe, der von den Drehmomenten verursacht
wird. Der zweite Term —L%dR hingegen stellt die lokale Dissipationsrate
der kinetischen Energie des Gases dar, die in Wirme umgewandelt wird.
Die Drehmomente aufgrund der Viskositdt verursachen also eine Dissipati-
on der Grofle Lg—%dR je Ringbreite dR. Die so entstehende Warmeenergie
wird schliellich durch die Oberflichen der Scheibe abgestrahlt, wir benoti-
gen daher die Dissipationsrate pro Einheitsfliche D(R). Da jeder Gasring
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zwei Oberflichen und daher eine Fliache von 47 RAR hat, ergibt sich fiir die
Dissipation pro Einheitsflache

L (el

D(R) = —u%

"~ 4TROR 2 (4.26)

Damit ergibt sich fiir die viskose Dissipation in einer stationfren diinnen
Keplerschen Akkretionsscheibe
1/2
R
(%)
R

Das heif3t, der Energieflul durch die Oberflichen einer diinnen stationéren
Scheibe ist unabhdngig von der Viskositat. Das liegt daran, dafl wir vor-
ausgesetzt haben, dafl sich die Viskositdt in der Scheibe so einstellt, wie
es ein stationsirer MassenfluB M erfordert. Konsequenterweise kdnnen wir
durch die Beobachtung stationdrer Scheiben keine Information iiber die Na-
tur der Viskositét gewinnen. Andererseits ist der Energieflul durch die Ober-
flachen der Scheibe eine wichtige Beobachtungsgréfle und die Kenntnis ihrer
Abhéngigkeit von M, R usw. ist durch Gleichung 4.27 gegeben.

3SGM M
D(R) = = ha

(4.27)

4.2.3 Wann ist die Annahme einer diinnen Scheibe ge-
rechtfertigt?

Wir betrachten zunéchst die Struktur der Scheibe in z-Richtung. Hier muf
hydrostatisches Gleichgewicht herrschen:

10 0 GM
~%p_ 9 (4.28)
00z 0z | (R?+ 22)1/2
Fiir eine diinne Scheibe ist 2 < R und wir erhalten
1 0p GM~z
il S 4.29
00z R3 (4.29)

Wir nennen die typische Skalenhéhe in der Scheibe H. Dann kénnen wir
Op/0z ~ P/H und z ~ H setzen. Gilt ferner noch fiir die Schallgeschwin-
digkeit ¢2 =~ p/p, so erhalten wir aus 4.29

R 1/2
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Aus der Annahme einer diinnen Scheibe fordern wir H < R. Damit folgt

W\ L2
Cs K <%) , (431)

d. h., in einer diinnen Scheibe muf} die lokale Keplergeschwindigkeit wesent-
lich grofler als die Schallgeschwindigkeit sein. Das gilt meist fiir Scheiben in
Kataklysmischen Variablen. Weiterhin kann man zeigen, dafl in diinnen
Scheiben die Azimutalgeschwindigkeit vy, immer dicht bei der Keplerge-
schwindigkeit liegt.

4.2.4 Die Vertikalstruktur

Falls die Vorausetzungen gegeben sind, dafl man die Scheibe als diinn be-
trachten kann, ergeben sich wesentliche Vereinfachungen bei der Behandlung
der Struktur der Scheibe. In einer diinnen Scheibe zeigen die Gradienten der
Temperatur und des Drucks vor allem in vertikaler Richtung (Frank, King &
Raine 1992, Kapitel 5.4). Daher kann man die Radial- und die Vertikalstruk-
tur als entkoppelt betrachten. Die Vertikalstruktur kann bei jedem Radius
als eindimensionales Problem behandelt werden, man muf} die Gleichungen
des hydrostatischen Gleichgewichts sowie des Energietransports lésen. Die
Radialstruktur der Scheibe tritt nur durch die viskose Energiedissipation
D(R) (Gleichung 4.27) als Quellterm in Erscheinung,.

Sei die Skalenhohe der Scheibe H. Dann konnen wir fiir die Dichte in
der zentralen Scheibenebene (also z = 0) schreiben:

o=%/H (4.32)

und

H = Rcg /vy (4.33)
wobei die Schallgeschwindigkeit durch

c¢; =plo (4.34)

gegeben sei. Der Druck ist im allgemeinen die Summe aus Gas- und Strah-

lungsdruck,
kgT. 4
p= 257y 204 (4.35)
Mg 3¢

Hierbei ist o die Stefan-Boltzmann-Konstante.
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Die Zentraltemperatur T, wird durch eine Energiegleichung gegeben, die
den Strahlungsflul in vertikaler Richtung mit der viskosen Energiedissipa-
tion in Verbindung bringt. Da der Temperaturgradient im wesentlichen in
vertikaler Richtung liegt, ist die Scheibe im wesentlichen planparallel. Wir
gehen im folgenden davon aus, dafl der Energietransport radiativ erfolgt.
Der konvektive Transport ist in den Scheiben, die uns interessieren, nicht
wichtig. Unter diesen Voraussetzungen ist der Strahlungsflufl durch eine
Fléche z = konstant

—160T3 0T

3kro 0z

F(z) = (4.36)
mit der mittleren Rosseland-Opazitit k. Dabei gehen wir von einer optisch
dicken Scheibe aus, also

T =0Hkg(0,T.) =Xk > 1, (4.37)

wobei 7 die optische Tiefe ist. Das Strahlungsfeld ist somit lokal einem
Schwarzen Strahler sehr dhnlich. Die Energiegleichung erhalten wir aus der
Energieproduktion durch viskose Heizung. Mit der viskosen Heizung pro
Volumen QT gilt
OF n
— = 4.38
-0 (139)

oder
F(H) - F(0) = /O Q*(2)dz = D(R). (4.39)

Wenn die Zentraltemperatur sehr viel grofler ist als die Temperatur bei z =
H, so gilt

160T3 0T 4
D(R) ~ F(H) = =2 ~ o

4, (4.40)

3KRO 8z~ 3r

Um das Gleichungssystem zu vervollstdndigen, bendtigen wir eine Relation
fiir die Opazitat kg sowie irgendeine Beschreibung fiir die Viskositét v. Die
am weitesten verbreitete spezielle Losung fiir die diinne Scheibe stammt von
Shakura & Sunyaev (1973). Diese sogenannte a-Scheibe ist immer noch die
Grundlage fiir die meisten Scheibenmodelle.

4.3 Die a-Scheibe

Wie bereits erwdhnt, brauchen wir zwei Relationen fiir die Opazitdt und
die Viskositdt, um das Gleichungssystem zu schlieffen. Fiir die Viskositét
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verwenden wir die folgende Parameterisierung:
v =acsH. (4.41)

Man muf3 sich klar machen, dafl das einfach eine Parametrisierung unseres
Unwissens iiber die Viskositdt ist. Man geht davon aus, dafl die Viskositét
turbulenten Ursprungs ist. Die mogliche Wirbelgrofie ist durch die Schei-
benhohe H begrenzt, die Wirbelgeschwindigkeit durch die Schallgeschwin-
digkeit cs. Somit haben wir durch die a-Parametrisierung nichts gewonnen,
aufler der Erwartung o < 1.

Fiir die Opazitdt nehmen wir an, dal kg durch die Kramers-Opazitét
ki cbeschrieben werden kann:

kkr = 6.6 x 10?277/ 2cm?g ™. (4.42)

Ferner wird noch der Strahlungsdruckterm in der Zustandsgleichung 4.35
vernachlissigt. Wir konnen nachher anhand der Lésung sehen, ob und wann
dieses Vorgehen zuléssig ist. Mit diesen Annahmen konnen die Gleichungen
fir ¥, H, o, T., 7, v und vy in Abhingigkeit von M, M; und R algebraisch
gelost werden. Diese Shakura-Sunyaev-Losung ist beispielsweise bei Frank,
King & Raine (1992, Gleichung 5.45) angegeben.

Was bei der Losung auffillt, ist dafl der Viskositédtsparameter o nirgends
in hoher Potenz auftritt. Das heifit, da3 keine der Variablen sehr stark von
der Wahl von a abhéngt, so dafl verniinftige Werte der Variablen auch bei
nur schlecht bekanntem « zu erwarten sind. Der Nachteil ist natiirlich, dafl
man aus dem Vergleich von Beobachtungen mit Werten aus der Theorie der
stationdren Scheiben keine Informationen iiber o gewinnen kann.

Bei den Akkretionsscheiben von Kataklysmischen Variablen kann man
eine gewisse Vorstellung von der Grofle der Viskositéat durch die Ausbruchs-
helligkeit, -h&ufigkeit und -dauer erlangen. Aus der Helligkeit und der Dauer
kann man abschétzen, wie viel Materie akkretiert wird. Diese Menge an Ma-
terial mufl sich wéhrend der Ruhephase in der Scheibe angesammelt haben.
Kennt man ferner noch die Massenverlustrate —Mg des Sekundérsterns, so
kann man die Grofle der Viskositéit in der Ruhephase mit Hilfe der Gleichung
4.23 abschéatzen. Hierbei sind aber immer relativ grofie Unsicherheiten im
Spiel.

Nun kénnen wir anhand der Lésung nachpriifen, ob die gemachten An-
nahmen gerechtfertigt waren. Teilt man die Gleichung der Scheibenhthe der
Shakura-Sunyaev-Losung durch R, so ergibt sich

H/R~ 1.7 x 10 2a~ Y1ON3/103/8 R1/8. (4.43)
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Hierbei ist M16 die Massentransferrate in 10'°gs~! und Ri¢ der Radius in

Einheiten von 10'°cm. Die Scheibe ist also tatsichlich diinn. Die radiale
Driftgeschwindigkeit ist ungefihr 0.3 kms™!, also wesentlich kleiner als die
Schallgeschwindigkeit ¢, ~ 10 kms~!, wiihrend die Azimutalgeschwindigkeit
vg ~ 1000 kms~! stark iiberschall ist. Aus der Gleichung fiir die optische
Tiefe ergibt sich, daf3 die Scheibe fiir jede verniinftige Akkretionsrate optisch
dick ist. Die Scheibenmasse ergibt sich aus der Integration der Fléchendichte
iiber die ganze Scheibe. Sie liegt bei

Mgk < (10720M ) a5 N7, (4.44)

so daf} sie gegeniiber den Sternmassen vernachléssigbar klein ist. Die Nicht-
beriicksichtigung von Eigengravitation der Scheibe ist also gerechtfertigt.

Fiir a < 1 erhalten wir verniinftige Gréflenordnungen fiir die Werte der
Scheibenvariablen. Da « eine beliebige Funktion von M, R und M sein
kann, konnen wir jedoch nicht erwarten, dafl die Shakura-Sunyaev-Losung
die Abhiingigkeit der Scheibenvariablen bei Variation von M, R und M
wiedergibt.

4.4 Das Scheibeninstabilititsmodell fiir Zwerg-
novae

Die Theorie der diinnen Scheiben, so wie sie oben dargestellt wurde, be-
schreibt stationdre Scheiben. Nun zeichnen sich die Kataklysmischen Varia-
blen im allgemeinen gerade dadurch aus, dafl sie Ausbriiche haben, deren
Ursprung in der Akkretionsscheibe liegt. Diese Scheiben sind also nicht
iiber lange Zeiten stabil. Als Ursache der Ausbriiche kommen zwei Prozes-
se in Frage. Eine Moglichkeit ist, dafl eine Massentransferinstabilitit am
Werk ist, d. h. die Massentransferrate erhéht sich von Zeit zu Zeit so stark,
daf3 die Scheibe instabil wird. Die stark erhohte Akkretionsrate auf den
Primérstern setzt dann sehr viel gravitative Bindungsenergie frei, was sich
als Ausbruch bemerkbar macht. Der Massentransferinstabilitdt kann ent-
weder eine Instabilitdt im Sekundérstern selbst zugrunde liegen — etwa eine
Ionisationsfront dicht unter der Sternoberfliche — oder die Einstrahlung auf
die dem Primérstern zugewandte Seite des Sekundérsterns — von der Scheibe
oder aus der Nidhe des Primérsterns — 16st einen erh6hten Massenstrom aus.
Diese Modelle sind als Mass Transfer Burst (MTB)-Modelle bekannt und
gehen urspriinglich auf Bath (1973) zuriick. Das MTB-Modell trifft aber auf
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einige Schwierigkeiten, so miifite z. B. die Bright Spot-Region, wo der ein-
fallende Gasstrom auf den Rand der Akkretionsscheibe trifft, wihrend eines
Ausbruchs besonders hell sein, jedoch ist das Gegenteil der Fall. Fiir nor-
male Zwergnovae wird allgemein ein anderes Modell favorisiert, nur bei den
WZ Sge-Sternen (auch TOADs genannt, siehe Abschnitt 5.1.4 und Kapitel
8) kann das MTB-Modell zur Erklarung das Ausbruchsverhaltens beitragen.

Das andere Modell ist das Scheibeninstabilitdtsmodell (Disk Instability
Model, DIM). Dieses Modell geht auf Osaki (1974) zuriick. Hier geht man
davon aus, dafl der Massentransfer vom Sekundérstern konstant ist. Die Ak-
kretion auf den Weiflen Zwerg erfolgt aufgrund einer Instabilitdt der Scheibe
selbst. Im Ruhezustand wird das neu einstrémende Gas in der Scheibe ge-
speichert. Wenn sich eine gewisse kritische Menge in der Scheibe angesam-
melt hat, kommt es zu einem Ausbruch, bei dem ein Grofiteil der Materie
schnell vom Weiflen Zwerg akkretiert wird. Die Ursache der Scheibeninsta-
bilitdt war lange Zeit unklar. Meyer & Meyer-Hofmeister (1981) 16sten die
vertikale Scheibenstruktur unter Beriicksichtigung des konvektiven Energie-
transports. Dabei stellte sich heraus, dafl Zwergnova-Ausbriiche durch eine
thermische Instabilitét in der Scheibe erklart werden konnen. Diese Insta-
bilitdt geht auf die Ionisation des atomaren Wasserstoffs in der Akkretions-
scheibe zuriick, aufgrund derer sich die Opazitéit und dann auch die Struktur
der Scheibe stark &ndert. Die T'(X)-Kurve, die das thermische Gleichgewicht
in der Scheibe beschreibt, ist wegen dieser Instabilitdt S-formig (siehe Ab-
bildung 4.4 und Bildunterschrift dort). Zu einer gegebenen Flichendichte
existieren in einem gewissen Bereich drei Losungen, von denen eine instabil
ist, die anderen beiden aber stabil. Die eine hat eine niedrige Temperatur,
das entspricht der Scheibe im Ruhezustand, die zweite, heifle Losung ent-
spricht der Scheibe im Ausbruch. Bei entsprechender Massentransferrate
vom Sekundérstern kann die Scheibe zwischen beiden Lésungen hin- und
herwechseln, so kommen die Ausbruchszyklen zustande.

Die S-Kurve ist ein wichtiger Schritt zum Verstdndnis des Ausbruchsver-
haltens von Zwergnovae, reicht aber nicht aus, um alle Merkmale zu erhellen.
Zunéchst gilt eine S-Kurve nur lokal fiir einen bestimmten Radius. Hierbei
wird sowohl im heiflen wie auch im kalten Zustand der gleiche Viskositdtspa-
rameter a benutzt. In einer Akkretionsscheibe jedoch wird die kritische
Dichte (X7 in Abbildung 4.4) bei einem bestimmten Radius zuerst erreicht.
Dieses Gebiet heizt sich auf, eine Heizfront 1duft durch die Scheibe und reifit
die anderen Teile der Scheibe mit auf den oberen Ast der S-Kurve. Genau
umgekehrt verlauft das Ende eines Ausbruchs mit der Riickkehr zum unteren
Ast, wo eine Kiihlwelle durch die Scheibe lduft. Die beobachteten Zeitskalen
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Abb. 4.4: Schematische Abbildung der S-Kurve des Scheibeninstabilitéts-
modells (Frank, King & Raine 1992). Aufgetragen ist die Temperatur iiber
der Fldchendichte der Scheibe. Die eingezeichnete S-férmige Kurve stellt die
Gleichgewichtslosung dar. Im Rahmen des a-Modells sind die Abhéngigkei-
ten der physikalischen GroBen so, daB sich fiir die Massentransferrate M ()
durch die Scheibe sowie fiir die vertikal integrierte Viskositét v (3) dhnliche
S-Kurven ergeben wie fiir 7'(¥). Im Ruhezustand befindet sich die Scheibe
auf dem unteren Ast des Diagramms, zwischen A und C. Die Viskositét ist
klein, ebenso der Massentransport durch die Scheibe. Da vom Sekundér-
stern mehr Masse iiberstromt, als viskos durch die Scheibe transportiert
wird, steigt die Flachendichte, die Scheibe wandert im Diagramm Richtung
Punkt C. Ist dieser Punkt erreicht, so kann die Flichendichte nicht mehr
steigen, die Scheibe entwickelt sich auf der thermischen Zeitskala Richtung
Punkt D. Hier stellt sich ein neuer Gleichgewichtszustand mit hoherer Tem-
peratur und hoherem Massentransport ein, was als Ausbruch zu beobachten
ist. Dann lauft die Scheibe auf dem oberen Ast bis zu Punkt E, wo der
Ausbruch aufhért und die Scheibe sich schnell Richtung Punkt B bewegt.
Hier beginnt nun ein neuer Ausbruchszyklus, ad nauseam.
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fiir diese Vorgéinge sind mit einem konstanten a nicht vereinbar, es stellt sich
heraus, dal im heiflen Zustand oyt =~ 0.3 bendtigt wird (Smak 1984). Der
Wert aco1q in Ruhe ist weit weniger sicher, meist wird acoq = 0.01...0.03
verwendet, im Falle der WZ Sge-Sterne miifite allerdings aq1q < 0.001 sein,
wenn das DIM giiltig sein sollte (siehe auch Kapitel 8).

Das DIM ist weitgehend akzeptiert zur Erkldrung der normalen Zwerg-
novaausbriiche. Einen guten Uberblick iiber die Theorie der Zwergnovaaus-
briiche bietet Osaki (1996), siehe auch Warner (1995a, Kapitel 3.5).



Kapitel 5

Symbiotische Doppelsterne

In diesem Kapitel gebe ich einen kurzen Uberblick iiber die verschiedenen
Klassen und Unterklassen der Kataklysmischen Variablen sowie iiber AM
CVn-Sterne und Low Mass X-ray Binaries.

Alle Kataklysmischen Variablen bestehen aus einem Weiflen Zwerg, dem
Primé&rstern, und einem leichten Hauptreihenstern spéten Spektraltyps, dem
Sekundarstern. Die beiden Sterne bilden ein sehr enges System, so dafl die
Bahnen kreisformig sind und der Sekundérstern gebunden rotiert. ,Kata-
klysmische Variable“ bedeutet Ausbruchsveréinderliche. Die Ausbriiche, die
die meisten dieser Sterne zeigen, lassen sich auf Massentransfer vom Se-
kundérstern zum Weiflen Zwerg zuriickfithren. Der Sekundérstern fiillt sein
Roche-Volumen aus. Gas in der Nidhe des inneren Lagrange-Punktes ist
kaum gravitativ gebunden und kann so leicht in das Roche-Volumen des
Primé&rsterns flieBen. Sofern der Weifle Zwerg kein starkes Magnetfeld be-
sitzt, wird das einfallende Gas eine Akkretionsscheibe um den Weiflen Zwerg
bilden. Diese Akkretionsscheiben sind phasenweise stabil, dann wieder in-
stabil, und zeigen Ubergénge zwischen diesen Zusténden. Damit stellen sie
ein ideales ,,Labor® zur Untersuchung von Akkretionsphinomenen dar.

Egal ob durch eine Akkretionsscheibe oder entlang der Magnetfeldlini-
en, schliellich wird ein gewisser Teil der {iberstréomenden Materie auf der
Oberflache des Weiflen Zwergs akkretiert, und im Laufe der Zeit sammelt
sich geniigend Wasserstoff an, um eine thermonukleare Kettenreaktion auf
der Oberfliche auszulosen. Diese Explosion, die sehr viel heller ist als ei-
ne Akkretionsscheibe im Ausbruch, ist als Nova oder wiederkehrende Nova
beobachtbar. Erreicht der Weifle Zwerg im Laufe der Zeit die Chandrasek-

49
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harsche Grenzmasse, so kann er sogar zur Supernova werden. Wir sehen, die
Kataklysmischen Variablen bieten etwas fiir jeden Geschmack.

Die Variabilitdat der Helligkeit auf kurzen Zeitskalen macht die Kataklys-
mischen Variablen zu beliebten Objekten von Amateurastronomen. Zudem
haben viele Systeme Helligkeiten, die fiir gute Amateurteleskope zugéinglich
sind. Daher ist eine sehr grofie Fiille von Beobachtungsdaten vorhanden, die
einer theoretischen Interpretation harrt.

5.1 Zwergnovae

Zwergnovae sind eine Untergruppe der Kataklysmischen Variablen, bei de-
nen der Weifle Zwerg kein oder nur ein sehr schwaches Magnetfeld besitzt,
so dafl sich eine Akkretionsscheibe ausbilden kann. Die Massentransferraten
in diesen Systemen sind in einem Bereich, bei dem eine thermische Instabi-
litét zu Ausbriichen der Scheibe fithrt (Kapitel 4.4). Dabei erhoht sich die
Helligkeit der Systeme um 2 bis 5 mag, in manchen Systemen bis zu 8 mag.
Die Ausbriiche erscheinen nicht periodisch, der mittlere Abstand zwischen
zwei Ausbriichen ist fiir jedes System charakteristisch und liegt zwischen ca.
10 Tagen und mehreren Jahrzehnten. Die Zwergnovae werden in drei oder
vier Klassen unterteilt, deren Charakteristika im folgenden kurz dargestellt
werden.

5.1.1 U Gem-Sterne

Diese Sterne werden auch teilweise als SS Cyg-Sterne bezeichnet. U Gemi-
norum und SS Cygni sind die Namensgeber der ,normalen“ Zwergnovae. Sie
zeigen die oben erwdhnten Ausbriiche. Die Lichtkurve von SS Cyg von 1896
bis 1992 kann in Abbildung 5.1 betrachtet werden. Die Daten stammen von
Amateurastronomen. Man sieht, daf3 die Ausbriiche unregelméfig erfolgen.
Manchmal ist die Helligkeit in Ruhe etwas erhdht und die Ausbriiche sind
kurz und schwach, z. B. 1909 oder 1981. Diese grofle Variabilitit erschwert
das theoretische Verstindnis der Vorginge in diesen Systemen ungemein.
Auch wenn der grundlegende Ausbruchsmechanismus durch das Scheibenin-
stabilitdtsmodell mit grofler Sicherheit identifiziert ist, ist es zur Zeit nicht
moglich, die Lichtkurve eines bestimmten Systems zu reproduzieren. Dazu
sind die Modelle zu unvollstiandig und die Systeme zu chaotisch. Alle U
Gem-Sterne haben Bahnperioden von iiber drei Stunden.
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Abb. 5.1: Die Lichtkurve von SS Cygni von 1896 bis 1992. Aus Cannizzo
und Mattei (1992). Meist befindet sich SS Cyg in einer Phase, in der sich
lange und kurze Ausbriiche etwa gleicher maximaler Helligkeit abwechseln.
Gelegentlich verfillt das System in einen Zustand erhohter Ruhehelligkeit
und hat dann nur kurze, schwache Ausbriiche. Das kann mit wechselnden
Massentransferraten zusammenhéngen.
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5.1.2 7 Cam-Sterne

Die Lichtkurve von Z Camelopardalis-Sternen sieht meist aus wie die von U
Gem-Sternen, nur bleiben diese Systeme von Zeit zu Zeit bei einer mittleren
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Abb. 5.2: Die Lichtkurve von Z Cam zwischen 1973 und 1981. Aus Hofi-
meister, Richter & Wenzel (1985). Wie man sieht, kénnen die Stillsténde
praktisch beliebig lang sein, auch die Phasen der Zwergnovaausbriiche
schwanken stark in der Dauer. In 1981 dauerte ein Stillstand nur etwa 2

Monate, dann folgte ein einziger Ausbruch, danach verfiel Z Cam wieder in
Stillstand.
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Helligkeit stehen, meist beim Abklingen eines Ausbruchs, siehe Abbildung
5.2, wo die Lichtkurve von Z Cam dargestellt ist. Dieser ,Stillstand* kann
10 Tage oder einige Jahre dauern, danach zeigt die Scheibe wieder normale
Zwergnovaausbriiche, als wére nichts geschehen. Nach einem Stillstand fallt
das System zunéchst in Ruhe, mit nur einer beobachteten Ausnahme. Bei
Z Cam selbst stieg 1959 die Helligkeit zu Ende des Stillstands an. Die 12
Z Cam-Sterne mit bekannter Bahnperiode haben alle eher lange Bahnpe-
rioden P, > 3.6h. Die Unterscheidung zwischen Z Cam-Sternen und U
Gem-Sternen ist manchmal schwierig, da die Stillstéinde selten sein kénnen.
Alle Z Cam-Sterne haben wahrend ihrer aktiven Phasen kurze mittlere Aus-
bruchsintervalle von weniger als 30 Tagen, so daf} alle U Gem-Sterne mit
dieser Eigenschaft potentielle Z Cam-Sterne sind. Z Cam-Sterne gehoren zu
den hellsten Zwergnovae im Ruhezustand. Die kurze Wiederkehrzeit und
die grofle Ruhehelligkeit lassen darauf schlielen, dafl die Massentransferrate
eines Z Cam-Systems so grof ist, dafl schon eine kleine Erh6hung ausreicht,
um in einen Bereich zu kommen, wo die Scheibe thermisch stabil wird. Da
die Massentransferraten von den Sekundirsternen Schwankungen unterlie-
gen, kann das durchaus vorkommen.

5.1.3 SU UMa-Sterne

SU Ursa Majoris-Sterne zeigen neben den normalen Ausbriichen ab und zu
sogenannte Superausbriiche, die etwa 1 mag heller sind. Auflerdem entwickeln
sich wahrend des Superausbruchs die Superhumps, eine zuséitzliche Modu-
lation der Helligkeit mit einer Amplitude von etwa 30% und einer Periode,
die um einige Prozent ldnger ist als die Bahnperiode. Alle SU UMa Sterne
bis auf eine Ausnahme haben sehr kurze Bahnperioden von unter 2 Stunden
und ein grofles Massenverhé&ltnis von mindestens 1:4. Nur TU Men liegt mit
P,y = 2.8h direkt in der Periodenliicke. Dieses System entstand vermut-
lich mit dieser Bahnperiode. Die Ursache fiir die Superhumps liegt bei den
Gezeitenkréften, die der Sekundérstern auf den dufleren Bereich der Akkreti-
onsscheibe ausiibt. Erreicht die Akkretionsscheibe wiahrend eines Ausbruchs
den kritischen Radius der 3:1 Resonanz, so setzt eine Gezeiteninstabilitéit ein.
Der 3:1 Resonanzradius ist derjenige Radius, bei dem ein Teilchen auf einer
Keplerbahn um den Primérstern wihrend eines Bahnumlaufs des Sekundér-
sterns genau dreimal umléuft, so dafl die Gezeitenkréfte des Sekundérsterns
immer in die gleiche Richtung wirken. Das fiihrt dazu, dafl die Scheibe ihre
fast runde Form verliert und stark exzentrisch wird. Die Scheibe prézediert
dann schnell im mitrotierenden Koordinatensystem. Immer wenn der duflere
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Abb. 5.3: Die Lichtkurve des SU UMa-Sterns VW Hyi. Aus Bateson (1977).
Man kann die kurzen normalen Ausbriiche sehr schén von den langen, hellen
Superausbriichen unterscheiden. Superhumps sind in dieser Darstellung al-
lerdings nicht erkennbar. Ebenfalls gut zu sehen ist, dafl die Superausbriiche
mit viel groflerer Regelméfigkeit erfolgen als die normalen. Manchmal ent-
steht ein Superausbruch nach einer langen Ruhephase, manchmal aber auch
direkt nach einem normalen Ausbruch, noch bevor die minimale Helligkeit
erreicht wurde.
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Abb. 5.4: Einfach periodische Bahnen freier Teilchen im mitrotierenden
Koordinatensystem fiir ein System mit Massenverhéltnis ¢ = 1:5. Bei diesem
Bild befindet sich der Sekundérstern rechts. Die dicke Linie stellt die 3:1
Resonanz dar (bei diesem Radius ist die Keplerperiode 1/3 mal so grof3
wie die Bahnperiode). Die inneren Bahnen sind nahezu kreisférmig und
iiberschneiden sich nicht. Nach auflen hin werden die Bahnen senkrecht zur
Verbindungslinie gestreckt und beginnen sich zu {iberschneiden. Aus Lubow
(1991).

Teil der Scheibe am Sekundérstern vorbeizieht, wirken besonders starke Ge-
zeitenkréfte auf das Gas. Dadurch wird Energie dissipiert und abgestrahlt.
Diese zusétzliche Dissipation macht sich als Superhump in der Lichtkurve
bemerkbar. Die Superhumpperiode ist fiir jedes System typisch, der Pe-
riodenexzef}, also der Unterschied zwischen Superhump- und Bahnperiode,
liegt etwa zwischen 0.8% und 8%. Wihrend eines Superausbruchs #ndert
sich sowohl die Form als auch die Periode der Superhumps.

Warum entstehen Superhumps gerade in Systemen mit kurzer Bahnpe-
riode und hohem Massenverhéltnis? Es gibt neben dem Radius der 3:1
Resonanz noch einen weiteren wichtigen Radius in diesem Zusammenhang,
den Radius des letzten nichtiiberschneidenden Orbits. Nahe am Weiflen
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Zwerg sind die Teilchenbahnen fast kreisférmig. In groflerer Entfernung vom
Weiflen Zwerg fiihrt der Einflufl des Sekundérsterns dazu, dafl die Bahnen
der Teilchen mehr und mehr elliptisch aussehen. Anders als bei Kepler-
bahnen steht hier jedoch der Weifle Zwerg im Mittelpunkt der Ellipse, die
Achse senkrecht zur Systemachse ist verlangert. Ab einem bestimmten Radi-
us beginnen sich die Bahnen benachbarter Teilchen zu iiberschneiden, siche
Abbildung 5.4. Dieser Radius stellt eine Grenze fiir die mdégliche radiale
Ausdehnung der Akkretionsscheibe dar. Das Gas in der Scheibe bewegt sich
ja nicht wie unabhéngige Testteilchen im Roche-Potential, sondern stellt ein
hydrodynamisches Fluid dar. Bei Erreichen des kritischen Radius wird wei-
teres radiales Wachstum der Scheibe verhindert, da sich die Bahnen von
Gasstromungen ja nicht durchdringen kénnen. Es bildet sich dann nahe bei
diesem Radius ein etwas dichterer Rand, siehe auch Abbildung 6.6.

Ob die Akkretionsscheibe einer Kataklysmischen Variablen exzentrisch
werden und somit Superhumps entwickeln kann, hingt vom Verhéltnis der
beiden obengenannten Radien ab. Ab einem Massenverhéltnis von g < 0.25
liegt der 3:1-Resonanzradius innerhalb des Radius des letzten nichtiiber-
schneidenden Orbits und die Entwicklung von Superhumps ist somit prinzi-
piell moglich. In Wirklichkeit treten Superhumps auch schon bei Systemen
mit weniger extremen Massenverhéltnis auf, etwa ab ¢ < 0.3. Das 148t sich
dadurch erkldren, daf3 der kritische Radius des letzten nichtiiberschneiden-
den Orbits fiir nichtwechselwirkende Testteilchen gilt. In einer realen Ak-
kretionsscheibe treiben Druckkrifte das radiale Wachstum etwas iiber den
kritischen Radius hinaus an.

SPH-Simulationen von Superhumps in verschiedenen SU UMa-Systemen
bestatigen das Modell einer exzentrischen, prézedierenden Scheibe sehr gut
(Kunze 1996, Kunze, Speith & Riffert 1997).

5.1.4 WZ Sge-Sterne (TOADs)

Man kann die SU UMa-Sterne noch weiter unterteilen. Manche Autoren
fithren als eigene Klasse die ER UMa-Sterne ein, das sind SU UMa-Sterne
mit extrem kurzen Superzyklen. Sie haben alle 19 bis 46 Tage einen Su-
perausbruch. Das 148t sich aber sehr schliissig mit einer hoheren Massen-
transferrate erkldren. Mehr Sinn macht es, die WZ Sge-Sterne von den SU
UMa-Sternen zu unterscheiden. Man nennt sie auch TOADs (Tremendous
Outburst Amplitude Dwarf Novae, engl. toad = Kréte). Der prominente-
ste Vertreter dieser Klasse ist WZ Sge. Daneben gehdren noch WX Cet,
SW UMa und HV Vir in diese Gruppe. Sie gehoren nicht nur durch das
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Ausbruchsverhalten, sondern auch hinsichtlich der kiirzesten Bahnperioden
von nur ca. 75 bis 83.5min zu den extremen Zwergnovae. WZ Sge bricht
nur etwa alle 32 Jahre aus, dann aber immer als Superausbruch, die Aus-
bruchsamplitude betrigt 8 mag. Die TOADs sind jedoch im Superausbruch
nicht heller als SU UMa-Sterne, ihre Helligkeit in der Ruhephase ist sehr
gering. Die lange Ruhephase sowie das Fehlen normaler Ausbriiche deuten
darauf hin, dal die Massentransferrate vom Sekundé&rstern sehr klein ist.
Auflerdem mufl auch die Viskositiat in der Ruhephase sehr viel kleiner sein
als bei den anderen Zwergnovae, da sich sonst nicht so viel Masse in der
Scheibe ansammeln kann, wie wihrend des Ausbruchs akkretiert wird. Ei-
ne andere Erklarungsmoglichkeit der geringen Helligkeit ist der Einflufl des
Magnetfelds des sehr schnell rotierenden Weilen Zwergs. Im Falle von WZ
Sge betrigt die Spinperiode nur 28 Sekunden. Ein gegen die Rotationsachse
gekipptes Dipolfeld des Weilen Zwerges kann moglicherweise einen Teil des
iiberstromenden Gases aus dem System herausschleudern oder zumindest
aus der Ndhe des Weiflen Zwerges fernhalten, so daf3 in der inneren Scheibe
nie die nétige Dichte fiir das Einsetzen der thermischen Instabilitédt erreicht
wird. Ein (Super)ausbruch entsteht durch eine Phase erh6hten Massentrans-
fers, wobei der Akkretionsstrom die Magnetosphére soweit zusammendriickt,
daf} die Scheibe die Sternoberfldche erreicht. Die nun einsetzende thermische
Instabilitdt treibt den dufleren Scheibenrand nach auflen, so dafl die Gezei-
teninstabilitdt einsetzt. Simulationen zu dieser Theorie werden in Kapitel 8
prasentiert.

5.2 Novae, Wiederkehrende Novae und Nova-
Ahnliche

In diesem Abschnitt stelle ich noch die Charakteristika der anderen Klassen
der nicht-magnetischen Kataklysmischen Variablen vor. Im Gegensatz zu
den Zwergnovae, bei denen die Akkretionsscheibe der Ort des Ausbruchs ist,
ist der Ursprung von Novaausbriichen die Oberfliche des Weiflen Zwerges.
Wenn der im Laufe der Zeit akkretierte Wasserstoff eine kritische Dichte
iiberschreitet, kommt es zu einer thermonuklearen Kettenreaktion, was als
Ausbruch mit einer Helligkeitssteigerung von 6 bis 19 mag zu beobachten
ist. Hierbei ist die maximale Helligkeit mit der Abklingrate des Ausbruchs
korreliert. Die hellsten Novae sind die schnellsten, bei den weniger hellen,
langsamen Novae konnen die Ausbriiche Jahre dauern. Definitionsgemafl
werden Novae mit nur einem beobachteten Ausbruch als Klassische Novae



H& KAPITEL 5. SYMBIOTISCHE DOPPELSTERNE

bezeichnet, solche mit mehreren beobachteten Ausbriichen als Wiederkeh-
rende Novae, wobei im ersteren Fall die Ausbriiche vermutlich im Abstand
von einigen tausend Jahren erfolgen. Die Ausbriiche von Wiederkehrenden
Novae kann man von Zwergnovaausbriichen spektroskopisch dadurch unter-
scheiden, dafl im ersteren Fall eine Hiille mit erheblicher Geschwindigkeit
abgestoflen wird. Die meisten Kataklysmischen Variablen werden im Laufe
der Zeit zu Novae. Nach dem Abklingen der thermonuklearen Reaktion ist
der Weifle Zwerg so heifl, dafl der von ihm angestrahlte Sekundérstern aus
dem thermischen Gleichgewicht gebracht wird und die Massentransferrate
teilweise iiber Jahrzente hin stark erhoht ist.

Nova-Ahnliche Systeme umfassen all diejenigen Kataklysmischen Varia-
blen, die keine Ausbriiche zeigen (eigentlich ein Widerspruch in sich). Dar-
unter fallen die eben erwihnten Post-Novae, wo die Massentransferrate so
hoch ist, daf sie sozusagen stédndig im Ausbruch sind, sowie die ,, Anti-Zwerg-
novae“ oder VY Scl-Sterne, die ebenfalls hohe Massentransferraten besitzen
und nur gelegentlich kurz in der Helligkeit absinken, vermutlich durch eine
plotzliche Verringerung des Massenstroms vom Sekundérstern.

Zu den Nova-Ahnlichen werden gew6hnlich auch die magnetischen Kata-
klysmischen Variablen gezéhlt. Bei ihnen geht die Akkretion auf den Wei-
Ben Zwerg nicht durch eine Scheibe vonstatten. Sie werden gesondert im
iibernéchsten Abschnitt behandelt.

5.3 Nicht-magnetische CVs im P,.,-M-Dia-
gramm

Die verschiedenen Klassen von nicht-magnetischen Kataklysmischen Varia-
blen lassen sich in einer einheitlichen Theorie unterbringen (Osaki 1996).
Danach entscheiden hauptsichlich zwei Parameter {iber die Zugehorigkeit
zu einer bestimmten Klasse, die Bahnperiode und die Massentransferrate.
Je nach deren Grofle ist die Akkretionsscheibe eines Systems einer Gezeiten-
bzw. einer thermischen Instabilitdt unterworfen. Eigentlich ist das Massen-
verhéltnis und nicht die Bahnperiode der entscheidende Parameter, es ist
aber mit der Bahnperiode korreliert. Trigt man die Daten der Kataklysmi-
schen Variablen in ein P,,,-M-Diagramm ein (Abbildung 5.5), so ergibt sich
folgendes Schema. Systeme links der Periodenliicke, also mit P, < 2h, ha-
ben ein extremes Massenverhéltnis ¢ < 0.25 und unterliegen somit der Gezei-
teninstabilitdt, wohingegen Systeme rechts der Periodenliicke mit P, > 3h
stabil gegeniiber den Gezeitenkriften des Sekundérsterns sind. Beziiglich
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Abb. 5.5: Nicht-magnetische Kataklysmische Variable im P.y,-M-
Diagramm. Aus Osaki (1996). Dieses schematische Diagramm versucht
das unterschiedliche Ausbruchsverhalten der nicht-magnetischen Kataklys-
mischen Variablen in einem einheitlichen Modell darzustellen. Systeme mit
Bahnperioden FP,;;, < 2h haben alle ein hohes Massenverhéltnis ¢ < 0.25
und unterliegen einer Gezeiteninstabilitdt, die zur Ausbildung von Super-
humps fithrt. Systeme mit P, > 3h haben ein weniger extremes Mas-
senverhéltnis und sind stabil gegeniiber Gezeitenwechselwirkungen. Es gibt
fast keine Systeme mit Bahnperioden in der , Periodenliicke“ zwischen 2
und 3h. Systeme oberhalb der schrigen gestrichelten Linie haben so grofle
Massentransferraten, dafl die Scheiben thermisch stabil sind (sie sind sozu-
sagen immer im Ausbruch), die Systeme, die sich unterhalb der kritischen
M-Linie befinden, unterliegen der thermischen Instabilitét des Scheibenin-
stabilitdtsmodells. Die Z Cam-Sterne (ZC) liegen gerade bei der kritischen
Massentransferrate, die U Gem-Sterne (UG) darunter. Nova-Ahnliche (NL),
wie die VY Scl-Sterne sind sowohl thermisch als auch gezeitenstabil. Es gibt
allerdings auch Beispiele von Nova-Ahnlichen mit Superhumps und Nova-
Ahnliche, die wihrend der Ruhephasen Zwergnovaausbriiche haben. Diese
Gruppe ist also in Wirklichkeit etwas weiter gefafit als in dieser Abbildung.
Die ,,Permanenten Superhumper“ (PS) sind meist Novaiiberreste mit sehr
hoher Massentransferrate. Sie sind thermisch stabil, aber gezeiteninstabil.
ER UMa-Sterne (ER) sind SU UMa-Sterne mit sehr kurzer Wiederkehrzeit,
die SU UMa-Sterne (SU) haben eine kleinere Massentransferrate. Die WZ
Sge-Sterne (WZ) liegen am unteren Ende der Massentransferraten und der
Bahnperioden.
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der Massentransferrate verlauft die Trennungslinie schriag ansteigend. Syste-
me mit einer Massentransferrate unterhalb dieser kritischen Linie sind ther-
misch instabil, haben also Zwergnovaausbriiche. Ist M groB genug, so sind
die Scheiben stabil und befinden sich immer auf dem oberen Ast der S-
Kurve (Abschnitt 4.4). Die Zuordnung der einzelnen Klassen wird in der
Bildunterschrift von Abbildung 5.5 besprochen. Dieses einheitliche Bild der
verschiedenen Kataklysmischen Variablen ist ein grofler Erfolg des Scheiben-
instabilitdtsmodells.

5.4 Magnetische Systeme

Vermutlich spielen Magnetfelder bei praktisch allen Kataklysmischen Varia-
blen eine wichtige Rolle. So kann man davon ausgehen, daf die Sekundérster-
ne aufgrund ihres Magnetfelds Sternflecken haben, so dafl der Massenstrom
iiber den L;-Punkt variiert, wenn sich ein gerade ein (kiihler) Sternfleck
dariiber schiebt. Der Ursprung der turbulenten Viskositdt in der Scheibe
kann mit Magnetfeldern zusammenhéngen. Balbus & Hawley (1991) ent-
deckten, dafl eine schwach magnetisierte Scheibe einer Scherinstabilitat un-
terliegt, die zu Turbulenz fithrt. Die Magnetfelder in der Scheibe, die dazu
notig sind, konnen mit dem Gasstrom durch die L;-Region mitgerissen wer-
den.

In manchen Kataklysmischen Variablen ist jedoch das Magnetfeld des
Weiflen Zwergs so stark, dafl die Ausbildung einer Akkretionsscheibe ganz
oder teilweise verhindert wird. Diese Systeme teilen sich in zwei Gruppen
auf, Polare und Intermediire Polare.

Bei den Polaren, auch AM Her-Sterne genannt, besitzt der Weifle Zwerg
ein derart starkes Magnetfeld, dafl er gebunden rotiert. Der Name ,,Polare“
stammt von dem zirkular und linear polarisierten Licht, dessen Grad an Po-
larisation mit der Bahnperiode variiert. Die aus der Polarisation abgeleitete
Magnetfeldstirke ist im Falle von AM Her 40 MG. So ein starkes Feld kann
nur der Primérstern besitzen. Daraus ergibt sich folgendes Modell fiir die
Akkretion auf den Weiflen Zwerg. Der Akkretionsstrom vom L-Punkt fallt
auf einer ballistischen Bahn in das Roche-Volumen des Primérsterns, bis sich
ein Gleichgewicht einstellt zwischen dem Staudruck (engl. ram pressure) des
Gases pram = ov?/2 und dem magnetischen Druck ppa, = B?/8m, den das
Magnetfeld auf das Plasma ausiibt. In dieser Stagnationsregion wird der bal-
listische Fall abgebremst, das Gas stromt dann entlang der Magnetfeldlinien
zu einem oder beiden magnetischen Polen des Weiflen Zwerges.
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Die Intermedidren Polare haben Primérsterne mit schwécheren Feldern,
so dafl der Weifle Zwerg nicht zu gebundener Rotation gezwungen ist. Auch
ist die Magnetosphére hier kleiner als der Zirkularisationsradius, so daf sich
zumindest teilweise eine Akkretionsscheibe ausbilden kann. Jedoch ist das
Magnetfeld des Weiflen Zwerges stark genug, um &hnlich wie bei den Pola-
ren die Akkretion auf die Oberfliche entlang der Magnetfeldlinien auf die
Magnetpole zu biindeln.

Abschlieflend sei nochmals bemerkt, dafl alle Kataklysmischen Variablen
frither oder spéter als Nova ausbrechen werden. Im Falle des AM Her-Sterns
V1500 Cyg wurde dies tatsdchlich als Nova Cygni 1975 beobachtet.

5.5 AM CVn-Sterne

Die AM Canum Venaticorum-Sterne bilden eine weitere Gruppe massetrans-
ferierender enger Doppelsterne. Manchmal werden sie als Extremfall zu den
Kataklysmischen Variablen dazugerechnet, manchmal auch als eigene Art
gefiihrt, die Ahnlichkeiten zu den CVs zeigt.

Wie dem auch sei, in jedem Fall ist der Akkretor ein Weifler Zwerg. Die
Sekundéarsterne von Kataklysmischen Variablen sind Hauptreihensterne, bei
den AM CVn-Sternen sind auch die Sekundérsterne entartet, zumindest die
Kerne. Bisher sind 6 solche Systeme bekannt. Thre charakteristischen Merk-
male sind photometrische Variationen auf sehr kurzen Zeitskalen von 1000
bis 3000 Sekunden sowie reine Heliumspektren ohne Anzeichen von Was-
serstoff. Die Natur der AM CVn-Sterne war lange ein Rétsel. Warner
(1972) und Warner & Robinson (1972) fanden Flackern in AM CVn und
CP Com, ein Zeichen von Materietransfer in engen Bindrsystemen. Die AM
CVn Sterne bestehen aus zwei Helium-Weiflen Zwergen, wobei die leichtere
Komponente ihr Roche-Volumen ausfiillt (Warner 1995b). Daher riihren die
extrem kurzen Bahnperioden von teilweise unter 20 min. Wie bei normalen
Kataklysmischen Variablen kommt es zu einem Materiestrom iiber den in-
neren Lagrange-Punkt, so dafl sich eine Helium-Akkretionsscheibe um den
Primérstern ausbildet. Tsugawa und Osaki (1997) haben gezeigt, dafl solche
Heliumscheiben einer thermischen Instabilitdt unterworfen sind, analog zu
den Scheiben in Zwergnovae. Im Maximum zeigen die Spektren der Syste-
me breite Hel Linien in Absorption, im Minimum in Emission, was einer
heiflen, optisch dicken, bzw. einer kiihlen, optisch diinnen Akkretionsscheibe
entspricht.

Je nach Bahnperiode, Massenverhiltnis und Massentransferrate bilden
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die AM CVn-Sterne die Heliumvariante der entsprechenden Klasse der Ka-
taklysmischen Variablen. AM CVn und HP Lib (EC 15330-1403) besitzen
die kiirzesten Bahnperioden und wurden immer in einem Zustand grofler
Helligkeit beobachtet. Sie entsprechen CVs mit hoher Massentransferrrate,
die stdndig im Ausbruch sind, etwa Novaiiberresten, wo der Sekundérstern
durch Einstrahlung des heiflen Weiflen Zwergs stark aufgeheizt wird. Bei
GP Com sind keine Ausbriiche beobachtet worden, die Massentransferrate
scheint dafiir zu klein zu sein. Die drei anderen Mitglieder dieser Gruppe, CR
Boo, V803 Cen und CP Eri, zeigen grofle irreguldre Helligkeitsschwankun-
gen. CR Boo zeigt Superhumps wéhrend der hellen Phasen und hat kurze
Ausbriiche, wenn die Helligkeit klein ist. Dieses System #hnelt einem ER
UMa-Stern. Die anderen beiden Sterne #hneln den VY Scl-Sternen (Anti-
Zwergnovae), die gelegentlich ein Absinken der Helligkeit zeigen, wahrschein-
lich verursacht durch eine verminderte Massentransferrate vom Sekundé&rs-
tern.

Durch Hochgeschwindigkeitsphotometrie wurden vielfiltige Periodizitaten
entdeckt, besonders bei AM CVn selbst. Als Bahnperiode wurde das sehr
stabile, wenn auch schwache Signal bei 1029 Sekunden identifiziert (Solheim
et al. 1991). Das meist stérkste Signal bei 1051 Sekunden (Ostriker & Hes-
ser 1968) wird als Superhumpperiode einer prézedierenden, exzentrischen
Akkretionsscheibe interpretiert. Hinweise darauf sind das starke Auftreten
mindestens der 2. bis 5. harmonischen Frequenzen dieses Signals, was typisch
ist fiir Superhumper, sowie vor allem die Entdeckung einer Periodizitéit in
der Lichtkurve bei 13.38h (Patterson, Halpern & Shambrook 1993). Das
entspricht genau der Periode der Schwebung der Superhumpperiode und der
Bahnperiode und wurde auch bei SU UMa-Sternen im Superausbruch beob-
achtet. Anders als bei den SU UMa-Sternen ist hier die Massentransferrate
hoch genug, um die Akkretionsscheibe stéindig im Ausbruch zu halten. Das
Aquivalent zu AM CVn unter den Kataklysmischen Variablen ist ein System
wie CP Pup, der Uberrest der Nova Pup 1942, wo die photometrische Peri-
ode 8% linger ist als die Bahnperiode. Auch hier ist das System aufgrund
der hohen Massentransferrate sozusagen im Superausbruch gefangen. Simu-
lationen der Helium-Akkretionsscheiben von AM CVn und CR Boo finden
sich in Kapitel 7.
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5.6 Systeme mit einem Neutronenstern

Eine weitere Klasse von Sternen ist mit den Kataklysmischen Variablen ver-
wandt, die Low Mass X-ray Binaries, kurz LM XBs. Hier besitzt ein symbio-
tisches Doppelsternsystem statt eines Weiflen Zwergs einen Neutronenstern
als Priméarstern. Wie der Name schon andeutet, treten diese Systeme vor
allem als Rontgenquellen in Erscheinung. Genau wie bei den Kataklysmi-
schen Variablen ist hier der Sekundirstern massearm und trégt wenig zur
Helligkeit im Optischen bei. Bei den LMXBs ist es sogar eher ein Problem,
den Sekundérstern iiberhaupt zu beobachten.

Naiv konnte man annehmen, dafl auch bei den LMXBs im Optischen die
Scheibe dominiert und die Struktur der Akkretionsscheibe dhnlich zu der
bei den Kataklysmischen ist. Jedoch sind die LMXBs im Optischen etwa
100 mal heller, so daf sicherlich andere Effekte eine wesentliche Rolle spie-
len. Bei der Akkretion auf die Neutronenstenoberfliche wird sehr viel harte
Rontgenstahlung frei, die in der Akkretionsscheibe reprozessiert wird und die
Struktur der Scheibe stark beeinflufit. Fiir unsere Untersuchung ist jedoch
nur ein Aspekt der LMXBs wesentlich, ndmlich daf3 viele dieser Systeme,
die wir unter einer hohen Inklination sehen, in ihren Rontgenspektren bei
bestimmten Bahnphasen sog. Absorptionsdips (engl. dip = Senke) zeigen.
Sie werden daher auch ,X-ray dipper® genannt. Auch manche Zwergnovae,
etwa U Gem, zeigen solche Dips im UV. Die Inklination der Systeme, die
solch ein Verhalten zeigen, 143t darauf schlieflen, dafl sich absorbierendes
Material einige Skalenhdhen iiber der Scheibenoberfliche befinden mufl. Da
die Absorptionsdips etwa bei Bahnphase 0.7 auftreten, also etwas Strom-
abwérts vom Bright Spot aus gesehen, kénnte es sich um Material aus dem
Akkretionsstrom handeln, das durch die Wechselwirkung mit dem Scheiben-
rand vertikal abgelenkt wurde. Dieses Phinomen ist der Ausgangspunkt der
Simulationen der Strom-Scheibe-Wechselwirkung, die im néichsten Kapitel
prisentiert werden.
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Kapitel 6

Simulationen der Strom-
Scheibe- Wechselwirkung

Bei den Zwergnovae dominiert oft die Akkretionsscheibe die optische Licht-
kurve. Bei manchen Systemen ist die Region, in der der einfallende Gas-
strom vom Sekundérstern auf den Rand der Scheibe trifft, sogar heller als
die Scheibe, zumindest im Ruhezustand. Sowohl der Akkretionsstrom als
auch der Rand der Scheibe stellen hochgradige Uberschallstrémungen dar,
daher erwartet man, daf sich zwei Schockfronten in der Auftreffzone bilden.

Bei vielen Zwergnovae hoher Inklination kann diese Region, die ,,Bright
Spot“ genannt wird (frither war die Bezeichung ,,Hot Spot“ gebrduchlich,
die Region ist aber im Vergleich zum Inneren der Scheibe nicht heif), als
,Bahnhump® (dt. Hocker) kurz vor der Bedeckung des Weiflen Zwerges in
der Lichtkurve beobachtet werden, sieche Abbildung 6.1.

Mittels Bedeckungsanalyse und Eclipse Mapping-Methoden wurden der
Ort und die Grofe des Bright Spot fiir verschiedene Systeme gefunden, siehe
Warner (1995a, Kapitel 2.6.5). Im allgemeinen stellt sich der Bright Spot
als eine ldngliche Region entlang des Scheibenrandes dar. Seine Winkelaus-
dehnung betrégt zwischen 7°und 40°, je nach System und augenblicklichem
Zustand. Cook & Warner (1984) schlossen aus Bedeckungsprofilen von Z
Cha, daf3 der Bright Spot bis ins Innere der Scheibe reicht und daher durch
einen Scheibeniiberstrom verursacht werden muf3.

Aus dem groflen Bereich, in dem die Gréfe, der Ort und die Intensitét des
Bright Spot variieren, kann man bereits schliefen, dafl die zugrundeliegende
Physik recht komplex sein wird und nur durch numerische Simulationen

65
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1, (mly)

Binary Phase

Abb. 6.1: Die Bahnlichtkurve der doppelbedeckenden Zwergnova Z Cha.
Die Bedeckung ist zweistufig, sowohl der Weifle Zwerg als auch der Bright
Spot sowie zumindest die inneren Teile der Akkretionsscheibe verschwinden
wahrend des Bahnumlaufs hinter dem Sekundérstern. Besonders schon aus-
gepragt ist in diesem System der Bahnhump kurz vor der Bedeckung. Dieses
Licht stammt vom Bright Spot. Aus Wood et al. (1986).

angegangen werden kann. In direktem Zusammenhang mit dem Bright Spot
steht die Frage, wie viel des einfallenden Gasstroms am Rand der Scheibe
gestoppt wird und im &ufleren Bereich der Scheibe verbleibt, und ob und
wieviel Materie des Stroms iiber und unter der Scheibenebene direkt zu
inneren Bereichen der Scheibe flielen kann.

Von Beobachterseite her gibt es mehrere Hinweise, dafl der Scheibeniiber-
strom in Kataklysmischen Variablen und Low Mass X-ray Binaries tatséchlich
eine Rolle spielt.

In Kataklysmischen Variablen zeigt sich der Akkretionsstrom direkt durch
seine Geschwindigkeit in Dopplerkarten und phasenaufgelosten Spektren.
Beispiele finden sich in Lubow (1989), Shafter, Hessman & Zhang (1988) oder
Hellier & Robinson (1994). Auflerdem kann man in vielen Kataklysmischen
Variablen und LMXBs sogenannte Absorptionsdips bei Bahnphase 0.7 im
Rontgen- und UV Bereich beobachten. Manche Systeme zeigen noch einen
weiteren, flacheren Dip bei Bahnphase 0.2. Die Dips bei 0.7 kénnen durch
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tiberstromendes Gas aus dem Akkretionsstrom verursacht werden, falls das
Material eine Hohe von einigen Skalenh6hen iiber der Scheibenoberflache er-
reicht, nachdem es den Schock am Bright Spot durchlaufen hat. Fiir den
zweiten Dip bei Phase 0.2 gibt es bisher kein {iberzeugendes Modell. In
Abbildung 6.2 sieht man Beispiele von Absorptionsdips in einigen LMXBs,
Intermedisren Polaren und Zwergnovae.

Die Hydrodynamik des einfallenden Gasstroms wurde von Lubow & Shu
(1975, 1976) sehr detailliert beschrieben. Sobald die Massentransferrate
vom Sekundérstern bekannt ist, kann man zusammen mit den Sternmas-
sen und der Bahnperiode die Trajektorie des Gasstroms bestimmen, ebenso
die Zentraldichte des Stroms sowie die horizontale und die vertikale Ska-
lenhohe. Lubow & Shu (1976) waren die ersten, die auf die Mglichkeit eines
Strom-Scheibe-Uberstroms hingewiesen haben. Livio et al. (1986) fithrten
dreidimensionale Simulationen des Strom-Scheibe-Uberstroms mittels einer
Particle-In-Cell-Methode mit eher geringer rdumlicher Auflésung und stark
vereinfachter Physik durch. Sie fanden, da ein Uberstrom in Abhéingigkeit
von der Scherviskositét auftritt.

Armitage & Livio (1996, 1998) machten hydrodynamische Simulationen
der Strom-Scheibe-Wechselwirkung sowohl mit einem SPH-Code als auch
mit einem gitterbasierten Code. Die SPH-Simulationen, die mit einer iso-
thermen Zustandsgleichung durchgefiihrt wurden, liefern einen starken Uber-
strom von einfallendem Material iiber die Scheibe. Dieser Uberstrom kénnte
die Absorptionsdips bei Bahnphase 0.7 erklidren. Sie finden jedoch keinerlei
Absorption bei Bahnphase 0.2. Die spéteren gitterbasierten Simulationen
sind auf eine kleine Region um den Bright Spot herum beschrinkt. Die
Uberstromrate hiingt stark von der Effizienz der Kiihlung des schockgeheiz-
ten Gases ab. Bei effizienter Kiihlung kann ein Teil des Stroms auf ballisti-
schen Bahnen zum Inneren der Scheibe flielen, wohingegen bei ineffizienter
Kiihlung ein mehr explosionsartiges Verhalten des Stroms am Auftreffpunkt
mit der Scheibe beobachtet wird, so dafl sich danach kein eindeutiger Strahl
mehr ausmachen 148t. Das Gas expandiert vielmehr in alle Richtungen nach
dem Aufprall.

Hessman (1999) benutzte vertikale Scheibenstrukturen aus a-Scheiben-
codes und Stromstrukturen nach Lubow & Shu (1976), um die relativen Ska-
lenhéhen von Strom und Scheibe in verschiedenen Systemen abzuschétzen.
Er fand, dafl der Anteil des iiberstromenden Materials stark vom thermi-
schen Zustand der Scheibe abhéngt, mehr als von der Bahnperiode oder der
Viskositit. Kalte, optisch dicke Scheiben im Ruhezustand kénnen Uber-
stromraten von bis zu 10 Prozent haben.
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Abb. 6.2: Uber die Bahnphase gefaltete Rontgenlichtkurven der Low-Mass
X-ray Binaries XBT 0748-676 und XB 1916-053, der Zwergnova U Gem sowie
der Intermedidren Polare FO Aqr, EX Hya, BG CMi und AO Psc. Man sieht
die Rontgenabsorptionsdips um Bahnphase 0.7 sowie einen zweiten Dip um
Phase 0.1 ... 0.2in FO Aqr und XB 1916-053. Aus Hellier, Garlick & Mason
(1993).
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Was bisher noch nicht gemacht wurde, sind numerische Simulationen
der Strom-Scheibe-Wechselwirkung mit einer grofien rdumlichen Auflésung,
sowie Simulationen, die das weitere Schicksal des geschockten Gases nach
dem Aufprall untersuchen. Dazu ist es nétig, im vollen Roche-Potential zu
simulieren. Was ebenfalls noch nicht gemacht wurde, sind Simulationen,
die einen groflen Bereich an Bahnperioden, Massenverhéltnissen und Mas-
seniiberstromraten abdecken. Diese Liicke soll hiermit geschlossen werden.

6.1 Der Uberstrom iiber den inneren Lagran-
ge-Punkt

Leider ist es nicht moglich, den durch den inneren Lagrange-Punkt treten-
den Akkretionsstrom selbstkonsistent zu modellieren. Um den Massenverlust
des Sekundarsterns richtig zu simulieren, wére es notig, den gesamten Se-
kundérstern aus SPH-Teilchen unter Beriicksichtigung der Eigengravitation
sowie der Gezeitenkrifte des Primérsterns aufzubauen. Die hierbei fiir eine
geniigend grofle Auflésung nétige Teilchenzahl ist sehr hoch.

Stattdessen benutze ich die theoretischen Ergebnisse von Lubow & Shu
(1975, 1976). In ihrem ersten Artikel stellen sie ein semianalytisches Modell
des Massenverlustmechanismus des Sekundérsterns vor. Dabei wird eine iso-
therme Stromung vorausgesetzt. Im zweiten Artikel wird die vertikale Struk-
tur des Stroms untersucht. Lubow & Shu finden, dafl der Strom aufgrund der
Tragheit des Gases nicht schnell genug auf die Verdnderung der Gravitation
reagieren kann, wihrend das Gas in das Roche-Volumen des Primérsterns
fallt. Es herrscht daher kein hydrostatisches Gleichgewicht im Strom, so-
wohl die Skalenhohe als auch die Skalenbreite des Stroms iibertreffen ihre
hydrostatischen Werte. Hessman (1999) stellt analytische Naherungen an die
Ergebnisse von Lubow & Shu vor, die ich benutze, um den Akkretionsstrom
in den Simulationen nachzubilden.

Die grundlegenden Parameter fiir den Akkretionsstrom sind das Massen-
verhéltnis des Systems!, ¢ = My /My, und der Skalenparameter

Cgs (TQ)
e=—4q (6.1)
Die Grofle € ist das Verhéltnis der isothermen Schallgeschwindigkeit an der
Oberflache des Sekundéarsterns und der Bahngeschwindigkeit af) des Sy-
stems, wobei a der Sternabstand und €2 die Winkelgeschwindigkeit ist.

In der Literatur wird das Massenverhiltnis genausooft andersherum definiert.
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Ich benutze die folgenden Ndherungen (Hessman 1999) fiir die vertikale
(Hy) und horizontale (W) Skalenhthe des Stroms:

H (R,q,a) = hi(R/a)-hs2(q)-ae (6.2)
WS(R7 q, a’) ~ o wy (R/CI,) ) w2(Q> ac
mit den Polynomn&herungen
2
hi(R/a) = 0.06+ 3.17E —2.90 (E) (6.4)
a a
R R\?
wi(R/a) = 0.084+ 3.095 — 3.08 (E) (6.5)
fiir A1 und wy, und den Exponentialndherungen
hg — q—O.ll (66)
wy = q—0.15’ (67)

wobei R den Abstand zum Weiflen Zwerg darstellt. Diese Ndherungen gelten
fiir 0.05 < ¢ < 0.5. Die Massenverhéltnisse der Systeme, die ich fiir die
Simulationen benutze, passen gut in diesen Bereich.

Der Akkretionsstrom wird folgendermaflen aufgesetzt: Die Massentrans-
ferrate und die Zahl der eingefiitterten Teilchen je Umlauf sind Eingabe-
parameter, die Teilchenmasse wird daraus bestimmt. Wenn man naiv die
Teilchen mit zufélliger thermischer Geschwindigkeit am L;-Punkt einsetzt,
so fallt etwa die Hélfte zuriick zum Sekundérstern. In Wirklichkeit stellt der
L;-Punkt eine Art Diise dar, so daf der Gasstrom beim Ubertritt Uberschall-
geschwindigkeit erreicht. Man kann die Teilchen also mit entsprechender Ge-
schwindigkeit in Richtung des Primérsterns einsetzen. Hier werden sie erst
ein biflchen stromabwirts eingesetzt, und zwar so dafl die Mitte des Stroms
auf der berechneten Einteilchentrajektorie liegt. Die Geschwindigkeit wird
entsprechend der Geschwindigkeit eines freifallenden Teilchens bestimmt, die
vertikalen und horizontalen Dichteprofile des Stroms sind gauflférmig, in
Ubereinstimmung mit den Gleichungen 6.2 und 6.3.

6.2 Der Aufbau der Akkretionsscheibe

Um eine verniinftige rdumliche Auflosung zu erhalten, sollte die Scheibe aus
mindestens 50000 Teilchen bestehen. Wenn man die Simulation einfach
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mit einer leeren Scheibe beginnt und dann wartet, bis sich eine Art quasi-
stationérer Zustand einstellt, braucht die Simulation viel zu lange, als daf
man irgendwelche Parameterstudien durchfiihren kénnte.

Dieses Problem kann umgangen werden, indem man eine Eigenschaft der
SPH-Methode ausnutzt. Man mufl sich vor Augen halten, dafl die SPH-
Teilchen ja tatséchlich Integrationspunkte des numerischen Verfahrens dar-
stellen und nicht direkt als Fluidteilchen zu interpretieren sind. Daher hat
man die Freiheit, eine gegebene SPH-Teilchenverteilung durch eine andere,
dquivalente zu ersetzen, die die gleiche physikalische Situation beschreibt —
immer in der Genauigkeit der Ordnung des Verfahrens, versteht sich. Ich
nutze diese Eigenschaft, indem die Simulation mit nur wenigen Teilchen mit
relativ grofler Smoothing Length gestartet wird. Nach etwa 100 Bahnperi-
oden stellt sich ein quasi-stationirer Zustand ein, in dem die Akkretionsrate
auf den Primérstern ungefidhr der Massentransferrate vom Sekundé&rstern
entspricht. Mit den von mir verwendeten Parametern enthélt die Scheibe
dann typischerweise etwa 5000 Teilchen. Auf einer schnellen Workstation
dauert es nur ein paar Tage, bis dieser Zustand erreicht ist.

Der Trick ist jetzt, dafl einfach eine bestimmte Anzahl von Datensétzen
von verschiedenen Zeitpunkten zu einem neuen Datensatz verschmolzen wer-
den. Die einzelnen Datensétze sollen zeitlich so eng beisammen liegen, daf
sie den gleichen Zustand der Scheibe beschreiben, jedoch soweit voneinander
entfernt, dafl die einzelnen Teilchenpositionen von Datensatz zu Datensatz
nicht mehr korreliert sind. Da die Strémung in der Scheibe durch die Kepler-
bewegung des Gases um den Weiflen Zwerg dominiert wird, ist ein schneller
Verlust von Teilchenkorrelationen sichergestellt. In der Praxis stellt sich
heraus, dafl Datensétze im Abstand von 1/10 Bahnperiode die Bedingungen
sehr gut erfiillen. Natiirlich mufl man die Massen der einzelnen Teilchen
entsprechend vermindern, so dafl die Gesamtmasse der Scheibe gleich bleibt.
Die Smoothing Length wird derart verkleinert, dafl die mittlere Anzahl der
Wechselwirkungspartner der Teilchen konstant bleibt, z. B. wird bei einer
Verzehnfachung der Teilchenzahl die Smoothing Length um den Faktor /10
(bei einer 3D-Simulation) verkleinert.

6.3 Die simulierten Systeme

Um einen groflen Bereich an Bahnperioden und Massenverhéltnissen abzu-
decken habe ich die Parameter verschiedener Systeme fiir die Simulationen
verwendet. In Tabelle 6.1 sind die Massen und Bahnperioden der Syste-



72 KAPITEL 6. SIMULATIONEN DER STROM-SCHEIBE-WECHSELWIRKUNG

Geometrie der Systeme

AM CVn

QY Car |
(O

DQ Her

Abb. 6.3: Die Geometrie der Sternsysteme, deren Parameter fiir die Simu-
lationen benutzt wurden. Gezeichnet sind die Roche-Volumina der Syste-
me, alle im gleichen Mafistab. Die Sekundérsterne, die ihr Roche-Volumen
ausfiillen, sind links. Die Schwerpunkte der Systeme liegen alle auf der ge-
strichelten Linie. Die Parameter der einzelnen Systeme sind in Tabelle 6.1
aufgefiihrt.
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Tabelle 6.1: Die physikalischen Parameter der in den Simulationen benutz-
ten Sterne. M; und Ms: Massen in Sonnenmassen. ¢: Massenverhéltnis
My /M;. Pap,: Bahnperiode in Sekunden. a: Abstand der Mittelpunkte der
Sterne voneinander in Sonnenradien. Siehe auch Abbildung 6.3.

Ml M2 q Porb a
AM CVn 1.0 0.15 0.15 1029  0.2298
OY Car 0.696 0.069 0.099 5454  0.6099
DQ Her 0.60 0.40 0.667 16416 1.39
IP Peg 1.15 0.67 0.583 13700 1.5024
U Gem 1.15 0.67 0.583 15280 1.68524

me aufgefiihrt, in Abbildung 6.3 kann man sich ein Bild von der Grofle der
Roche-Volumina der Systeme machen.

Der doppelt entartete, ultakurzperiodische Stern AM Canum Venati-
corum wird noch in Kapitel 7 ausfiihrlich behandelt. OY Carinae gehort
zur Klasse der SU UMa-Systeme, seine Bahnperiode liegt unterhalb der Pe-
riodenliicke zwischen zwei und drei Stunden. Aufgrund der hohen Inklina-
tion von etwa 83° werden sowohl der Bright Spot als auch der Weifle Zwerg
wahrend des Bahnumlaufs bedeckt, so daf3 sich die Geometrie und die Para-
meter dieses Systems sehr eng eingrenzen lassen. Sein Massenverhéltnis ist
1:10, was auch die Existenz von Superhumps wihrend der langen Ausbriiche
erklart. DQ Herculis ist ein Intermedidrer Polar mit einem Massenverhélt-
nis von 2:3 und einer Bahnperiode von 4 h 39 min. Sein Magnetfeld ist nicht
stark genug, um die Bildung einer Akkretionsscheibe vollsténdig zu verhin-
dern. IP Pegasi und U Geminorum sind gewdhnliche Zwergnovae mit relativ
langer Bahnperiode und einem Massenverhéltnis von etwa 1:2. Sie haben
hohere Massentransferraten als das kurzperiodische System OY Car.

6.4 Numerische Tests mit Teilchen unter-
schiedlicher Masse

Mit der hier vorgestellten Methode erhilt man schnell eine Akkretionsschei-
be mit praktisch beliebiger Teilchenzahl, die eine viskose Entwicklung von
100 Bahnperioden durchgemacht hat. Um die rdumliche Auflésung am Ort
des Bright Spot weiter zu erh6hen, und auch um den Scheibeniiberstrom
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zu einem gewissen Teil aufzulosen, werden in den Simulationen den Strom-
teilchen geringere Massen zugewiesen als den Scheibenteilchen, es werden
also bei gleicher Massentransferrate mehr Teilchen eingefiittert. Natiirlich
werden die ,,Stromteilchen“ nach einiger Zeit ein Teil der Akkretionsschei-
be. Der Begriff ,,Stromteilchen® soll hier und im folgenden diese Teilchen
geringer Masse bezeichnen. Es wurden Massenverhéltnisse von 1:10, 1:20
und 1:40 gegen Simulationen mit identischer Masse aller Teilchen getestet.
Obwohl die Auflésung des Scheibeniiberstroms im letzteren Fall nur sehr
gering ist, kann man durch die Mittelung mehrerer Zeitschritte zeigen, daf
die Menge und die Verteilung der iiberstromenden Materie in allen Féallen
iibereinstimmt. Ein Vergleich der Simulationen mit unterschiedlichen Mas-
senverhéltnissen der Strom- zu den Scheibenteilchen wird in Abbildung 6.4
gezeigt.

6.5 Kiinstliche und physikalische Viskositét

Die meisten SPH-Codes nutzen die eine oder andere Form der kiinstlichen
Viskositét, wie sie von Monaghan & Gingold (1983) eingefiihrt wurde, um
bei eindimensionalen Stoflrohrsimulationen zu verhindern, daf3 sich Teilchen
gegenseitig iberholen. Spéater wurde diese Viskositéat auf zwei und drei Di-
mensionen erweitert und auch zur Simulation von Scherviskositdt herange-
zogen. Die kiinstliche Viskositdt wirkt sich als zusétzlicher Druckterm in
der Bewegungsgleichung aus. Die kiinstliche Viskositat wirkt nur auf Teil-
chen, die sich einander annéhern. Sie besteht aus zwei Anteilen, wobei der
eine linear und der andere quadratisch in den Relativgeschwindigkeiten der
Teilchen ist. Eine detaillierte Beschreibung findet sich in Abschnitt 3.4. Die
Starke der kiinstlichen Viskositat wird durch zwei Parameter o und g3 fiir

den linearen bzw. den quadratischen Term beschrieben. Normalerweise wird
a = 1.0 und § = 2.0 gewihlt.

Tests mit verschiedenen Werten der Parameter haben gezeigt, dafl fiir
unsere Zwecke a = 0 und 3 = 2.0 geeignete Werte darstellen, sieche Abbil-
dung 6.5. Die meisten der folgenden Simulationen wurden mit diesen Werten
durchgefiihrt. Die ,,Standardwerte“ o = 1.0 und 8 = 2.0 liefern praktisch
die gleichen Ergebnisse. Es hat sich gezeigt, daf3 a keinen Einflufy darauf hat,
ob sich der Akkretionsstrom und der Scheibenrand gegenseitig durchdringen
oder nicht.
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Abb. 6.4: Simulationen mit verschiedenen Massenverhaltnissen der Strom-

zu den Scheibenteilchen.

Hierfiir wurde das System AM Canum Venati-

corum verwandt. Oben: mgs/mgq = 1:10 und 1:20, unten: 1:40. Zur besse-
ren Darstellung wurden nur Teilchen eingezeichnet, die wéhrend der letzten
Bahnperiode eingesetzt wurden. Der obere Teil der Bilder zeigt die Projekti-
on der Teilchenverteilung in die x-y-Ebene, der untere Teil die Projektion in
die x-z-Ebene. Die Form der Stromung und die relative Verteilung der Teil-
chen sind in allen drei Simulationen praktisch identisch. Das zeigt, daf diese
SPH-Simulationen mit doch recht groflen Massenunterschieden der Teilchen
iibereinstimmende Ergebnisse liefern.
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Abb. 6.5: Testsimulationen mit unterschiedlichen Werten der Koeffizienten
der kiinstlichen Viskositdat. Die ,,Standardwerte” sind o = 1.0 und 3 = 2.0,
so wie im untersten Bild. In den Bildern auf der linken Seite ist 8 = 0
gesetzt und a = 0.1 (Oben) bzw. a = 1.0 (Mitte). In den Bildern rechts
ist « = 0 und 8 = 0.2 (Oben) bzw. 8 = 2.0 (Mitte). Offensichtlich hat
der a-Term keinen Einfluf3 darauf, ob sich die Teilchenstréme durchdringen
oder nicht. Der entscheidende Parameter ist der des quadratischen Terms,
(. Hier reicht bereits 8 = 0.2 aus, um ein gegenseitiges Durchdringen der
Teilchenstrome fast zu unterbinden, bessere Ergebnisse werden jedoch mit
B = 2.0 erzielt. Die meisten der folgenden Simulationen wurden mit o = 0
und 3 = 2.0 durchgefiihrt.
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6.6 Eine Bemerkung zu 2D-Simulationen

Natiirlich ist es nicht moglich, den Strom-Scheibe-Uberstrom in zweidimen-
sionalen Simulationen zu untersuchen. Da es jedoch viele zweidimensionale
numerische Simulationen von Akkretionsscheiben in der Literatur gibt, die
sich nicht direkt mit dem Uberstrom beschéftigen, ist es sehr instruktiv, den
prinzipiellen Unterschied zwischen 2D und 3D einmal ndher zu betrachten.
In Abbildung 6.6 stelle ich die Ergebnisse einer solchen Simulation dar, unter
Verwendung der Systemparameter von DQ Herculis. Die Unterschiede tre-
ten sehr deutlich zu Tage. Erstens fallt auf, dafl die 3D-Scheibe etwas grofier
ist. Auflerdem erscheint sie senkrecht zur Systemachse etwas gestreckt. Das
ist ein Zeichen der Gezeitenwirkung des Sekundérsterns. Beide Akkretions-
scheiben zeigen dichte Strukturen am dufleren Rand, aber sie sind von unter-
schiedlicher Natur. Bei der 2D-Simulation wird Materie mit relativ kleinem
spezifischem Drehimpuls am Rand der Scheibe gestoppt und verbleibt dort,
was ein weiteres radiales Wachstum der Akkretionsscheibe wirksam verhin-
dert. Die Dichte wichst dort so stark an, dafl spiralférmige Dichtewellen
nach innen laufen. Bei der 3D-Scheibe hingegen wird das Wachstum der
Scheibe nicht durch den einfallenden Akkretionsstrom beschrinkt, sondern
durch den Gezeiteneinflufl des Sekundérsterns, der die dichte Struktur am
Scheibenrand verursacht. Dafl das tatsdchlich so ist, kann man sehen, wenn
man die Bilder auf der rechten Seite von Abbildung 6.6 betrachtet. Bei der
2D-Simulation werden die Teilchen aus dem Strom am Scheibenrand gefan-
gen. Das ist nicht weiter iiberraschend, da sie keine Mo6glichkeit haben, iiber
oder durch die Scheibe zu flieBen. Das Verhalten der Stromteilchen bei der
3D-Simulation ist v6llig anders. Der Strom trifft auf den Rand der Scheibe,
erfihrt einen Schock und wird vertikal und horizontal abgelenkt. Es lassen
sich drei unterschiedliche Bereiche des abgelenkten Stroms unterscheiden.
Ein Teil der Materie wird vom Rand der Scheibe mitgefiihrt, so wie im 2D-
Fall. Aber hier ist es nur ein kleiner Teil des gesamten Stroms. Der grofite
Teil scheint frei bis zum Inneren der Scheibe zu flielen, wo er sich schlie3lich
um den Zirkularisationsradius herum setzt und ab da die Keplerbewegung
der Scheibe mitmacht. Das ist natiirlich nur ein Projektionseffekt, in Wirk-
lichkeit flieft der Strom iiber und unter der Scheibe, wie man auf Bildern
sieht, in denen man auf die Kante der Scheibe blickt, z. B. Abbildung 6.11
oder 6.15. Der Strom wird beim Bright Spot vertikal abgelenkt und trifft die
Scheibenoberfliche wieder etwa bei Bahnphase 0.5, wo sich der Strom mit
der Scheibe zu vermischen beginnt. Schliefllich kann man noch einen dritten
Bereich des abgelenkten Stroms erkennen, ein diffuses Spray, das weder am
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2D simulation of DQ Her, all particles 2D simulation of DQ Her, stream particles
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Abb. 6.6: Vergleich von 2D- und 3D-Simulationen von DQ Herculis, ei-
nem Intermedidren Polar mit einem Massenverhéltnis von ¢ = 2:3. Obere
Reihe: 2D-Simulationen, untere Reihe: 3D-Simulationen. Auf der linken Sei-
te ist die Projektion aller Teilchenpositionen in die Bahnebene dargestellt,
wahrend rechts nur diejenigen Teilchen eingezeichnet sind, die wahrend des
letzten Bahnumlaufs iiberstromten. Wegen der unterschiedlichen Massen
der Strom- und der Scheibenteilchen (mg:mgq = 1:20) ist die Teilchenvertei-
lung hier kein Maf fiir die Dichteverteilung in der Scheibe. Die 2D-Scheibe
ist fast kreisrund, das einfallende Gas wird am Scheibenrand gestoppt und
mit dem Scheibenrand mitgefiihrt. Da dieses Material einen niedrigen spe-
zifischen Drehimpuls besitzt, wird dadurch das Wachstum der Akkretions-
scheibe begrenzt. Die 3D-Scheibe ist weiter entwickelt, da hier der grofite
Teil des Akkretionsstroms iiber die Scheibe zu kleineren Radien hin flief3t
und somit das radiale Wachstum der Scheibe im wesentlichen nur durch die
Gezeitenkrifte des Sekundérsterns begrenzt wird. Man sieht hier auch kei-
ne Spiralstrukturen, im Gegensatz zum 2D-Fall. Tatséchlich wurden auch
in Zwergnovae noch nie Spiralstrukturen in einer Scheibe im Ruhezustand
beobachtet.



6.7. DER EINFLUSS DER MASSENTRANSFERRATE 79

Rand gestoppt wurde noch zum Uberstrom gehért. Auch dieses Gas durch-
mischt sich schliellich mit der Scheibe, relativ gleichméfig iiber die ganze
Oberfléche.

6.7 Der Einflufl der Massentransferrate

Die Massentransferrate vom Sekundérstern zu bestimmen ist keine einfa-
che Aufgabe. Die Unsicherheit aus Abschitzungen aus Beobachtungen kann
leicht eine Gré8enordnung und mehr umfassen. Auflerdem weifl man aus Be-
obachtungen von Polaren, wo der Akkretionsstrom direkt auf die Magnetpole
des Weiflen Zwerges fliefit, dafl die Massentransferrate vom Sekundérstern
stark variabel ist.

Auf der anderen Seite ist das theoretische Verstindnis des Massentrans-
fers auch alles andere als perfekt. Es gibt eine untere Grenze fiir den Mas-
sentransfer, da die Bahn des Systems aufgrund von Gravitationswellenab-
strahlung und magnetischem Bremsen enger wird und man weif3, wie der Se-
kundérstern auf ldangere Frist auf eine Verkleinerung seines Roche-Volumens
reagiert. Andererseits ist das ein ldngerfristiger Prozel und man weify aus
Beobachtungen, dafl die Massentransferrate sich auf Zeitskalen von Tagen
und Wochen merklich dndern kann. Das heif3t, daf3 sich die tatséchliche
Massentransferrate stark von dem Wert, der sich aus der Gravitationswel-
lenabstrahlung ergibt, unterscheiden kann. Sie ist auf ldngere Sicht sicherlich
grofler.

Falls die Starke des Massentransfers einen starken Einflul auf dem Strom-
Scheiben-Uberstrom hat, ist es unter Umstéinden moglich, aus der Beobach-
tung des Uberstroms zusitzliche Informationen iiber die Massentransferra-
te zu gewinnen. Um den EinfluB der Massentransferrate zu untersuchen,
habe ich Simulationen mit Massentransferraten von 1071°, 10~ und 1078
Sonnenmassen pro Jahr durchgefiihrt. Hierfiir wurden die Parameter der
Systeme D(Q Her und TP Peg mit einer polytropen Zustandsgleichung mit
Polytropenindex v = 1.01, also fast isotherm, bzw. v = 1.1 verwendet.

Wenn man die simulierten Akkretionsscheiben von oben, also in der
Bahnebene, betrachtet, sehen sie sehr dhnlich aus. Der grofite Teil des ein-
fallenden Gases kann iiber die Scheibe stréomen. Das Bild dndert sich etwas,
wenn man die Scheiben von der Kante aus betrachtet. Im Falle von D(Q Her
mit fast isothermer Zustandsgleichung ist die radiale und die azimutale Ver-

teilung des iiberstromenden Gases fiir beide Massentransferraten praktisch
identisch (Abbildung 6.7). Da die Teilchen bei der Simulation mit hoher
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Abb. 6.7: DQ Her: Simulationen mit unterschiedlicher Massentransferrate.
Links: —My = 10~ Mgyr—!. Rechts: —M, = 10~8Mgyr—!. In der oberen
Reihe sind die Projektionen der Stromteilchenpositionen in die Bahnebene
dargestellt, in der mittleren Reihe die Projektionen der Stromteilchenpositio-
nen in die x-z- sowie die y-z-Ebene. In der unteren Reihe ist die Verteilung
der Stromteilchen, wie man sie vom Weiflen Zwerg aus sehen wiirde, darge-
stellt. Die beiden Simulationen sind praktisch nicht zu unterscheiden. Da die
Teilchen bei der Simulation mit hoherer Massentransferrate massiver sind,
sind jedoch tiefere Rontgenabsorptionsdips zu erwarten.
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Abb. 6.8: TP Peg: Simulationen mit unterschiedlicher Massentransferrate.
Links: —M, = 107 1°Moyr~!. Rechts: —M, = 1078 Mgyr~t. Anordnung
wie in Abbildung 6.7. Hier sind schon mehr Unterschiede zwischen den
Simulationen auszumachen. Die dickere Scheibe rechts entzieht dem Ak-
kretionsstrom soviel kinetische Energie, dafl keine zweite gasreiche Region
bei Bahnphase 0.2 entsteht. Das {iberstrémende Material verbleibt vielmehr
nach dem Wiederaufprall auf die Scheibenoberfliche in der Region um den
Zirkularisationsradius, daher die starke Ringbildung.
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Massenstromrate eine hohere Masse besitzen, wird bei gleicher Teilchenver-
teilung die Dichte des Gases iiber der Bahnebene entsprechend gréfler sein
und somit auch sein Absorptionsvermogen. Die Absorptionsdips sollten da-
her bei groflen Massentransferraten tiefer sein als bei kleinen. Wenn die
Scheibe so grof3 ist — die radiale Ausdehnung der Scheibe in der Bright Spot
Region ist etwa 55% des Abstands vom Weiflen Zwerg zum L;-Punkt — und
in einem diinnen, kalten Zustand, so erwarten wir Absorptionsdips nur fiir
Systeme mit einer Inklination von mehr als ~ 65° bei Bahnphasen zwischen
0.7 und 0.8. Wenn man sich vor Augen hélt, dafl sich die Massentransfer-
raten bei diesen Simulationen um eine Groflenordnung unterscheiden, so ist
die Ahnlichkeit im Verhalten des Stroms ein starker Indikator dafiir, dafl der
Scheibeniiberstrom in vielen verschiedenen Systemen eine grofle Rolle spielt.

Die Unterschiede im Verhalten des Scheibeniiberstroms sind bei den Si-
mulationen von IP Peg dramatischer (Abbildung 6.8). Das ist auch zu er-
warten, da hier die Massentransferraten um zwei Gréflenordnungen ausein-
anderliegen. Die Scheiben sehen von oben betrachtet sehr &hnlich aus. Die
Scheibe bei der Simulation mit hoher Massentransferrate ist deutlich dicker
als die Scheibe mit niedriger. Das schligt sich auch im Uberstrom nieder.
Im Falle der niedrigen Massentransferrate wird der Teil des Stroms, der
iiber die Scheibe strémt, nicht so stark vertikal abgelenkt wie im Falle ho-
her Massentransferrate. Wir erwarten in so einem Fall Absorptionsdips nur
fiir Systeme mit einer Inklination von mindestens 75°. Das iiberstromende
Gas prallt nochmals von der Scheibenoberfliche ab, nachdem es etwa bei
Bahnphase 0.5 nahe dem Zirkularisationsradius auftrifft. Auf diese Weise
entsteht eine zweite gasreiche Region oberhalb der Scheibe, die moglicher-
weise die Rontgenabsorptionsdips bei Bahnphase 0.2 erkldren kann, wie sie
in manchen Systemen beobachtet werden, z. B. in dem LMXB XB 1916-053
(Hellier, Garlick & Mason 1993). Das passiert jedoch nicht bei der Simula-
tion mit M = 10~8Mgyr~—!. Anscheinend entzieht die stiirkere Schockwech-
selwirkung mit der dichteren Scheibe am Auftreffpunkt dem Strom so viel
kinetische Energie, dafl das iiberstromende Gas nach dem Auftreffen auf die
Scheibenoberfliche bei Phase 0.5 in der Scheibe gefangen bleibt und sich mit
dem Scheibenmaterial aufgrund der ungeordneten Bewegung der Teilchen in
der Scheibe schnell vermischt. Andererseits erreicht das iiberstromende Gas
hier eine groflere Hohe iiber der Scheibenoberfliche, so dal man Rontgen-
absorptionsdips um Bahnphase 0.7 schon bei Systemen mit Inklinationen
ab 70°erwartet. Daraus kann man schlielen, dafl das Auftreten von starken
Rontgenabsorptionsdips bei Phase 0.7 zusammen mit der Abwesenheit eines
solchen Merkmals bei Phase 0.2 ein Zeichen einer hohen Massentransferrate
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sein kann.

6.8 Verschiedene thermische Zustinde der
Scheibe

Wie bereits erwahnt, wird in diesen Simulationen eine polytrope Zustands-
gleichung p < 07 verwendet. Ein Polytropenindex von v = 1.0 stellt ein iso-
thermes Gas dar, wobei die gesamte produzierte Warme sofort abgestrahlt
wird und nicht in die innere Energie des Gases eingeht. Ein Polytropen-
index von v = 5/3 hingegen (fiir ein einatomiges Gas) stellt den adiabati-
schen Fall dar, bei dem alle dissipierte Energie in innere Energie des Gases
umgewandelt wird. In meinen Simulationen benutze ich Polytropenindizes
von v = 1.01, 1.1, 1.2 und 5/3, in der Hoffnung, durch dieses Parameter-
spektrum einen geniigend groflen Bereich von thermischen Zustinden von
Akkretionsscheiben in Binérsystemen abzudecken. Mit diesen Polytropen-
indizes wurden Simulationen mit dem System IP Pegasi durchgefiihrt. Die
Akkretionsscheiben wurden 100 Bahnperioden lang simuliert, so daf} sie vis-
kos weit entwickelt sind und ihre maximale Grofle praktisch erreicht haben,
sieche Abbildung 6.9. Ein Zeichen fiir den ,reifen“ Entwicklungszustand der
Scheiben ist das Auftreten der zwei dichten Strukturen am Scheibenrand, die
daher riithren, dafl die Gezeitenkrafte vom Sekundérstern das weitere radiale
Wachstum verhindern. Da diese Strukturen auch fiir die Wechselwirkung
von Strom und Scheibe eine bedeutende Rolle spielen — sie bestimmen die
Form des Scheibenrandes — ist es tatsédchlich notwendig, diese Simulationen
im Roche-Potential durchzufiihren (was den Aufwand nicht unbetréchtlich
erhoht).

Diese Gezeitenstrukturen des Scheibenrandes werden mit steigendem Po-
lytropenindex « stérker (Abbildung 6.9). Das riihrt daher, daf§ die viskose
Entwicklung bei gréflerem v etwas schneller geht. Die Scheibe aus der fast
isothermen Simulation (y = 1.01) hat nach 100 Bahnperioden gerade erst
ihre maximale Grofle erreicht, wohingegen die Scheiben aus den anderen
Simulationen diesen Punkt schon friither erreichten, so da3 der Sekundéir-
stern seinen Gezeiteneinflul auf den Scheibenrand langer ausiiben konnte.
Die unterschiedliche Starke der Randstrukturen hat einen Einflufl auf die
Strom-Scheibe-Wechselwirkung und den Anteil des Strom-Scheiben-Uber-
stroms, siehe Abbildungen 6.10 und 6.11. Je grofler der Polytropenindex,
desto grofler ist der Anteil des Akkretionsstroms, der am Scheibenrand ge-
stoppt wird. Dementsprechend flieit bei kleinerem ~ relativ mehr Materie
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IP Peg, y=1.01, disk particles IP Peg, y= 1.1, disk particles
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Abb. 6.9: Simulationen von IP Pegasi mit unterschiedlichem Polytropenin-
dex 7. Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links: v = 1.2,
unten rechts: v = 5/3. Dargestellt ist jeweils die Projektion der Positionen
der Scheibenteilchen in die Bahnebene (z-y-Ebene). Ebenfalls eingezeich-
net sind der Roche-Lobe des Priméarsterns sowie ein Teil des Roche-Lobes
des Sekundérsterns. Die Akkretionsscheiben hier sind viskos voll entwickelt,
ein weiteres radiales Wachstum wird durch die Gezeitenkréfte des Sekundér-
sterns unterbunden. Die dichten Strukturen am Rand von allen vier Scheiben
werden durch die Gezeitenkréfte hervorgerufen, nicht durch den Akkretionss-
trom. Ein Vergleich mit Abbildung 6.13 zeigt, daf} diese Strukturen, wenn
auch weniger ausgepréigt, schon in einem fritheren Stadium des Scheiben-
wachstums auftreten.
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IP Peg, y=1.01, stream particles IP Peg, y = 1.1, stream particles
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Abb. 6.10: Simulationen von IP Pegasi mit unterschiedlichem Polytropen-
index . Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links: v = 1.2,
unten rechts: v = 5/3. Dargestellt ist die Projektion der Positionen der
Stromteilchen, die wihrend der letzten Bahnperiode durch den L;-Punkt
gestromt sind, in die Bahnebene des Systems (z-y-Ebene). Man kann deut-
lich erkennen, dafl ein Grof3teil des Akkretionsstroms nicht am Scheibenrand
gestoppt wird, sondern direkt zu kleineren Scheibenradien hin fliefit. Es bil-
det sich ein Ring von Teilchen um den Zirkularisationsradius herum. Da
die Stromteilchen eine kleinere Masse als die Scheibenteilchen haben, macht
sich diese Ringbildung in Wirklichkeit nicht so stark bemerkbar, wie es hier
den Anschein hat. Wé&hrend die diinne Scheibe der isothermen Simulation
fast gar keine Teilchen am Scheibenrand stoppen kann, so steigt der Anteil
der gestoppten Teilchen mit zunehmendem ~ an, umgekehrt sinkt entspre-
chend der Anteil der Teilchen, der sich um den Zirkularisationsradius herum
niederldfit. Doch auch im Rest der Scheibe befinden sich Teilchen aus dem
Akkretionsstrom. Zum Teil stammen sie aus einem diffusen Spray, der aus
Teilchen besteht, die in der Bright Spot-Region nur ein bifichen abgelenkt
werden und dann auf die Scheibenoberfliche regnen, und zum Teil aus Gas
aus dem Uberstrom, das nach dem Aufprall auf die Scheibenoberfliche bei
Bahnphase 0.5 nochmals abprallt und sich dann recht gleichméfig verteilt.



86 KAPITEL 6. SIMULATIONEN DER STROM-SCHEIBE-WECHSELWIRKUNG

IP Peg, y=1.01, stream particles IP Peg, y=1.1, stream particles
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Abb. 6.11: Simulationen von IP Pegasi mit unterschiedlichem Polytropen-
index 7. Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links: v = 1.2,
unten rechts: v = 5/3. Dargestellt sind die Projektionen der Positionen der
Stromteilchen in die Ebenen senkrecht zur Bahnebene. In jedem Bild ist in
der oberen Hilfte die Projektion in die z-z-Ebene, die parallel zur System-
achse verlduft, dargestellt, und in der unteren Hélfte die Projektion in die
y-z-Ebene. Die Maf3stéibe sind in alle Richtungen gleich gew&hlt, so dafl man
die Hohe, die der Scheibeniiberstrom iiber der Scheibenoberfliche erreicht,
gut abschitzen kann (siehe dazu auch Abbildung 6.12). Die Uberstréme der
verschiedenen Simulationen unterscheiden sich nicht wesentlich voneinander,
egal, welcher Polytropenindex verwendet wird.
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IP Peg, azimuthal distribution of stream patrticles
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Abb. 6.12: Simulation von IP Pegasi. Von oben nach unten: ~ =
1.01,1.1,1.2 und 5/3. Dargestellt ist die Verteilung der Teilchen aus dem
AKkkretionsstrom, wie man sie vom Weiflen Zwerg aus sehen wiirde. Die ver-
tikale Achse gibt den Winkel jedes Teilchens in Bezug auf die Bahnebene
an, die horizontale Achse die Bahnphase. Daraus kann man direkt ableiten,
welche Inklination ein System mindestens haben muf}, damit bei einer be-
stimmten Bahnphase ein Rontgenabsorptionsdip, der durch den Uberstrom
verursacht wird, vorhanden sein kann.
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zu kleineren Scheibenradien. Aber in jedem Fall flieit der groflite Teil des
einfallenden Gasstroms iiber und unter der Scheibe zu kleinen Radien. In
Abbildung 6.12 ist die azimutale Verteilung der Stromteilchen dargestellt, so
wie man sie vom Weiflen Zwerg aus sehen wiirde. Man erkennt, dafl die Hohe,
die der Scheibeniiberstrom iiber der Oberfliche erreicht, in allen Féllen un-
gefahr gleich ist. Vom Weiflen Zwerg aus gesehen erreicht der Strom etwa
20°, also werden Rontgenabsorptionsdips ab etwa 70° Inklination auftreten.
Eine zweite Absorptionsregion ist in keinem Fall erkennbar. Das liegt dar-
an, dafl bei einer solch groflen Scheibe der Akkretionsstrom beim Aufprall
auf den Scheibenrand noch so langsam ist, daf§ er einen groflen Anteil der
kinetischen Energie in der Bright Spot-Region verliert. Der Uberstrom ist
dann eher diffus, sprayartig und der Wiederaufprall auf die Scheibenober-
fliche geschieht frith (d. h. zu einer spiteren Bahnphase) und ist nicht sehr
heftig. Das Gas aus dem Uberstrom regnet eher auf die Oberfliche, als da8
es aufprallt. Es vermischt sich dann schnell mit dem Scheibenmaterial.

6.9 Der Einflufl der Scheibengrofie

Im vorigen Abschnitt habe ich Simulationen des Scheibeniiberstroms bei
einer groflen Akkretionsscheibe vorgestellt. Zum Beispiel nach einem Aus-
bruch oder nach einer Phase kleineren Massentransfers gibt es bei symbioti-
schen Doppelsternen sicherlich Situationen, wo die Akkretionsscheibe nicht
voll entwickelt ist und daher eine geringe radiale Ausdehnung hat. Hier ge-
winnt dann der Akkretionsstrom sehr viel an kinetischer Energie, bis er auf
den Rand der Scheibe auftrifft. Um zu sehen, wie sich die Strom-Scheibe-
Wechselwirkung in solch einer Situation darstellt, habe ich Simulationen
mit einer kleinen Scheibe durchgefiihrt, wiederum fiir verschiedene Werte
des Polytropenindex, v = 1.01, 1.1, 1.2 und 5/3. Bei diesen Simulationen
wurden die Systemparameter der Zwergnova U Geminorum zugrunde gelegt,
die sehr dhnlich zu IP Peg ist. Auch hier ist das Massenverhéltnis etwa 2:3,
die Bahnperiode ist etwas ldnger. In Abbildung 6.13 sind die Projektionen
der Teilchenpositionen in die Bahnebene fiir die vier Simulationen mit un-
terschiedlichem v dargestellt. Es ist zu beobachten, dafl sich bereits hier
in diesem frithen Stadium der Scheibenentwicklung, nach etwa 20 Bahnpe-
rioden, eine etwas dichtere Struktur am Scheibenrand ausbildet. Das ist
h6chstwahrscheinlich ein kombinierter Effekt des beginnenden Gezeitenein-
flusses des Sekundérsterns und des Akkretionsstroms. Abbildung 6.14 stellt
die Projektionen der Stromteilchenpositionen in die Bahnebene dar. Man
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U Gem, y = 1.01, disk particles U Gem, y = 1.1, disk particles

U Gem, y = 1.2, disk particles U Gem, y = 5/3, disk particles
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Abb. 6.13: Simulationen von U Geminorum mit unterschiedlichem Poly-
tropenindex . Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links:
v = 1.2, unten rechts: v = 5/3. Dargestellt ist jeweils die Projektion
der Positionen der Scheibenteilchen in die Bahnebene (z-y-Ebene). Eben-
falls eingezeichnet sind der Roche-Lobe des Primérsterns sowie ein Teil des
Roche-Lobes des Sekundérsterns. U Gem hat sehr &hnliche Systemparame-
ter wie IP Peg, so dafl Unterschiede in der Strom-Scheibe-Wechselwirkung
und dem Scheibeniiberstrom mit Sicherheit auf die Scheibengréfie zuriick-
zufithren sind, und nicht auf die unterschiedlichen Systemparameter. Die
Akkretionsscheiben hier sind nicht voll entwickelt, doch bereits in diesem
friihen Stadium macht sich der Einflufl der Gezeitenkrifte des Sekundérs-
terns durch die Ausbildung einer Randverdickung bemerkbar. Dieser Ef-
fekt unterstreicht nochmals die Wichtigkeit, solche Simulationen im Roche-
Potential durchzufiihren.
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U Gem, y = 1.01, stream patrticles U Gem, y = 1.1, stream particles
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Abb. 6.14: Simulationen von U Geminorum mit unterschiedlichem Poly-
tropenindex v. Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links:
v = 1.2, unten rechts: v = 5/3. Dargestellt ist die Projektion der Positionen
der Stromteilchen, die wiahrend der letzten Bahnperiode durch den L;-Punkt
gestromt sind, in die Bahnebene des Systems (z-y-Ebene). Auch hier kann
man erkennen, dafl ein Grof3teil des Akkretionsstroms nicht am Scheiben-
rand gestoppt wird, sondern direkt zu kleineren Scheibenradien hin flief3t.
Es bildet sich ein Ring von Teilchen um den Zirkularisationsradius herum,
allerdings ist diese Tendenz weniger stark ausgepragt als bei einer grofien
Akkretionsscheibe wie in Abbildung 6.10. Auch hier kénnen die Scheiben
mit groflerem Polytropenindex aufgrund ihrer Dicke einen grofieren Anteil
des Akkretionsstroms in der Bright Spot Region stoppen. Weiterhin fillt
auf, daf} sich Teilchen jenseits des Scheibenradius etwa bei Bahnphase 0.25
bis 0.3 befinden. Ein Vergleich mit Abbildung 6.15 zeigt, dafl sich die Teil-
chen ober- und unterhalb der Scheibenebene befinden. Siehe dort fiir eine
weitere Diskussion.
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U Gem, y= 1.01, stream particles U Gem, y = 1.1, stream particles
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Abb. 6.15: Simulationen von U Geminorum mit unterschiedlichem Poly-
tropenindex . Oben links: v = 1.01, oben rechts: v = 1.1, unten links:
v = 1.2, unten rechts: v = 5/3. Dargestellt sind die Projektionen der Posi-
tionen der Stromteilchen in die Ebenen senkrecht zur Bahnebene. In jedem
Bild ist in der oberen Hélfte die Projektion in die x-z-Ebene, die parallel
zur Systemachse verlduft, dargestellt, und in der unteren Hélfte die Projek-
tion in die y-z-Ebene. Die Maflstabe sind in alle Richtungen gleich gewéhlt.
Wie man in Abbildung 6.14 sehen kann, befinden sich Teilchen auflerhalb des
Scheibenradius etwa bei Bahnphase 0.25 bis 0.3. Sie stammen aus dem Uber-
strom, von dem beim Aufprall auf die Scheibenoberflache bei Bahnphase 0.5
ein Teil nochmals abprallt. Diese Teilchen verteilen sich schliellich ziemlich
gleichméfig iiber alle Scheibenradien, was die geringe Ringbildung um den
Zirkularisationsradius herum erklért. Auflerdem verursacht dieser Teil des
Uberstroms einen zusitzlichen Absorptionsdip bei Phase 0.3 bis 0.25, wenn
die Inklination des Systems geniigend grof} ist, siche Abbildung 6.16.
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U Gem, azimuthal distribution of stream particles
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Abb. 6.16: Simulation von U Geminorum, vom Weiflen Zwerg aus gesehen.
Von oben nach unten: v = 1.01,1.1,1.2 und 5/3. Die vertikale Achse gibt
den Winkel jedes Teilchens in Bezug auf die Bahnebene an, die horizontale
Achse die Bahnphase. Der Uberstrom erreicht eine etwas gréBere Hohe als
bei den Simulationen mit der groflen Scheibe. Das riihrt daher, dafl der
Abstand zum Weilen Zwerg kleiner ist und der Uberstrom daher unter einem
grofleren Winkel erscheint. Auch die azimutale Ausdehnung ist grofler. Eine
schwache zweite Region erscheint oberhalb der Scheibe bei Bahnphase 0.3
bis 0.25.
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erkennt, dafl mit steigendem Polytropenindex ein grofferer Anteil des Ak-
kretionsstroms am Bright Spot gestoppt und dann mit dem Scheibenrand
mitgefithrt wird, wohingegen die Anh&ufung des iiberstrémenden Materi-
als um den Zirkularisationsradius herum fiir kleines v am ausgeprigtesten
ist. Das laf8t sich auf die steigende Dicke der Scheibe mit steigendem -y
zur” ckfithren. Aber wiederum 1483t sich feststellen, dafl der grofite Teil des
Akkretionsstroms am Bright Spot vertikal abgelenkt wird und {iber die Schei-
benoberfliche zu kleineren Radien fliefit. Die verschiedenen Scheibendicken
und die sich am Bright Spot ausbildende bogenférmige Schockfront kann
man in Abbildung 6.15 sehen, wo die Projektionen der Stromteilchenposi-
tionen in die z-z- sowie in die y-z-Ebene dargestellt sind. Die Mafistdbe
der horizontalen und vertikalen Achsen sind iibrigens gleich, so dafl man
einen realistischen Eindruck der Scheiben- und Stromdicken im Vergleich
zur radialen Ausdehnung der Scheibe hat. Obwohl der Strom in der Bright
Spot-Region diinner als oder allenfalls gleich dick wie der Rand der Scheibe
ist, wird ein Groflteil des Stroms in der bogenféormigen Schockfront vertikal
abgelenkt und stromt zu kleineren Radien. Im Gegensatz zu den Simula-
tionen von IP Peg mit einer voll entwickelten Scheibe prallt hier ein Teil
des iiberstromenden Gases nach dem Auftrffen auf die Scheibenoberfléiche
nochmals ab und gelangt so bei Bahnphase 0.3 in eine Region oberhalb und
jenseits der Scheibe. Dieser Effekt ist bei allen v etwa gleich und scheint da-
her nur vom Scheibenradius abzuhéngen. In Abbildung 6.16 ist die azimutale
Verteilung der Stromteilchenpositionen fiir die unterschiedlichen Werte von
~v dargestellt. Hier sieht man auch die zweite gasreiche Region oberhalb
der Scheibenebene. Im Vergleich zu Abbildung 6.12, wo das gleiche fiir die
Simulation von IP Peg dargestellt ist, fallt auf, dafl die erste gasreiche Re-
gion, die fiir die Réntgenabsorptionsdips bei Bahnphase 0.7 verantwortlich
ist, in allen Féllen gleich stark ist, die zweite Region hingegen bei einer voll
ausgebildeten Scheibe fehlt. Zusammenfassend 148t sich feststellen, dafl der
thermische Zustand der Scheibe keinen wesentlichen Einflufl auf das Auftre-
ten des Scheibeniiberstroms zu haben scheint, die Gréfle der Scheibe jedoch
fiir die Existenz einer zweiten gasreichen Region {iber der Scheibe bei einer
kleineren Bahnphase entscheidend sein kann.
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Abb. 6.17: Simulationen von IP Pegasi mit relativ diinnem Akkretions-
strom mit unterschiedlichem Polytropenindex . Oben: v = 1.01, Mitte:
v = 1.2, Unten: v = 5/3. Dargestellt sind die Projektionen der Strom-
teilchenpositionen in die Bahnebene. Es wird ein etwas hoherer Anteil des
Akkretionsstroms in der Bright Spot-Region gestoppt als in den vorigen Si-
mulationen (sieche Abbildung 6.10), jedoch flieft immer noch ein Grofiteil
des Stroms direkt zu kleineren Radien hin.
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Abb. 6.18: Simulationen von IP Pegasi mit relativ diinnem Akkretionsstrom
mit unterschiedlichem Polytropenindex . Oben: v = 1.01, Mitte v = 1.2,
Unten: v = 5/3. Dargestellt sind die Projektionen der Positionen der Strom-
teilchen in die Ebenen senkrecht zur Bahnebene. In jedem Bild ist in der
oberen Hilfte die Projektion in die z-z-Ebene, die parallel zur Systemachse
verlauft, dargestellt, und in der unteren Hélfte die Projektion in die y-z-
Ebene. Obwohl die Scheibe relativ zum Strom dicker ist, flieit das meiste
Material aus dem Akkretionsstrom iiber und unter der Scheibe zu kleinen

Radien.
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Abb. 6.19: Simulationen von IP Pegasi mit relativ diinnem Akkretionsstrom
mit unterschiedlichem Polytropenindex . Oben: v = 1.01, Mitte: v = 1.2,
Unten: v = 5/3. Dargestellt ist die Verteilung der Teilchen aus dem Akkre-
tionsstrom, wie man sie vom Weiflen Zwerg aus sehen wiirde. Die vertikale
Achse gibt den Winkel jedes Teilchens in Bezug auf die Bahnebene an, die
horizontale Achse die Bahnphase. Die diinnste Scheibe v = 1.01 erzeugt
den hochsten Uberstrom, allerdings sind die Unterschiede recht klein. Die
isotherme Simulation ist auch die einzige, bei der eine kleine zweite Region
mit Gas bei Bahnphase 0.3 zu erkennen ist. Das Gas erreicht aber nur eine
so geringe Hohe iiber der Scheibe, dafl man keine Absorptionsdips erwarten
kann. Die relative Dicke von Scheibe und Strom ist also nicht so wichtig
fir das Auftreten des Uberstroms, wie von anderen Autoren angenommen
wurde.
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6.10 Das Verhaltnis von Strom- und Schei-
bendicke

Die Strombreite und -hohe sind proportional zur Schallgeschwindigkeit des
Gases am inneren Lagrange-Punkt und hingen daher von der Oberflichen-
temperatur ab. Es ist sehr wahrscheinlich, dafl die Sekundérsterne Stern-
flecken haben, analog zu den Sonnenflecken unserer Sonne. Wenn solch ein
Sternfleck iiber den L;-Punkt wandert, so fillt dort die lokale Temperatur
und die Stromhohe wird kleiner sein als normal (ebenso die Massentransfer-
rate). Wird die L;-Region andererseits durch Réntgenstrahlung vom Weiflen
Zwerg oder aus der Grenzschicht aufgeheizt, so kann die lokale Temperatur
hier deutlich hoher sein als die durchschnittliche Oberflichentemperatur ei-
nes einzelnen K- oder M-Sterns.

Um den Einflufl der Stromdicke auf die Strom-Scheiben-Wechselwirkung
sowie den Scheibeniiberstrom zu untersuchen, habe ich Simulationen mit ei-
nem Akkretionsstrom durchgefiihrt, dessen Skalenhche um den Faktor 2.5
kleiner ist als bei den vorigen Simulationen. Die Systemparameter von IP
Peg dienten wiederum als Vorlage fiir die Simulationen. Diesmal habe ich
jedoch nur drei verschiedene Werte fiir den Polytropenindex v benutzt, und
zwar v = 1.01, 1.2 und 5/3. Die Ergebnisse dieser Simulationen fiir die un-
terschiedlichen ~ sind in den Abbildungen 6.17 (Projektionen der Stromteil-
chenorte in die Bahnebene), 6.18 (Projektionen der Stromteilchenpositionen
in die x-z- und die y-z-Ebenen) sowie 6.19 (Stromteilchenpositionen vom
Weilen Zwerg aus gesehen) dargestellt.

Obwohl hier der Strom diinner als der Scheibenrand ist, unterscheidet
sich das Stromungsbild nicht wesentlich von dem aus den Simulationen mit
einem dickeren Strom. Wiederum ist das Hauptmerkmal, daf3 der gréfite Teil
des Akkretionsstroms iiber der Scheibenoberfliche zu kleineren Radien flief3t.
Jedoch ergeben sich bei ndherer Betrachtung zwischen den Simulationen mit
unterschiedlichem Polytropenindex v sowie im Vergleich zu den Simulationen
mit einem dickeren Strom schon Unterschiede.

Betrachten wir zunéchst Abbildung 6.17, die die Verteilung der Strom-
teilchen von oben zeigt. Hier fillt auf, dafl die Tendenz der iiberstromenden
Teilchen, sich um den Zirkularisationsradius herum niederzulassen, bei der
isothermen Scheibe am stérksten ausgeprégt ist. Die Wechselwirkung des
Stroms mit der Scheibe kann nur einen sehr geringen Anteil des einfallen-
den Gasstroms am AuBenrand der Scheibe binden. Der Uberstrom iiber der
Scheibe sieht sehr gebiindelt aus. Es ist tatséchlich noch ein enger Strom.
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Hingegen ist bei v = 1.2 und besonders bei v = 5/3 kein solcher gebiindelter
Strom iiber der Scheibe zu erkennen. Auch ist hier die endgiiltige Vertei-
lung der Stromteilchen in der Scheibe viel homogener als im isothermen Fall.
Besonders bei der adiabatischen Scheibe wird ein groflierer Anteil des einfal-
lenden Gasstroms in der Bright Spot-Region gestoppt und dann mit dem
Scheibenrand mitgefiihrt.

In Abbildung 6.18 kann man die Ausbildung eines bogenférmigen Schocks
gut erkennen. Dieser Schock sorgt fiir die vertikale Ablenkung eines groflen
Teils der Materie. Wenn man sich die Verteilung der Stromteilchen von
der Kante der Scheibe aus gesehen betrachtet, so treten die Unterschiede
zwischen den Simulationen nicht so deutlich zu Tage.

Auch die Verteilung der Teilchen vom Weiflen Zwerg aus gesehen (Abbil-
dung 6.19) zeigt nur marginale Unterschiede zwischen den einzelnen Simu-
lationen. Obwohl der Uberstrom mit zunehmendem « immer diffuser wird,
hat das offenbar keinen Einflul auf die bahnphasenabhéngige Verteilung des
Uberstroms. Der Uberstrom erreicht in allen Fillen eine Hohe von etwa 20°
bei Phase 0.7. Keine zweite Absorptionsregion ist erkennbar.

In Abbildung 6.20 werden nochmals die Simulationen dargestellt, aller-
dings nicht die Teilchenpositionen, sondern die viskose Dissipation in der
Mitte der Scheibe und oberhalb der Scheibenebene, sowie die zentrale Tem-
peraturverteilung in der Scheibenebene, jeweils fiir die Simulationen mit
v = 1.01 und mit v = 5/3. In der Scheibenebene wird in der Bright Spot-
Region viel Energie viskos dissipiert, der Bright Spot selbst ist als ldngliche
Zone am Scheibenrand erkennbar. Das entspricht ganz den Beobachtungen
(Warner 1995a, Kapitel 2.6.5). Auch oberhalb der Scheibenebene ist die
Bright Spot Region noch gut erkennbar, sie ist dicker als der Rest der Schei-
be, was ebenfalls den Beobachtungen entspricht. In der Scheibenebene wird
die meiste Energie in der inneren Region der Scheibe nahe dem Weiflen Zwerg
dissipiert, da hier die Differenz in der Rotation zwischen zwei benachbarten
Keplerbahnen immer grofier wird und somit auch die Scherkréfte zunehmen.
Oberhalb der Bahnebene dominiert jedoch der Bright Spot die Dissipation.
Eine Aussage zu treffen, wie sich die relativen Helligkeiten dieser Regionen
zueinander verhalten, ist jedoch schwierig. Dazu miifite man tatsichlich den
Strahlungstransport in den Simulationen beriicksichtigen, was momentan
leider nicht moglich ist. Die zentrale Temperaturverteilung in der Scheibe
bietet keine Uberraschungen, da sie aufgrund der Zustandsgleichung mit der
Dichte verkniipft ist. Die Temperatur nimmt daher nach innen bis etwa zum
Zirkularisationsradius zu und dann wieder ab, die dichten Randstrukturen
schlagen sich auch hier nieder.
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1P Peg, gamma=1.01, Temperatur in der Mitte der Scheibe 1P Peg, gamma=5/3, Temperatur in der Mitte der Scheibe

Abb. 6.20: Dissipation und Temperaturverteilung in der Akkretionsscheibe
von IP Peg bei Simulationen mit einem diinnen Akkretionsstrom. Links:
Simulation mit v = 1.01. Rechts: Simulation mit v = 5/3. Obere Reihe: Die
Dissipation in der Mitte der Scheibe. Mittlere Reihe: Dissipation oberhalb
der Scheibenebene. Unten: Temperaturverteilung in der Scheibenmitte.
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Es 148t sich also feststellen, dafl die Bright Spot-Region deutlich zu erken-
nen ist und sich ihre Position und Ausdehnung sehr gut mit der Beobachtung
vertrigt, obwohl ein Grofiteil des einfallenden Gases hier vertikal abgelenkt
wird und {iber und unter der Scheibenebene zu kleineren Radien hin flief3t.

6.11 Eine Phase erhohten Massentransfers

Wie bereits erwéhnt ist der Massentransfer vom Sekundérstern auf ldnge-
re Zeiten gesehen nicht konstant. Speziell bei den VY Scl Sternen, auch
,Anti-Zwergnovae“ genannt, hangt der gelegentliche Abfall von der hellen
zur Ruhephase wahrscheinlich direkt mit einer Anderung der Massentrans-
ferrate vom Sekundérstern zusammen, die wahernd der hellen Phasen durch
FEinstrahlung vom Weiflen Zwerg recht hoch ist.

Dies wirft z. B. die Frage auf, wie eine Akkretionsscheibe im Ruhezu-
stand auf eine plotzlich auftretende starke Erhéhung der Massentransferra-
te reagiert, speziell wie dann die Strom-Scheibe-Wechselwirkung aussieht.
Um diesen Fall zu untersuchen habe ich Simulationen durchgefiihrt, bei
denen eine Akkretionsscheibe, die sich mit einer Massentransferrate von
—M, = 107 19Moyr—! entwickelt hatte, einem Akkretionsstrom mit einer
Massentransferrate von —Ms = 10~ Moyr—! ausgesetzt wurde. Wiederum
dienten die Parameter der Zwergnova IP Peg als Grundlage, es wurde ein
Polytropenindex von v = 1.1 verwendet. Die Ergebnisse der Simulation
sind in Abbildung 6.21 dargestellt. Der Aufprall des einfallenden Gasstroms
fithrt dazu, dafl der Rand der Scheibe schrumpft. Dieser Vorgang ist in sei-
ner Entwicklung in Abbildung 6.22 dargestellt. Es bildet sich ein dichter
Rand. Die radiale Verteilung der einfallenden Materie ist nach einiger Zeit
sehr gleichméfig, die Tendenz, einen Ring um den Zirkularisationsradius zu
bilden wie in den anderen Féllen, ist hier wenig ausgeprégt. Die Hohe, die
das iiberstromende Gas iiber der Scheibenoberfliche erreicht, ist kleiner als
bei allen anderen Simulationen, da der Scheibenrand den doch relativ dich-
ten Strom nicht effektiv vertikal ablenken kann. Andererseits verliert der
Strom auch weniger kinetische Energie beim Schockdurchgang in der Bright
Spot-Region. Das Gas hat daher auch beim Wiederaufprall auf die Schei-
benoberfliche bei Bahnphase 0.5 so viel Energie, dafl es wieder abprallt und
sich eine zweite gasreiche Region oberhalb der Scheibenebene bei Bahnpha-
se 0.25 bildet, die in Hohe, Ausdehnung und Dichte mit der ersten Region
vergleichbar ist. Da der Uberstrom sehr flach verliuft, erwartet man Ab-
sorptionsdips nur fiir Systeme mit einer sehr groflen Inklination von mehr
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Abb. 6.21: Simulation von IP Pegasi wihrend einer Phase stark erhéhten
Masseniiberstroms vom Sekundérstern. Oben links sieht man die Projektion
der Positionen der Scheibenteilchen in die Bahnebene, oben rechts das glei-
che fiir die Stromteilchen, unten links sind Projektionen der Positionen der
Stromteilchen in die Ebenen senkrecht zur Bahnebene dargestellt (oben in
die z-z-, unten in die y-z-Ebene). Unten rechts ist die Verteilung der Strom-
teilchen, wie man sie vom Weiflen Zwerg aus sehen wiirde, dargestellt. Man
kann klar erkennen, wie der massive Akkretionsstrom den Scheibenrand zu-
sammenpresst, siche dazu auch Abbildung 6.22, wo die zeitliche Entwicklung
dieses Vorgangs dargestellt wird. Im Gegensatz zu den anderen Simulationen
setzen sich die Stromteilchen hier nicht um den Zirkularisationsradius herum
ab, sondern sehr gleichmé&fig iiber die ganze Scheibenoberfldche verteilt. Das
liegt daran, dafl der massive Akkretionsstrom durch die Wechselwirkung mit
der Scheibe in der Bright Spot-Region nicht viel kinetische Energie verliert
und daher beim Wiederaufprall auf die Scheibenoberflache bei Bahnphase 0.5
nochmals abprallt, so daf} sich eine starke zweite gasreiche Region iiber der
Scheibenebene um die Bahnphase 0.25 herum bildet, die die gleiche Stérke,
Hohe und Ausdehnung wie die erste bei Phase 0.7 erreicht. Danach regnet
dieses Gas auf die Scheibe herunter und verteilt sich gleichméfig.
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als 80°, dann aber zwei etwa gleich starke um die Bahnphasen 0.75 und
0.25. Es wiére interessant, eine Anti-Zwergnova so hoher Inklination direkt
vor bzw. beim Anstieg zum hellen Zustand im Rontgenlicht zu beobachten,
um diese Voraussagen zu iiberpriifen.

6.12 Die Verteilung des iiberstromenden Ma-
terials

Nachdem in den vorigen Abschnitten die Simulationen vorgestellt und be-
schrieben wurden, sind dieser und die nachfolgenden Abschnitte der Diskus-
sion der Ergebnisse gewidmet.

Wie wir in den vorhergegangenen Abschnitten gesehen haben, ist ein
Scheibeniiberstrom in allen simulierten Systemen vorhanden, unabhéngig
vom thermischen Zustand der Scheibe, bei unterschiedlichen Massentransfer-
raten vom Sekundé&rstern und fiir verschiedene Strom- und Scheibenhohen.
Diese Aussage bleibt auch fiir Systeme mit allen moéglichen Bahnperioden
und Massenverhéltnissen giiltig. So bleibt die Frage, wo in der Scheibe sich
das iiberstromende Gas schliefSlich mit dem Gas aus der Akkretionsscheibe
vermischt. In Abbildung 6.23 ist die radiale Verteilung der iiberstrémenden
Teilchen aus den Simulationen mit der groflen, vollsténdig entwickelten Ak-
kretionsscheibe von IP Peg dargestellt, in Abbildung 6.24 entsprechend fiir
die Simulationen mit der kleineren, noch nicht voll entwickelten Scheibe von
U Gem, in den Abbildungen 6.25 6.26 die radialen Teilchenverteilungen der
Simulationen von DQ Her und IP Peg mit unterschiedlichen Massentrans-
ferraten, und schliefSlich in Abbildung 6.27 die Verteilung bei einer Phase
sprunghaft erh6hten Massentransfers. Von allen nicht-axialsymmetrischen
Effekten wurde hierbei abgesehen. Um die Verteilungen der verschieden
groflen Systeme besser vergleichen zu konnen wurden alle radialen Absténde
auf den Abstand vom Weiflen Zwerg zum inneren Lagrange-Punkt des je-
weiligen Systems normiert und die Teilchen anhand ihrer Radialkoordinate
in 50 dquidistante Bins einsortiert. Von jeder Simulation sind zwei Kurven
in der entsprechenden Abbildung zu sehen, die relative Anzahl der iiber-
stromenden Teilchen sowie eine nach rechts monoton ansteigende Kurve, die
die von innen akkumulierte relative Teilchenanzahl angibt.

Diese Abbildungen zeigen, dafl der Scheibeniiberstrom in allen Syste-
men, wo eine Akkretionsscheibe durch Roche-Lobe-Uberflul gebildet wird,
als ein wichtiges Merkmal angesehen werden muf. Im Falle von U Gem,
wo die Akkretionsscheibe noch nicht voll entwickelt war, setzen sich 60%
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Abb. 6.22: Die Entwicklung der Akkretionsscheibe bei einer sprunghaft
erhohten Massentransferrate. Dargestellt ist die Dichte in der Mitte der
Scheibe. Die Bilder haben einen Abstand von 1/10 Bahnperiode, die Rei-
henfolge geht von links nach rechts. Der massive Akkretionsstrom driickt
den Rand der Akkretionsscheibe stark zusammen, ein dichter Randbereich
entsteht. Diese Situation entspricht dem Wiederanstieg eines VY Scl-Sterns
aus der Ruhephase zum hellen Zustand.
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IP Peg, radial distribution of stream particles
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Abb. 6.23: Simulationen von IP Pegasi mit einer groflen, voll entwickelten
Akkretionsscheibe. Radiale Verteilung der iiberstréomenden Teilchen nach
einer halben Bahnperiode. Der radiale Abstand der Teilchen zum Weiflen
Zwerg wurde auf den Abstand Weifler Zwerg — innerer Lagrange-Punkt nor-
miert und die Teilchen in 50 dquidistante Bins sortiert. Die Skala auf der lin-
ken Seite gibt die relative Teilchenzahl in den einzelnen Bins an, die Skala auf
der rechten Seite die von innen her akkumulierte relative Teilchenzahl (die
rechte Skala gehort also zu den monoton steigenden Kurven). Die Tendenz
der Stromteilchen, sich um den Zirkularisationsradius herum niederzulassen,
ist fiir kleine v noch etwas ausgeprigter. Nicht einmal die dickste Scheibe
mit v = 5/3 ist in der Lage, einen nenneswerten Anteil am Scheibenrand zu
stoppen.

des einfallenden Gases direkt innerhalb von 30% des Abstands zum inneren
Lagrange-Punkt ab. Nur die dickere Scheibe der adiabatischen Simulation
hatte das Vermogen, den grofleren Teil des einfallenden Gases bei grofieren
Scheibenradien zu halten, aber auch in diesem Fall wurden nur 10% der Ma-
terie direkt am Auflenrand der Scheibe gestoppt. Das Bild &dndert sich etwas
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U Gem, radial distribution of stream particles
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Abb. 6.24: Simulationen von U Geminorum mit einer kleinen, nicht voll ent-
wickelten Akkretionsscheibe. Radiale Verteilung der iiberstromenden Teil-
chen nach einer halben Bahnperiode. Zur Erkldrung siehe Bildunterschrift
von Abbildung 6.23. Bei dieser Simulation mit einer kleineren Scheibe erge-
ben sich etwas stiarkere Unterschiede zwischen den einzelnen Simulationen.
Wihrend die Ringbildung um den Zirkularisationsradius bei den Simulatio-
nen mit v = 1.01, 1.1 und 1.2 stark ausgeprégt ist, ist die radiale Verteilung
des iiberstromenden Materials bei der adiabatischen Simulation gleichm&fi-
ger.

fiir die grofle entwickelte Akkretionsscheibe bei den Simulationen von IP Peg,
wo sich nur 40% der Materie innerhalb der inneren 30% niederliefl und etwa
20% am #ufleren Rand verblieben. Hier ist der Unterschied zwischen den
Simulationen mit verschiedenem v nur marginal im Hinblick auf die radiale
Verteilung des iiberstromenden Gases. Bei den Simulationen mit verschie-
denen Massentransferraten fallt auf, dafl sich bei den Simulationen von DQ
Her sowie der von IP Peg mit hoher Massentransferrate das meiste Material
aus dem Akkretionsstrom um den Zirkularisationsradius herum ansammelt,
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Radial distribution of stream patrticles, different mass transfer rates
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Abb. 6.25: Simulationen von DQ Her mit unterschiedlicher Massentrans-
ferrate. Radiale Verteilung der iiberstrémenden Teilchen nach einer halben
Bahnperiode. Zur Erlauterung siehe Unterschrift von Abbildung 6.23. Die
Verteilung ist in beiden Féllen sehr @hnlich, die Ringbildung um den Zir-
kularisationsradius ist stark ausgepréigt, besonders fiir die kleinere Massen-
transferrate, da hier die Scheibe diinner ist.

nicht jedoch bei der kleinsten Massentransferrate bei der Simulation von IP
Peg mit M = 10~'°Mgyr—!. Hier kann der Scheibenrand das einfallende
Gas aus dem Akkretionsstrom nicht effektiv abbremsen, so dafl es nach dem
Aufprall auf die Scheibenoberfliche bei Bahnphase 0.5 nochmals abprallt
und sich danach gleichméfig iiber die Oberfliche verteilt.

6.13 Die Struktur des Scheibenrands

Spiralstrukturen in den Akkretionsscheiben von Zwergnovae tauchen in vie-
len numerischen Simulationen auf, und sind in der Tat auch beobachtet
worden, so bei den Zwergnovae IP Peg und EX Dra im Ausbruch (Steeghs,
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Radial distribution of stream particles, different mass transfer rates
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Abb. 6.26: Simulationen von IP Peg mit unterschiedlicher Massentransfer-
rate. Radiale Verteilung der iiberstromenden Teilchen nach einer halben
Bahnperiode. Zur Erlduterung siehe Unterschrift von Abbildung 6.23. Die
Unterschiede zwischen den Simulationen sind hier viel gréfler. Warend sich
Simulationen mit —Mj; = 10~8 und 10~ Mgyyr—! (Abbildung 6.25) hinsicht-
lich der radialen Verteilung der iiberstromenden Materie praktisch nicht un-
terscheiden, tritt bei der kleinen Massentransferrate —M, = 10~ 0Mgyr—!
eine Verédnderung des Verhaltens auf, die Materie aus dem Strom ist nach
kurzer Zeit radial ziemlich gleichverteilt.

Harlaftis & Horne 1997, Joergens, Spruit & Rutten 2000). Spiralstrukturen
im Ruhezustand wurden nicht beobachtet. Warum tauchen sie in nume-
rischen Simulationen auf? Bei meinen Simulationen sieht man sie nur in
den 2D-Rechnungen. Das liegt daran, dafl das neu vom Sekundérstern ein-
fallende Gas mit niedrigem spezifischem Drehimpuls bei 2D-Simulationen
immer am dufleren Rand verbleibt und sich dort anstaut, so dafl schlie3lich
spiralformige Dichtewellen durch die Akkretionsscheibe nach innen laufen.
Andererseits stromt bei 3D-Simuationen der grofite Teil des Akkretionss-
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Radial distribution of stream particles after mass transfer burst
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Abb. 6.27: Simulation von IP Peg mit einer sprunghaft erhéhten Massen-
transferrate, dargestellt ist die radiale Verteilung der iiberstrémenden Teil-
chen nach einer halben Bahnperiode. Zur Erlduterung siehe Unterschrift
von Abbildung 6.23. Diese Simulation mit sprunghaft erhdhter Massen-
transferrate unterscheidet sich deutlich von den anderen, die Verteilung der
Stromteilchen hat ihr Maximum etwa bei 0.4 und ist ungefahr symmetrisch.

troms direkt iiber und unter der Scheibe zu kleineren Radien, so daf3 sich
kein so dichter Rand aufbauen kann. Die Akkretionsscheiben wachsen radial
schneller, sie erreichen bald eine Grofle, bei der weiteres radiales Wachstum
durch die Gezeitenkréafte des Sekundérsterns verhindert wird. Dieser Effekt
fithrt auch zu einer dichten Struktur am Scheibenrand, allerdings gehen da-
von keine Spiralwellen aus. Spiralen finden sich jedoch in Simulationen von
Zwergnovae mit grofflem Massenverhéltnis, die sich im Ausbruch befinden,
wenn die Viskositat grofl ist und die gesamte Scheibe durch den Gezeiten-
einflufl des Sekundérsterns verzerrt ist (Kunze, Speith & Riffert 1997, siehe
auch Kapitel 7).
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6.14 Absorptionsdips

Die Rontgenabsorptionsdips, die in vielen LMXBs und Kataklysmischen Va-
riablen héherer Inklination zu beobachten sind (siche Abbildung 6.2), werden
durch absorbierendes Gas oberhalb der Akkretionsscheibe verursacht. Der
wahrscheinlichste Prozef3, der absorbierendes Material in diese Region iiber
der Scheibe befordern kann, ist die Wechselwirkung zwischen dem einfal-
lenden Gasstrom vom Sekundérstern und dem Rand der Akkretionsscheibe
in der Bright Spot-Region. Meine Simulationen zeigen, dafl sich hier eine
bogenformige Schockfront entwickelt, die einen Teil des Akkretionsstroms
vertikal ablenkt, so dafl dieser Teil eine gewisse Hohe iiber der Scheibenebe-
ne erreicht. Dieser bogenférmige Schock ist in dem Simulationen von AM
CVn besonders gut zu erkennen (Abbildung 6.4), da hier die Scheibe fast
bis zum Roche-Lobe reicht? und der Akkretionsstrom beim Aufprall auf den
Scheibenrand relativ langsam ist. Daher wird der Strom stark vertikal ab-
gelenkt.

Die Resultate meiner Simulationen zeigen, daf3 dieser Effekt absorbieren-
des Gas bis in eine Hohe transportiert, die einem Winkel von 20° bis 25°
vom Weiflen Zwerg aus gesehen entspricht, so dafl Rontgenabsorptionsdips
zwischen Bahnphase 0.7 bis 0.9 bei Systemen mit einer Inklination von min-
destens 65° bis 70° durch Scheibeniiberstrom erklédrbar sind. Die seltener
beobachteten Absorptionsdips um die Bahnphase 0.2 herum kénnten eben-
falls vom Scheibeniiberstrom hervorgerufen werden. Fiir eher kleine Schei-
ben, bei kleinen Massentransferraten oder im Falle eines plotzlich erhéhten
Massentransfers vom Sekundérstern kann das iiberstrémende Gas nach dem
Aufprall auf die Scheibenoberfliche bei Bahnphase 0.5 nochmals abprallen
und so in die entsprechende Region oberhalb der Scheibe gelangen.

6.15 Scheibeniiberstrom und Zwergnovaaus-
briiche
Schreiber & Hessman (1998) berechneten Ausbruchslichtkurven von Zwerg-

novae unter Beriicksichtigung der Effekte eines Scheibeniiberstroms, in dem
die einfallende Materie nicht nur am Auflenrand der Scheibe zugefiihrt wur-

2In der Tat ist AM CVn ein Permanenter Superhumper, so daf3 die Akkretionsscheibe
stark exzentrisch ist und prézediert. Dieser Effekt wird in Kapitel 7 behandelt. Hier
wurde ein kleineres M verwendet, so daf3 die Scheibe lange braucht, um die Exzentrizitit
zu entwickeln.
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de, sondern auch bei kleineren Radien. Unter Verwendung eines Anteils an
iiberstromendem Gas von 10% bis 40% fanden sie, da bereits 25% Uber-
strom ausreicht, um das Ausbruchsverhalten der Zwergnovae deutlich zu
dndern, vor allem durch eine Verldngerung des Ausbruchs selbst. Der von
Schreiber & Hessman verwendete Mechanismus, der zu einem Uberstrom
fithrt, unterscheidet sich von dem von mir gefundenen Effekt folgendermafen:
der (vertikal) innere Teil des Stroms wird immer am Scheibenrand gestoppt,
wohingegen die dufleren Teile, d. h. die Teile des Stroms, die auflerhalb der
Scheibenho6he liegen, iiber die Scheibenoberfliche gleiten kénnen. Meine Si-
mulationen hingegen zeigen, dafl auch Teile des Akkretionsstroms, die auf
den Scheibenrand treffen, {iber die Scheibe stromen kénnen, nachdem sie
durch die Schockwechselwirkung am Bright Spot vertikal abgelenkt wurden.
Das erklart auch, warum auch bei dickeren Scheiben ein so grofler Anteil
des gesamten Stroms direkt zur inneren Scheibe flieft, was die Wichtigkeit
dieses Effekts fiir alle moglichen thermischen Zusténde der Akkretionsschei-
be weiter unterstreicht. Die Ausbruchszyklen von Zwergnovae sollten unter
Beriicksichtigung dieses Effekts neu berechnet werden. Ich erwarte, dafl we-
gen des Scheibeniiberstroms Ausbriiche von innen nach auflen gegeniiber
solchen von auflen nach innen bevorzugt werden, was aber mit den entspre-
chenden Programmen zu iiberpriifen wére. Auch sollte die Entwicklung der
Scheibe im Ruhezustand beschleunigt verlaufen, da der direkte Transport
von Strommaterial in die innere Scheibe natiirlich wesentlich schneller von-
statten geht als der viskose Transport durch die Scheibe vom Auflenrand
her.

6.16 Merkmale des Scheibeniiberstroms bei

der Beobachtung

Abgesehen von den schon behandelten Rontgenabsorptionsdips gibt es noch
weitere Moglichkeiten, Merkmale eines Scheibeniiberstroms zu beobachten.
Bei der Methode der Dopplertomographie von Akkretionsscheiben (Marsh &
Horne 1988) werden phasenaufgeltste Spektren von Emissionsregionen dazu
benutzt, zweidimensionale Karten der Akkretionsscheibe im Geschwindig-
keitsraum zu erstellen. Obwohl diese Methode nicht immer ganz eindeutig
ist — rdumlich getrennte Regionen in einem Bin&rsystem konnen die gleiche
Geschwindigkeit besitzen — ist es normalerweise moglich, Regionen im Ge-
schwindigkeitsraum den entsprechenden Regionen im Ortsraum zuzuordnen.
In Abbilding 6.28 wird das Bild der Akkretionsscheibe aus einer Simulation
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der kurzperiodischen Zwergnova OY Carinae gezeigt, zusammen mit dem
dazugehorigen Dopplertomogramm. Da die rdumlich inneren Teile der Ak-
kretionsscheibe aufgrund der Keplerbewegung eine hohere Geschwindigkeit
haben als die &ufleren Gebiete, sieht man die Scheibe im Dopplertomogramm
sozusagen von innen nach auflen. Zur Verdeutlichung der Verhéltnisse ist
zuséatzlich die Geschwindigkeitsoberfliche des Sekundérsterns sowie die Po-
sition des Primérsterns dargestellt. Das System ist bei dieser Simulation im
Ruhezustand, daher tritt die Bright Spot-Region deutlich hervor. Zudem
ist der zweite helle Fleck nahe dem Weiflen Zwerg bei Bahnphase 0.5 klar
erkennbar. Dieses Merkmal zeigt sich auch deutlich im Dopplertomogramm,
hier liegen die entsprechenden Teilchen im oberen rechten Quadranten nahe
bei v, = 0. Die Geschwindigkeiten der Teilchen im Bright Spot sind eine Mi-
schung aus den Geschwindigkeiten der Strom- und der Scheibenrandteilchen.
Hier kann man auch sehen, wie die Stromteilchen in der Wechselwirkungs-
region kinetische Energie verlieren.

Die zweite helle Region bei Bahnphase 0.5 liegt ungefihr bei Geschwin-
digkeit 0 in z-Richtung. Das sollte beobachtbar sein. Tatséchlich hat Neu-
stroev (1998) eine H, Emissionszone an der entsprechenden Stelle in Dopp-
lerkarten der besonderen Zwergnova W7 Sagittae gefunden. Skidmore et al.
(2000) untersuchten ebenfalls die Akkretionsscheibe von WZ Sge mit dopp-
lertomographischen Methoden. Sie fanden ein Maximum der Emission nicht
genau am Ort des Bright Spots, sondern eher entlang der Trajektorie des
Akkretionsstroms weiter innen in der Scheibe. Sie fithrten das darauf zuriick,
daf} der Strom in die Scheibe eindringt. Da die Dopplermethode jedoch keine
vertikalen Merkmale der Scheibe auflosen kann, kann diese Emission auch
ein Zeichen des Scheibeniiberstroms sein.

6.17 Zusammenfassung der Ergebnisse

Meine Simulationen der Strom-Scheibe-Wechselwirkung in Kataklysmischen
Variablen zeigen, dafl der Scheibeniiberstrom ein wichtiges Merkmal in die-
sen Systemen ist. Das gilt fiir einen groflen Bereich von Bahnperioden und
Massenverhéltnissen, ebenso fiir verschiedene thermische Zustdnde der Schei-
be, Massentransferraten, ScheibengréBen und Stromdicken. Dieser Uber-
strom macht sich in der Beobachtung als Rontgen- oder UV-Absorptionsdips
bei Bahnphase 0.7 bemerkbar. Diese Dips treten sowohl bei Kataklysmischen
als auch bei LMXBs auf, sofern die Inkination ausreichend hoch ist, etwa
ab 70°. Der Aufprall des iiberstromenden Gases auf die Scheibenoberfliche
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Abb. 6.28: Simulation des Strom-Scheibe-Uberstroms in dem SU UMa-
System OY Carinae im Ruhezustand. Das obere Bild zeigt die Teilchenver-
teilung in der Akkretionsscheibe von oben und von der Kante aus gesehen.
Das untere Bild ist das Dopplertomogramm derselben Akkretionsscheibe,
d. h. eine zweidimensionale Projektion der Teilchen im Geschwindigkeits-
raum. Die Energiedissipation ist graucodiert. Man erkennt zwei Regionen
hoher Dissipation, den iiblichen Bright Spot sowie eine zweite Region bei
Bahnphase 0.5, wo der Uberstrom wieder auf die Oberfliche der Scheibe
auftrifft. Diese beiden Bilder stammen von R. Speith.
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nahe dem Weiflen Zwerg etwa bei Bahnphase 0.5 sollte ebenfalls beobachtbar
sein, tatsdchlich wurden in phasenaufgel6sten Spektren von Zwergnovae eine
Emissionsregion an der betreffenden Stelle gefunden. Bei kleinem Scheiben-
radius oder wenn sich die Massentransferrate sprunghaft erhoht, kann ein
Teil des iiberstromenden Gases nach dem Aufprall auf die Scheibenober-
fliche bei Phase 0.5 nochmals abprallen und so in Regionen oberhalb der
Scheibenebene gelangen, so dafl ein weiterer Rontgenabsorptionsdip um die
Bahnphase 0.2 auftritt, wie er in manchen Kataklysmischen und LMXBs
auftritt. Fiir diese Dips bestand bisher keine befriedigende Erklarung.

Die Simulationen zeigen, dafl ein Grofiteil des vom Sekundé&rstern einfal-
lenden Gases direkt zu inneren Bereichen der Scheibe flielen kann und sich
dort in einem Ring um den Zirkularisationsradius herum mit der Scheibe
vermischt, anstatt in der Bright Spot-Region vom Scheibenrand gestoppt zu
werden. Dieses Verhalten des Akkretionsstroms sollte eine starke Auswir-
kung auf die Entwicklung der Scheibe im Ruhezustand haben, da die Vis-
kositédt in der Scheibe in diesem Falle nicht der alleinige Mechanismus ist,
der Gas nach innen transportieren kann. Auflerdem sollte die Ansammlung
des Gases um den Zirkularisationsradius dazu fithren, dafl die Zwergnova-
ausbriiche vorzugsweise von innen ausgehen und nach auflen laufen, anstatt
andersherum. Da in der Natur beide Ausbruchstypen vorkommen, auch im
gleichen System, mufl es auch Mechanismen geben, die dazu fithren, dafl das
Gas aus dem Akkretionsstrom nicht vorzugsweise in der inneren Scheibe de-
poniert wird. Um das zu untersuchen, ist eine detailliertere Behandlung von
Strahlungsprozessen in der Bright Spot-Region vonnéten. Das geht leider
iiber den Bereich dieser Simulationen hinaus. Ebenfalls denkbar ist, daf} der
Akkretionsstrom durch das Magnetfeld des Weiflen Zwerges, sofern dieser
eines besitzt, etwas mitgefiihrt wird, so dafl ein Teil des Gases wieder in
duflere Bereiche der Scheibe gelangt. Siehe dazu Kapitel 8.
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Kapitel 7

Superhumps in AM CVn
und CR Boo

7.1 AM Canum Venaticorum

In Kapitel 5 wurden die AM CVn-Sterne bereits vorgestellt. Die extrem
kurze Bahnperiode dieser Systeme erfordert, dafl der Sekundérstern eben-
falls entartet ist, zumindest der Kern. AM CVn zeigt viele verschiedene
Perioden in seiner Lichtkurve, so dafl die Bahnperiode von 1029 s lange Zeit
strittig war, vor allem, da zeitweilig wesentlich stérkere periodische Signa-
le auftreten. Zur Identifizierung des 1029s Signals als wahre Bahnperiode
haben verschieden Umstédnde beigetragen. Zum einen unterliegen die ande-
ren starken periodischen Signale Periodenschwankungen, die zu grof} sind,
als daB sie aus Anderungen der Umlaufperiode zustande kommen konnten.
Ein weiterer Hinweis ist die Interpretation des starken periodischen Signals
von 1051s als Superhumpperiode Psy. Der Unterschied zwischen beiden
Perioden, der Periodenexzess AP = (Psg — Po1,)/Pom, betrigt 2.9%. Das
passt gut in den Rahmen der bei den SU UMa-Sternen beobachteten Werte.
Der entscheidende Hinweis jedoch ist die Beobachtung der Schwebungsperi-
ode (engl. beat period) von 13.38h der beiden Perioden in der Lichtkurve
von AM CVn. Diese Beobachtung identifiziert die beiden Perioden eindeu-
tig als Bahnperiode (1029 s) und Superhumpperiode (1051s). Abbildung 7.1
zeigt einen kurzen Ausschnitt aus einer beobachteten Lichtkurve von AM
CVn. Hier wird deutlich, was die Identifizierung einer einzelnen Periode

115
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Abb. 7.1: Die beobachtete Lichtkurve von AM CVn (Solheim et al. 1984).
Die Superhumps sind gut zu erkennen. Es sind allerdings mehrere Signale

mit dhnlicher Periode iiberlagert, was man an der ungleichen Verteilung der
Minima (Pfeile) sehen kann.

so schwierig macht. Besonders an der ungleichméfligen Verteilung der Mi-
nima kann man sehen, dafl hier einige periodische Signale iiberlagert sind.
Tatséchlich ist AM CVn ein System, das auch sog. negative Superhumps mit
AP < 0 zeigt. Die miissen aber einen anderen Ursprung als die norma-
len Superhumps haben, da die Akkretionsscheibe schlecht mit zwei Perioden
gleichzeitig prizedieren kann.

7.2 CR Bootes

Im Gegensatz zu AM CVn zeigt CR Boo héaufige starke Ausbriiche, die Hel-
ligkeit variiert zwischen 17 und 13.6 mag. Im Ausbruch erscheinen die Heli-
umlinien in Absorption, in Ruhe in Emission. Dieses Verhalten ist typisch
fiir die Wasserstofflinien bei Zwergnovae. Man kann daher davon ausge-
hen, daf} die Massentransferrate vom Sekundéirstern von CR Boo in einem
Bereich liegt, wo die thermische Instabilitdt der Helium-Akkretionsscheibe
zum Tragen kommt. Langzeitbeobachtungen von CR Boo (Kato et al. 2000)
ergaben, dafl CR Boo neben den hellen Zustdnden auch wiahrend der Ruhe-
phasen kurze Helligkeitsanstiege zeigt. Zudem besitzt CR Boo im Zustand
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Abb. 7.2: Die beobachtete Lichtkurve von CR Boo (Wood et al. 1987).
Die oberste Kurve ist widhrend der hellen Phase aufgenommen, hier sind
die Superhumps deutlich zu erkennen. Die beiden mittleren Kurven zeigen
Phasen mittlerer Helligkeit von CR Boo, die unterste zeigt CR Boo in Ruhe.
Hier ist das Flackern (engl. Flickering) am ausgeprigtesten. Das ist immer
ein deutliches Zeichen von Massentransfer.

maximaler Helligkeit, also wihrend der langen Ausbriiche, eine variierende
Helligkeit mit einer Periode von 1493 Sekunden, sieche Abbildung 7.2. Dieses
Signal ist nur wihrend der langen Ausbriiche zu beobachten, die Periode ist
1.3% léanger als die Bahnperiode von 1471 Sekunden. Daher kann man diese
Variation als Superhumps interpretieren, und die langen Ausbriiche, die sich
im Mittel alle 43.6 Tage wiederholen, als Superausbriiche. Die kurzen Hellig-
keitsanstiege entsprechen normalen Ausbriichen. In diesem Verhalten &hnelt
CR Boo den ER UMa-Sternen, einer Untergruppe der SU UMa-Sterne mit
extrem kurzem Superzyklus. Der Superzyklus ist der mittlere Abstand zwi-
schen zwei aufeinanderfolgenden Superausbriichen. Wahrend die SU UMa-
Sterne Superzyklen von 100 bis 1000 Tagen haben, betrégt diese Zeitspanne
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bei den EU UMa-Sternen nur 19 bis 46 Tage. In Abbildung 7.2 sind beob-
achtete Lichtkurven zu verschiedenen Phasen von CR Boo dargestellt. Die
oberste ist wihrend eines Ausbruchs aufgenommen, das Superhumpsignal
ist deutlich zu sehen. Wahrend der Ruhephase tritt starkes Flickering auf.

7.3 Die Massen und die Massentransferraten

Wihrend Periodizitdaten in der Lichtkurve relativ leicht zu beobachten sind
und die Bahnperiode daher meist gut bekannt ist, stellt die Bestimmung
der Massen und des Massenverhéltnisses der Komponenten eine schwierigere
Aufgabe dar. Bei bedeckenden Systemen erhélt man Informationen iiber die
relative Grofle der einzelnen Komponenten und der Scheibe, weitere theore-
tische Uberlegungen lassen dann die Bestimmung der Massen in recht engen
Grenzen zu. Fiir SU UMa-Sterne gilt in erster Ndherung die folgende empiri-
sche Beziehung zwischen der Schwebungsperiode P, = Psyg Porb/(Psa — Porb)
und dem Massenverhéltnis q:

1
p=A-—1p (7.1)
q

mit der Konstante A ~ 3.73 fiir ¢ < 0.1 (Hirose & Osaki 1990, 1993). Fiir
AM CVn ergibt sich nach dieser Gleichung ¢ = 0.084. Die absoluten Massen
kann man anhand der Bahnperiode abschéitzen, da fiir Sterne, die ihr Roche-
Volumen ausfiillen, die Beziehung

0=107Pgem™> (7.2)

fiir die mittlere Dichte gilt (Faulkner, Flannery & Warner 1972). Hierbei
wird die Bahnperiode P, in Stunden eingesetzt. Bei einer Bahnperiode
von unter 1/2 Stunde folgt direkt, dafl der Sekundérstern zumindest teilwei-
se entartet sein mufl. Savonije, de Kool & van den Heuvel (1986) zeigen,
dafl aufgrund der hohen Massenverlustrate der Sekundérstern nur teilweise
entartet ist und die Masse-Radius-Beziehung

Ry = 2.03 x 10" M5 % m (7.3)

erfilllt (My in Sonnenmassen). Damit ergibt sich fiir die Masse des Se-
kundéarsterns

My =1.83 x 102P_%7, (7.4)

orb
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Roche lobes of AM CVn and CR Boo

AM C\I/n | | | | | | Earthl-Moon
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Abb. 7.3: Die Grole der Systeme AM CVn und CR Boo im Vergleich zum
Jupiter und zum Roche-Lobe des Erde-Mond-Systems. Die Skala an den
Achsen ist in Sonnenradien.

gemessen in Sonnenmassen; P, in Stunden. Fiir AM CVn mit einer Bahn-
periode von 1029 s erhalten wir My = 0.092 M und M; = 1.09 M.

Nelson et al. (1986) und King (1988) finden fiir die Massentransferrate in
einem Bin&rsystem, das nur durch Gravitationsstrahlung Drehimpuls verliert

1.27 x 10~8¢2 M3 P83

Mgyr . 7.5
(1+q)1/3(% _|_Ca7d _q) orb oNAS ( )

—My =

Die Bahnperiode ist wiederum in Stunden einzusetzen, der adiabatische
Koeffizient ist (aq = 9InRy/0In M. Im thermischen Gleichgewicht ist
Caa = —1/3, hier gilt nach Gleichung 7.3 (,q = —0.19. Setzt man das
zusammen mit den Werten fiir AM CVn in Gleichung 7.5 ein, so ergibt sich
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fiir die Massentransferrate von AM CVn
— My ~ 3.9 x 107 MgyrL. (7.6)

Da AM CVn keine starken Helligkeitsschwankungen zeigt, wird dieser
mittlere Wert recht nahe am tatséchlichen liegen.

Bei CR Boo kann man analog zu AM CVn das Massenverhéltnis aus der
Schwebungsperiode anhand Gleichung 7.1 bestimmen, man erhélt ¢ =~ 0.058,
aus den Gleichungen 7.2 und 7.3 folgen die Massen zu M; = 1.0 M und
M, = 0.058 M, die Massentransferrate ist —M, = 6.7 x 10~ 1°Mgyr—! nach
Gleichung 7.5. In Abbildung 7.3 sind die Roche-Lobes der beiden Sterne mit
den hier bestmmten Massen dargestellt. Um ein Gefiihl fiir die Grofle der
Sterne zu vermitteln, sind zusétzlich der Jupiter sowie der Roche-Lobe des
Erde-Mond-Systems abgebildet.

7.4 Simulationen von AM CVn

Fiir die Simulationen der Akkretionsscheibe von AM CVn wurden die oben
bestimmten physikalischen Parameter benutzt, also

e P, =1029s

o My =1.09 Mg

o M, =0.092 M

o —M,=39x10"Myyr .

Die kinematische Viskositdt wurde als konstant angenommen, v = 3 X
1073R2 s~!. Dieser Wert hat sich bei Parameterstudien in fritheren Simu-
lationen (Kunze, Speith & Riffert 1997) als geeignet erwiesen. Es wurde
eine polytrope Zustandsgleichung mit dem Adiabatenkoeffizienten v = 1.1
benutzt. Die Simulation wurde dreidimensional durchgefiihrt.

Zu Beginn der Simulation befanden sich keine Teilchen in der Scheibe,
es wurden 100 Teilchen pro Bahnperiode in der Ndhe des inneren Lagrange-
Punktes eingesetzt. Die Entwicklung der Akkretionsscheibe von AM CVn
ist in Abbildung 7.4 dargestellt. Bei dieser Simulation erhielten alle Teilchen
dieselbe Masse, entsprechend der obigen Massentransferrate. Aufgrund der
hohen Massentransferrate erreichte die Scheibe schnell eine Grofle, bei der
der duflere Bereich in den Gezeiteneinflul des Sekundé&rsterns geriet. Be-
reits nach 50 Bahnperioden ist eine starke Spiralstruktur am Auflenrand der
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02

Abb. 7.4: Das Wachstum der Akkretionsscheibe von AM CVn wihrend
der Simulation. Der zeitliche Abstand zwischen zwei Bildern betrdgt 10
Bahnperioden. Nach 60 Bahnperioden ist die Exzentrizitit voll entwickelt.
Die Scheibenmasse nimmt wieder ab, nach etwa 90 Bahnperioden bleibt sie
ungefihr konstant. Die Lichtkurve in Abbildung 7.5 wurde ab Periode 100
gewonnen, als die Scheibe schon im Gleichgewicht zwischen dem Uberstrom
vom Sekundérstern und der Akkretion auf den Weiflen Zwerg stand.

Scheibe erkennbar, nach nur 60 Bahnperioden ist die Exzentrizitat voll ent-
wickelt. Die Akkretionsrate auf den Weiflen Zwerg erhoht sich, die Masse der
Scheibe nimmt langsam ab, bis sich nach etwa 80 Bahnperioden ein Gleichge-
wicht zwischen Masseniiberstrom vom Sekundérstern und Akkretion auf den
Weiflen Zwerg einstellt und die Masse der Scheibe ungefiahr konstant bleibt.
In diesem Zustand betriigt die Gesamtmasse der Scheibe etwa 4 x 10712 M.
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Lichtkurve von AM CVn
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Abb. 7.5: Die simulierte Lichtkurve von AM CVn. Aufgetragen ist die dis-
sipierte Energie gegen die Zeit. Deutlich sind die Superhumps zu erkennen.
Die Struktur mit Nebenmaxima ist typisch fiir die Superhumps, wie sie ge-
gen Ende des Superausbruchs von SU UMa-Sternen auftreten. Da sich die
Akkretionsscheibe von AM CVn stdndig im Ausbruch befindet, ist die Form
der Scheibe stark exzentrisch, was zu der komplexen Form der Lichtkurve
fiihrt. Dieser Effekt driickt sich auch in der Stirke der ersten drei harmo-

nischen Frequenzen der Superhumpperiode im Fourierspektrum aus (siehe
Abb. 7.6).

Das bedeutet, daf} iiberstromendes Gas im Mittel 30 Bahnperioden benétigt,
bis es akkretiert wird.

Die Superhumpperiode, die sich aus der simulierten Lichtkurve (Abbil-
dung 7.5) bzw. aus ihrer Fouriertransformierten (Abbildung 7.6) ablesen
148t, ist um 2.4 % linger als die Bahnperiode. Dies ist in ausgezeichneter
Ubereinstimmung mit dem beobachteten Wert von 2.14 %. Dieses Ergebnis
stiitzt die Interpretation der starken periodischen Variation der Helligkeit
von AM CVn bei 1051 s als Superhumpperiode einer exzentrischen prazedie-
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Fourierspektrum der Lichtkurve von AM CVn
1le-06 T T T T T

8e-07
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0 |
0 20 40 60 80 100
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Abb. 7.6: Fourierspektrum der Lichtkurve von AM CVn aus Abb. 7.5. Der
erste Peak entspricht einer Superhumpperiode von 1054 s, was mit der beob-
achteten Periode Psy = 1051s extrem gut iibereinstimmt. Typisch fiir die
voll entwickelte Exzentrizitét ist die Stérke der harmonischen Frequenzen,
die die komplexe Struktur der Lichtkurve wiederspiegelt. NB: die Bahnpe-
riode selbst kann hier nicht auftauchen, da die gesamte dissipierte Energie
ohne Richtungsabhéingigkeiten betrachtet wurde.

renden Akkretionsscheibe.

In den Abbildungen 7.7 und 7.8 ist die Verteilung der dissipierten Ener-
gie bzw. der Dichte in der Akktretionsscheibe zu verschiedenen Phasen des
Superhumps dargestellt. Wie man in Abbildung 7.7 erkennt, wird die meis-
te Energie in der inneren Scheibe nahe am Weiflen Zwerg dissipiert, da hier
die Scherspannungen aufgrund der differentiellen Rotation des Gases in der
Scheibe am grofiten sind. Die Modulation der Dissipation erfolgt allerdings
am Auflenrand. Wenn die ausgebeulte Seite der Scheibe am Sekundérstern
vorbeizieht, wird durch die Gezeitenkrifte viel Energie dissipiert. Die Form
der Scheibe ist stark strukturiert und nicht etwa einfach elliptisch. Daher
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Abb. 7.7: Superhumps in AM CVn: Verteilung der dissipierten Energie.
Der zeitliche Abstand zwischen zwei Bildern betriagt 1/10 Bahnperiode. Die
Bilder entstammen den gleichen Zeitschritten wie in Abbildung 7.8. Diese
Bilder wurden mit meinen Daten von R. Speith erstellt.
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Abb. 7.8: Superhumps in AM CVn: Dichteverteilung. Der zeitliche Abstand
zwischen zwei Bildern betrdgt 1/10 Bahnperiode. Die Bilder entstammen
den gleichen Zeitschritten wie in Abbildung 7.7. Diese Bilder wurden mit
meinen Daten von R. Speith erstellt.



126 KAPITEL 7. SUPERHUMPS IN AM CVN UND CR BOO

Lichtkurve von CR Boo
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Abb. 7.9: Die simulierte Lichtkurve von CR Boo. Aufgetragen ist die dissi-
pierte Energie gegen die Zeit. Die Superhumps haben eine kleinere relative
Amplitude und zeigen weniger Struktur als bei AM CVn. Die Superhump-
periode hier ist 1495s, das ist sehr nahe an der beobachteten (1490s).

stammt die komplexe Form der Lichtkurve. Bei der Dichteverteilung (Ab-
bildung 7.8) ist eine starke zweiarmige Spiralstruktur zu erkennen. Ein Ver-
gleich mit Abbildung 7.7 zeigt jedoch, dafl das keine Orte besonders erhéhter
Dissipation sind.

7.5 Simulationen von CR Boo

Da CR Boo ein dhnliches Verhalten wie ER UMa-Sterne zeigt, also normale
Ausbriiche und Superausbriiche in kurzem Abstand, wird die Massentrans-
ferrate dieses Systems sicherlich kleiner sein als bei AM CVn, tatséchlich
liefern die obigen Uberlegungen einen etwa sechsfach kleineren Wert als bei
AM CVn, —M, = 6.7 x 107 1°Mgyr—! gegeniiber 3.9 x 1079 Mgyr—!. Mit
der doch stark vereinfachten Behandlung der Energiegleichung durch eine
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Abb. 7.10: Das Wachstum der Akkretionsscheibe von CR Boo wihrend der
Simulation. Der zeitliche Abstand zwischen zwei Bildern betrédgt 10 Bahn-
perioden. Die Exzentrizitéit entwickelt sich langsamer als bei AM CVn, da
die Massentransferrate vom Sekundérstern kleiner ist. Erst nach 90 Bahn-
perioden ist die Exzentrizitdt voll entwickelt. Die Lichtkurve in Abbildung
7.9 wurde ab Periode 120 gewonnen.
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polytrope Zustandsgleichung ist es in dieser Simulation nicht moglich, die
Entwicklung der Scheibe vom Ruhezustand zum Superausbruch zu verfol-
gen. Statt dessen ist die Viskositdt von Anfang an so gewéhlt, als wire die
Scheibe bereits im Ausbruch, d. h. es wurde die gleiche kinematische Vis-
kositdt wie in der Simulation von AM CVn benutzt, v = 3 x 1078RZs™ 1.
Auch hier wéichst die Scheibe relativ schnell bis zu dem Radius, bei dem
das weitere Wachstum durch die Gezeitenkrifte des Sekundérsterns einge-
schrankt wird. Da dieser Radius bei einem Massenverhéltnis von ¢ = 0.058
weit auflerhalb des 3:1-Resonanzradius liegt, wird die Scheibe immer stérker
exzentrisch. Nach 80 Bahnperioden haben sich zwei deutliche Spiralarme
herausgebildet (siche Abb. 7.10). 10 Bahnperioden spéter ist die Prazession
der Scheibe schon gut zu erkennen, nach etwa 120 Bahnperioden hat sich die
Superhumpperiode stabilisiert. Aufgrund der erh6hten Dissipation durch die
Prizession der exzentrischen Scheibe ist die Akkretionsrate auf den Weiflen
Zwerg erhoht, die Masse in der Scheibe nimmt ab. Im realen System CR
Bootes fiihrt das dazu, dafl der Ausbruch gestoppt wird, nachdem in einem
Teil der Scheibe das ionisierte Helium rekombiniert und von diesem Gebiet
ausgehend eine Kiihlfront durch die Scheibe lduft. Da im Ruhezustand die
Viskositét viel kleiner ist, nimmt die Superhumpamplitude stark ab, die
Scheibe schrumpft und wird wieder symmetrischer, bis sich wieder so viel
Materie in der Scheibe angesammelt hat, da3 der Scheibenradius wahrend
eines Ausbruchs den kritischen 3:1-Resonanzradius iiberschreitet und ein
neuer Superausbruch beginnt. Da dieser Abfall von hoher zu niedriger Vis-
kositét nicht in dieser Simulation implementiert ist, bleibt die Scheibe lange
Zeit exzentrisch, obwohl sie recht massearm wird. Die Simulation wurde bis
Bahnperiode 150 durchgefiihrt.

Friithere Untersuchungen (Kunze 1996, Kunze, Speith & Riffert 1997)
zeigten, dafl die Superhumpperiode keine alleinige Funktion des Massen-
verhé&ltnisses ist, sondern mindestens auch von der Viskositdt und der Mas-
senstromrate abhingt. Dafiir gibt es auch Hinweise aus Beobachtungen,
die Superhumpperiode bei SU UMa-Sternen nimmt némlich im Laufe des
Superausbruchs ab. In CR Boo ist die Superhumpperiode 1.5% linger als
die Bahnperiode.

7.6 Diskussion

Die AM CVn-Sterne bilden mit nur sechs Mitgliedern fast das gesamte Spek-
trum an nicht-magnetischen Kataklysmischen Variablen auf einem kleineren
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Mafistab ab. Bei ihnen besteht der Sekundérstern nicht aus einem Hauptrei-
henstern, sondern ebenfalls aus einem Weiflen Zwerg, der eine Helium-Akkre-
tionsscheibe um den Primérstern speist. Diese Helium-Akkretionsscheiben
unterliegen den gleichen Instabilitdten wie die Akkretionsscheiben von CVs.
So lassen sich die Sterne ebenfalls in ein Porb—M -Diagramm einsortieren,
siche Abbildung 5.5 in Kapitel 5.3. Die Systeme AM CVn und HP Lib zei-
gen keine Helligkeitsschwankungen grofler Amplitude. AM CVn hat Super-
humps, die Akkretionsscheibe ist also thermisch stabil aber gezeiteninstabil.
Das entspricht einem Permanenten Superhumper bei den CVs. HP Lib hin-
gegen scheint auch gezeitenstabil zu sein, das entspricht einem 7Z Cam-Stern,
der im Stillstand gefangen ist. GP Com zeigt ebenfalls keine Ausbriiche, da
hier aber Emissionslinien im Spektrum auftauchen, kann man davon ausge-
hen dafl sich die Scheibe in einer Ruhephase befindet, vielleicht entspricht
GP Com einem WZ Sge-Stern. CR Boo hat alle Merkmale eines ER UMa-
Sterns, d. h. kurze und lange Ausbriiche, und bei den langen Ausbriichen
tauchen Superhumps auf. Der Superzyklus ist sehr kurz. Die letzten bei-
den Vertreter dieser Gruppe entsprechen VY Scl-Sternen, sie sind thermisch
und gezeitenstabil, allerdings 148t die Helligkeit manchmal nach, wenn die
Massentransferrate absinkt. Manche CVs aus dieser Gruppe haben dann
Zwergnovaausbriiche, dies wurde hier noch nicht beobachtet.

Meine Simulationen runden dieses Modell der AM CVn-Sterne als Helium-
CVs ab. Die Superhumpperioden von AM CVn und CR Boo konnten genau
reproduziert werden. Hierbei wurden als physikalische Parameter, also die
Massen der Systeme sowie die Massentransferraten, genau diejenigen Wer-
te verwendet, die sich durch Extrapolation der fiir Kataklysmische Variable
gefundenen empirischen GesetzméBigkeiten fiir teilweise entartete Sekundér-
sterne ergeben. Die ausgezeichnete Ubereinstimmung der Simulationsergeb-
nisse mit den beobachteten Werten ist ein starkes Indiz dafiir, daf3 die Mo-
dellvorstellung der AM CVn-Sterne als Helium CVs im wesentlichen korrekt
ist.
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Kapitel 8

Diamagnetische Effekte in
WYZ Sge

8.1 WZ Sagittae: Eine ungewohnliche Zwerg-
nova

Die Zwergnova WZ Sge ist in mehrfacher Hinsicht bemerkenswert. Zum
einen hat WZ Sge mit 81.6 min die kiirzeste direkt bestimmte Bahnperiode
aller Zwergnovae!, die Bahnperiode liegt somit nur knapp iiber dem theore-
tischen Minimum von 78 min. Es ist gut moglich, dal WZ Sge die minimale
Bahnperiode schon durchschritten hat und sich in einem Stadium zunehmen-
der Bahnperiode befindet. Dazu wiirde auch die kleine Massentransferrate
vom Sekundérstern passen. Aus der Helligkeit der Bright Spot-Region hat
Smak (1993) eine Massentransferrate von —My = 3 x 10~'' Moyr—! abgelei-
tet. Da WZ Sge mit einer Inklination von 76° zu den bedeckenden Systemen
gehort, sind auch die Massen und somit das Massenverhéltnis recht gut be-
kannt. Der Weifle Zwerg hat eine Masse von 0.45 M), ist also recht leicht.
Der Sekundérstern hat eine Masse von nur 0.058 Mg, das Massenverhéltnis
q = 0.129 liegt also in einem Bereich, in dem man wéhrend eines Superaus-
bruchs Superhumps in der Lichtkurve erwarten kann.

Das Ausbruchsverhalten unterscheidet WZ Sge von den gew6hnlichen SU
UMa-Sternen. Wahrend diese recht regelméflig alle paar Monate bis Jahre

1Die Bahnperioden des WZ Sge-Sterns WX Cet und des SU UMa-Sterns LL And sind
kiirzer, wurden aber nur aus den Superhumpperioden abgeschitzt.

131
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helle Superausbriiche mit Superhumps haben, und dazwischen eher unre-
gelméBig, aber hdufiger normale Zwergnovaausbriiche zeigen, hat WZ Sge
nur Superausbriiche. Der Abstand zwischen zwei Ausbriichen liegt bei WZ
Sge bei 33 Jahren, der Helligkeitsunterschied zwischen der Ruhephase und
dem Ausbruch ist sehr grof3, er liegt mit 7 mag im Bereich einer wiederkeh-
renden Nova (in der Tat wurden schon &hnliche Sterne wie WZ Sge zunéchst
falsch als wiederkehrende Nova eingestuft). Alle (d. h. bisher 3) beobachte-
ten Ausbriiche von WZ Sge waren Superausbriiche, die Superhumpperiode
ist nur 0.8% linger als die Bahnperiode. Dieser geringe Unterschied paf3t
zur kurzen Bahnperiode (Warner 1995a) und zur kleinen Massentransferrate
(Kunze, Speith & Riffert 1997).

Wegen der ungewohnlichen Eigenschaften klassifizieren die meisten Au-
toren WZ Sge und die &hnlichen Systeme WX Cet, SW UMa und HV Vir
als eigene Gruppe, WZ Sge-Sterne oder auch TOADs (Tremendous Outburst
Amplitude Dwarf Novae), siche Kapitel 5.1.4. Hierzu sollte man anmerken,
dafl die grofle Ausbruchsamplitude ihren Ursprung nicht darin hat, daf3 das
System im Superausbruch heller als andere SU UMa-Sterne ist, sondern dar-
in, daf} es in der Ruhephase extrem leuchtschwach ist. WZ Sge gehort daher
auch zu den wenigen Systemen, in denen der Weifle Zwerg einen deutlichen
Beitrag zur optischen Helligkeit leistet.

8.2 Wie kommt die lange Ruhephase zustan-
de?

Die lange Ruhephase zwischen den Ausbriichen gibt einige Riétsel auf, die mit
dem Scheibeninstabilitdtsmodell fiir Zwergnovaausbriiche (Abschnitt 4.4)
nicht erklarbar sind. Das Scheibeninstabilitédtsmodell erfordert unterschied-
leiche Werte des Viskositdtsparameters « (Shakura & Sunyaev 1973, siehe
auch Abschnitt 4.3) fiir die Ausbruchs- und die Ruhephase. Bei den meis-
ten Zwergnovae ist in der Ruhephase a ~ 0.01. Bei WZ Sge widerspricht
das aber den Beobachtungen, da der Weifle Zwerg wihrend des Ausbruchs
ungefihr 10%'kg akkretiert, sich in der Ruhephase aber bei a = 0.01 nur
etwa 10'8kg ansammeln kénnen (Lasota, Kuulkers & Charles 1999). Eine
mogliche Losung wére die Annahme eines sehr kleinen Wertes des Visko-
sitdtsparameters a@ ~ 107°, da dann die Dichte in der Scheibe héher ist
und sich mehr Masse ansammeln kann. Das Verlockende daran ist, dafl man
dabei die extrem lange Zeit zwischen zwei Ausbriichen gleich mitgeliefert be-
kommt, da die viskose Entwicklung der Akkretionsscheibe fiir so eine kleine
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Viskositat dementsprechend lange dauert. Dagegen spricht, dafl die Mas-
sentransferrate vom Sekundérstern zwar klein ist, aber nur um einen Faktor
2 kleiner als bei anderen Zwergnovae mit wesentlich kiirzeren Ausbruchs-
intervallen (abgeschétzt aus der Helligkeit des Bright Spots). Es erscheint
unwahrscheinlich, dafl sich daraus ein Faktor 1000 bei der Viskositét ergibt.
Andererseits ist der Zusammenhang zwischen M und « véllig unklar (Gam-
mie & Menou 1998).

Ein anderer Erklarungsversuch (Lasota, Hameury & Huré 1995, Hameu-
ry, Lasota & Huré 1997) geht davon aus, daf§ der Viskositdtsparameter nicht
wesentlich anders ist als bei den Akkretionsscheiben von anderen Zwergno-
vae, dafl aber die duflere Scheibe bei einer so kleinen Massentransferrate
thermisch stabil ist, und die Akkretionsscheibe nicht bis zum Weiflen Zwerg
herabreicht, so daf} es nicht zu Zwergnovaausbriichen kommen kann. Ein
Massentransferausbruch kann dann die Scheibe in einen instabilen Zustand
bringen und so den Ausbruch auslésen. Die lange Wiederkehrzeit zwischen
den Ausbriichen wéire dann mit einer Instabilitdt des Sekundérsterns ver-
kniipft. Da bei diesem Modell aufgrund von a ~ 0.01 auch viel zu wenig
Masse in der Scheibe ist, mufl die Massentransferrate wihrend des Ausbruchs
entsprechend hoher sein. Tatséchlich gibt es Hinweise darauf, dafl Ein-
strahlung von der Akkretionsscheibe oder vom Weiflen Zwerg wihrend des
Ausbruchs die Massentransferrate vom Sekundérstern erh6hen kann (Smak
1996).

Die Frage ist nun, wie das Loch in der Akkretionsscheibe zustande kommt.
Dafiir gibt es zwei Vorschldge. Entweder verdampft die innere Scheibe (Mey-
er & Meyer-Hofmeister 1994) oder sie wird von einem Magnetfeld zerstort
(Lasota, Hameury & Huré 1995). Meyer-Hofmeister, Meyer & Liu (1998)
favorisieren das Evaporationsmodell, allerdings sagt es voraus, dal Super-
humps schon deutlich vor dem Beginn des Ausbruchs vorhanden sein miissen,
wohingegen es eindeutige Beobachtungen gibt, wonach es fast zwei Wochen
dauert, bis nach Beginn des Superausbruchs Superhumps auftauchen (Pat-
terson et al. 1981). Andererseits gibt es klare Hinweise darauf, dafl WZ Sge
einen schnell rotierenden magnetischen Weiflen Zwerg enthélt, also eigentlich
ein DQ Her-Stern ist. Bei einem Weiflen Zwerg so kleiner Masse reicht ein
Magnetfeld von > 10%G aus, um die innere Scheibe zu zerstéren (Lasota,
Kuulkers & Charles 1999).
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8.3 WZ Sge als magnetischer Rotator

WZ Sge kann kein sehr starkes Magnetfeld besitzen, da eine Akkretions-
scheibe auch in der Ruhephase vorhanden ist. Ein Weifler Zwerg mit einem
kleinen Magnetfeld ist nicht zu gebundener Rotation gezwungen, aulerdem
wird im allgemeinen die Magnetfeldachse gegeniiber der Rotationsachse ge-
kippt sein. Wenn WZ Sge ein gekippter magnetischer Rotator ist, sollte man
in der Lichtkurve sowohl die Spinperiode als auch die Nebenfrequenzen, die
durch Uberlagerung mit der Bahnperiode entstehen, beobachten kénnen.
Nennen wir die Winkelfrequenz der Spinperiode w, die Winkelfrequenz (2
der Bahnperiode wurde ja schon eingefithrt. Tatséchlich treten in der Licht-
kurve von WZ Sge im Ruhezustand mehrere Perioden um 28 s auf. Vor dem
letzten Ausbruch im Jahr 1978 waren eine kohérente Oszillation mit einer
Periode von 27.87s sowie mehrere dhnliche ,,Satellitenperioden®“ beobacht-
bar. Wéahrend des Ausbruchs verschwanden alle diese Perioden. Das Signal
bei 27.87s war nach dem Ausbruch 16 Jahre lang verschwunden, dafiir war
ein Signal mit einer Periode von 28.96s sichtbar. 1995 tauchte die 27.87s
Periode zusammen mit schwécheren Satelliten bei 28.2 und 29.69s wieder
auf. Die Entdeckung der gleichen Periode von 27.87s im Rontgenbereich
bestétigt, dal der Primérstern in WZ Sge tatséchlich ein schnell rotierender
magnetischer Weifler Zwerg mit einer Spinperiode Pspin = 27.87s ist.

WZ Sge gehort somit zu den DQ Her-Sternen, einer kleinen Untergruppe
der Intermedisiren Polare mit einem schnell rotierenden magnetischen Wei-
en Zwerg. Bei den DQ Her-Sternen verursacht die Akkretionssdule bei
den Magnetpolen einen Strahlungskegel, dessen reprozessierte Strahlung an
verschiedenen Stellen der Akkretionsscheibe und am Sekundérstern zu peri-
odischen Signalen mit den Frequenzen der Schwebungen w + 2 und w — 22
fithrt. Identifiziert man 27.87s mit der Spinperiode, so ist das Signal bei
28.2 s konsistent mit w — 22, die Signale bei ~ 27.96s und ~ 27.79s liegen
dicht bei w + € bzw. bei w — ). Das Auftreten dieser Seitenbénder ist eine
weitere Bestédtigung die Existenz eines schnell rotierenden Weiflen Zwergs
in WZ Sge. Die Ausbildung einer Akkretionsscheibe bis zur Oberfliche des
Weilen Zwergs wird durch das Magnetfeld verhindert.

8.4 Diamagnetische Zugkraft

Die Akkretion bei Polaren verlduft ohne die Bildung einer Akkretionsscheibe,
das Magnetfeld ist so stark, dafl der Gasstrom vom Sekundérstern an die
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Magnetfeldlinien koppelt und die Akkretion entlang dieser Magnetfeldlinien
auf die magnetischen Pole des Weiflen Zwergs erfolgt. Bei den intermedidren
Polaren ist das Magnetfeld schwicher, so dafl sich teilweise eine Scheibe
ausbilden kann. An ihrem inneren Rand wird der magnetische Druck des
Feldes
B2
Pmag = . (81)

vergleichbar mit dem Staudruck des Gases (engl. ram pressure)

1
DPram = 59’02 . (82)

Der magnetische Druck wirkt nur senkrecht zu den Feldlinien. Dominiert er
den Staudruck, so werden die Plasmateilchen entlang der Feldlinien strémen,
wobei sie um die Linien kreisen. Liegt der Radius, bei dem dies passiert,
innerhalb des Radius des kleinsten Abstands der Trajektorie des einfallenden
Gasstroms, so kann sich eine Scheibe ausbilden.

Das oben gesagte gilt fiir diffuse Materie. Laut King (1993a) ist es je-
doch gut moglich, dafl der Akkretionsstrom nicht gleichméfig ist, sondern
daf} sich sogenannte ,,Blobs“ formen (das deutsche Wort ,,Kliimpchen“ klingt
in diesem Zusammenhang etwas seltsam, ich werde daher bei Kings Termi-
nologie bleiben). Diese Blobs wechselwirken auf eine etwas andere Art mit
dem Magnetfeld als ein diffuses Gas, da sie nicht so leicht vom Magnet-
feld durchdrungen werden. Die Blobs iiberleben etwa 10 Orbits um den
Weiflen Zwerg, bevor sie vom Magnetfeld zerissen werden (King 1993a). Die
Wechselwirkung der Blobs mit dem Magnetfeld ist diamagnetischer Art. Die
zugrundeliegende Theorie stammt von Drell, Foley & Ruderman (1965) und
bezieht sich eigentlich auf die diamagnetische Zugkraft (engl. drag force),
die ein grofler, elektrisch leitender Satellit im Erdmagnetfeld erfahrt. Doch
auch ein Gasblob, der vom L;-Punkt zum Weiflen Zwerg hinfillt, stellt einen
Leiter dar, der sich durch ein Magnetfeld bewegt. Diese Bewegung im Mag-
netfeld induziert ein elektrisches Feld im Blob,

1
E = E(Vbl()b X B) , (83)

das durch Oberflachenladungen abgeschirmt wird. Diese Abschirmladungen
erfahren im Magnetfeld eine Lorentzkraft, die die diamagnetische Zugkraft
darstellt.
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Die Blobs verlieren Energie, indem sie Alfvénwellen anregen. Die Zeit-
skala, auf der das passiert, ist gegeben durch

(Drell, Foley & Ruderman 1965), wobei ca die Alfvéngeschwindigkeit im
Plasma zwischen den Blobs ist. my,p ist die Blobmasse und Iy, die typische
Blobgrofle.

Setzt man in die Gleichung 8.4 typische Werte fiir eine magnetische Ka-
taklysmische Variable ein — ein Blob im Abstand von 108m von einem Wei-
flen Zwerg mit einem magnetischen Diplomoment p = 1033G cm® und einer
Dichte und Léange, wie sie dem Akkretionsstrom in diesem Abstand ent-
spricht (Lubow & Shu 1976, Hessman 1999), also o ~ 5 x 107 1% cm ™3 und
[ =~ 2.5 x 108cm — so ergibt sich tarag ~ 2000s. Das ist wesentlich lénger
als die dynamische Zeitskala tqy, ~ (R3/GM;)'/? ~ 1005, so daB die Blobs
etwa 10 Orbits um den Weilen Zwerg iiberleben (King 1993a).

Die Beschleunigung, die ein Blob der Dichte g0, und der Ausdehnung
Ibiob aufgrund der diamagnetischen Zugkraft erfiahrt, ist gegeben durch

B? [[Vblob — V1| |

Vblob — V] L - (8.5)
CA Obloblblob |V

amag = =
Hierbei ist v die Geschwindigkeit des Blobs, vy = wr die Geschwindigkeit
des Feldes und v stellt die Komponente der Geschwindigkeit senkrecht zu
den Feldlinien dar. Da die Geschwindigkeit des Feldes in die Beschreibung
mit eingeht, hat die Spinperiode des Weiflen Zwergs einen direkten Einflufl
auf die Gasstrémung.

8.5 Die SPH-Formulierung der diamagnetisch-
en Zugkraft

Die SPH-Formulierung der diamagnetischen Zugkraft bildet keine Schwie-
rigkeiten, wenn jedes SPH-Teilchen einen Gasblob reprisentiert. Gliickli-
cherweise liegen die Blobmassen hier in einem Bereich, der es zulafit, jedem
Blob ein Teilchen zuzuordnen. Es ist aber auch kein Problem, durch jedes
SPH-Teilchen mehrere Blobs zu représentieren. Dann mufl man die Kraft auf
einen Blob bestimmen und mit der Anzahl der Blobs pro Teilchen multiplizie-
ren, um die korrekte Zugkraft auf das SPH-Teilchen zu erhalten. Die Stérke
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des Dipolfeldes des Weilen Zwergs nimmt mit > ab, so daf$ fiir die ,,SPH-
Blobs“ in der unmittelbaren Ndhe des Weiflen Zwergs die diamagnetische
Zugkraft als externe Kraft dominiert. Sie kann wie die Gravitation fiir jedes
Teilchen einzeln und direkt bestimmt werden; hydrodynamische Prozesse,
die eine Wechselwirkung mit anderen SPH-Teilchen erfordern, sind hierbei
nicht beteiligt. Da die diamagnetische Kraft bei grofleren Abstéinden vom
Weiflen Zwerg rasch vernachléssigbar wird, verhalten sich die urspriinglichen
Gasblobs automatisch wie ganz normale SPH-Teilchen, sobald sie in der Ak-
kretionsscheibe mit ihren Nachbarteilchen iiber Druck- und viskose Kréfte
wechselwirken. Die Gasblobs haben sicherlich unterschiedliche Gréflen und
Massen, dementsprechend kann man auch den SPH-Blobs unterschiedliche
Massen mitgeben und die in die diamagnetische Kraft eingehenden Groéfien
Dichte opiop, und Ausdehnung Iy, nach Wunsch wéhlen, unabhéingig von
der SPH-Dichte und der Smoothing Length. Dafl SPH-Teilchen durchaus
unterschiedliche Massen haben konnen, ist ja eine Eigenschaft der Metho-
de. In Kapitel 6 wurde bereits gezeigt, dal Massenverhéltnisse zwischen den
Teilchen von bis zu 1/40 kein Problem in Scheibensimulationen darstellen.

Die diamagnetische Beschleunigung, die ein SPH-Blob erfihrt, errech-
net sich also einfach aus Gleichung 8.5. Das Magnetfeld wird als Dipolfeld
angenommen. Die Magnetfeldachse sei gegeniiber der Rotationsachse des
Weiflen Zwergs, die ja senkrecht auf der Bahnebene steht, um den Winkel
Omag geneigt. Zur Zeit ¢ ist der Winkel ¢pn,s zwischen der Projektion der
Magnetfeldachse auf die Bahnebene und der Verbindungslinie der beiden
Sterne

Pmag = 27 X (t modulo Papip). (8.6)
Das Magnetfeld zur Zeit ¢ an der Stelle r ist
C1Cs
3 ma,
B — “fmes Cy O (8.7)
g (C3)* —r%/3
mit den Hilfsgroflen
C1 = cosf cospxy —cosf sinyxy —sinf cos g s (8.8)
Cy = cosfsinpx; +cos cospaxs —sinf sinpxs :
C3 = sinfx; +cosbzs, (8.10)

wobei bei den Winkeln auf die Markierung mae verzichtet wurde und z1, 2
und x3 die Komponenten des Abstandsvektors r des Teilchens vom Weiflen
Zwerg bezeichnen. Damit kann man auch B2 am Ort des Blobs bestimmen.
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Die Bestimmung des Magnetfeldes ist zwar etwas kompliziert, jedoch
vom Konzept her klar. Eher umgekehrt verhélt es sich mit den charakte-
ristischen Blobgréflen. Die Vorstellung ist, dafl der Akkretionsstrom vom
Sekundérstern irgendwann nach Passieren des Lq-Punktes in Blobs zerfillt.
Wenn man weiterhin annimmt, dafl die typischen Léngen und Dichten der
Blobs ungefihr der Dichte und der Breite oder Hohe des Akkretionsstroms
an dieser Stelle entsprechen, so kann man die Masse der Blobs berechnen
und diese dem SPH-Teilchen zuordnen. Da hierbei einige Unsicherheiten
mit ins Spiel kommen, verwendet man am besten eine gewisse Verteilung
an Blobmassen um einen Mittelwert herum. Bei der Bestimmung der Blob-
massen und -grofen ist wiederum Hessmans (1999) Parametrisierung der
Ergebnisse von Lubow & Shu (1975, 1976) sehr niitzlich, siche Abschnitt
6.1. In der Gleichung 8.5 taucht auch die Alfvéngeschwindigkeit ca auf.
Alfvénwellen sind magnetohydrodynamische Wellen, die mit der Transver-
salbewegung der Magnetfeldlinien zusammenhéngen. Die in ihnen herrschen-
de Spannung ist bestrebt, sie geradlinig aufzurichten und erzeugt dadurch
transversale Schwingungen. Thre Geschwindigkeit ist (Jackson 1983, Kapitel

10.7)
B2 \1/2
~ . A1
A (871'@0) (8.11)

Die Dichte pg des Plasmas zwischen den Blobs ist aber leider vollig un-
klar. Auf jeden Fall kann die Alfvéngeschwindigkeit die Lichtgeschwindigkeit
nicht {ibersteigen. Man kann die diamagnetische Zugkraft daher nach unten
abschétzen, indem man fiir die Alfvéngeschwindigkeit die Lichtgeschwindig-
keit einsetzt. Dies ist vermutlich eine gute Nidherung, da das Plasma zwi-
schen den Blobs wahrscheinlich eine sehr kleine Dichte besitzt. ca erreicht
die Lichtgeschwindigkeit bei einer Dichte von g9 ~ 107 '%gcm™3 bei einer
Feldstiirke von 10°G (Wynn & King 1995).

Jetzt mufl man nur noch die Geschwindigkeiten des Blobs und des Feldes
am Ort des Blobs senkrecht zu den Feldlinien bestimmen, und die Beschleu-
nigung auf die Blobs ist gefunden.

8.6 Simulationen

Das Programm ist so gestaltet, dafl das magnetische Moment ji,,, des Wei-
en Zwergs, seine Spinperiode Pipin, sowie der Winkel 0n,s zwischen der
Rotations- und der Magnetachse des Weiflen Zwergs als Eingabeparameter
vorgegeben werden konnen. Die Berechnung des Magnetfeldes und der re-
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WZ Sge: Akkretionsscheibe ohne Magnetfeld
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Abb. 8.1: Simulation der Akkretionsscheibe von WZ Sge, dargestellt ist
die Bildung einer Akkretionsscheibe ohne Magnetfeld (oben) und mit Ma-
gnetfeld (unten). Die Simulation wurde mit einer leeren Scheibe gestartet.
Bereits nach 5 Bahnperioden kann man deutlich sehen, wie die diamagneti-
sche Zugkraft auf die Blobs die Ausbildung einer Akkretionsscheibe bis zum
Weiflen Zwerg hinunter verhindert.
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WZ Sge without magnetic field WZ Sge with a magnetic field

WZ Sge with a magnetic field WZ Sge with a magnetic field

WZ Sge with a magnetic field WZ Sge with a magnetic field

Abb. 8.2: WZ Sge: Simulation mit pimag = 1 X 1031G em?. Das obere linke
Bild stammt aus einer Simulation ohne Magnetfeld, es entspricht in der zeit-
lichen Entwicklung dem oberen rechten Bild. Die diamagnetische Zugkraft
verhindert die Ausbildung einer Scheibe bis zum Weiflen Zwerg hinunter.
Vergleiche Abbildung 8.3, wo die Dichteverteilung in der Scheibenmitte zu
denselben Zeitschritten dargestellt ist.
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Abb. 8.3: WZ Sge: Simulation mit ppae = 1 X 103G cm®, dargestellt ist
die Dichteverteilung in der Scheibenmitte. Die Bilder entsprechen denen der
Teilchenverteilungen von Abbildung 8.2. Der dichte Ring bildet sich nicht
am Zirkularisationsradius, sondern weiter drauflen. Der Zirkularisationsra-
dius liegt nahe dem Innenrand der Scheibe, der sich hier bildende Ring hat
einen um etwa die Halfte grofleren Durchmesser. Durch die hohe Massen-
transferrate wéchst die Scheibe schnell bis zu einem Radius, wo der duflere
Bereich in den Gezeiteneinflufl des Sekundérsterns gerdt. Es bilden sich rasch
Spiralstrukturen und die Scheibe wird exzentrisch.
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WZ Sge with magnetic field
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Abb. 8.4: Simulation von WZ Sge mit Magnetfeld. Dargestellt sind Projek-
tionen der Teilchenpositionen in die z-z-Ebene des Systems. Der zeitliche
Abstand zwischen den einzelnen Abbildungen betrigt 1/10 Bahnperiode.
Die magnetische Achse des Systems ist um 5° gegen die Rotationsachse ge-
neigt, daher erfahren die Gasblobs in der Ndhe des Weiflen Zwergs nicht nur
eine Beschleunigung in der Bahnebene sondern auch senkrecht dazu. Wenn
die Blobs dann mit der Scheibe kollidieren, regen sie eine vertikale Oszilla-
tion des Scheibenrandes an, was wiederum dazu fiihrt, daf3 die einfallenden
Gasblobs manchmal mit dem Scheibenrand kollidieren und abgelenkt werden
und manchmal einfach nach innen fallen.

levanten Geschwindigkeiten ist klar, allein bei der Wahl der Blobgréfien hat
man einige Freiheiten.

Um eine gewisse Verteilung der Blobmassen zu gewéhrleisten, bietet sich
folgende Moglichkeit ihrer Bestimmung an. Bei den anderen Simulationen
wird der Akkretionsstrom ja in Form von Teilchen simuliert, die um einen
bestimmten Punkt der Strahltrajektorie herum eingesetzt werden. Thre Mas-
se bestimmt sich aus der Massentransferrate und der Zahl der Teilchen, die
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pro Bahnperiode eingesetzt werden. Hier nun werden die Teilchen nicht bei
einem festen Abstand vom L;-Punkt eingesetzt, sondern in einem gewissen
Bereich, gleichmé&fig verteilt entlang der Strahltrajektorie. Die Massentrans-
ferrate M ist wiederum vorgegeben. Die Skalenhdhe und -breite des Strahls
an dem entsprechenden Ort sowie die Teilchengeschwindigkeit werden be-
stimmt nach den Gleichungen 6.2 bis 6.7 sowie nach Hessman (1999, seine
Gleichung 5). Die Masse des Blobs ergibt sich aus der Dichte gpion und der
Skalenhohe Hg und -breite Wy des Stroms. Die Dichte kann man aus der
Massentransferrate bestimmen,

M = 7"-leobI_—rsVVSV; ’ (812)

wobei V5 die Geschwindigkeit ist (der Querschnitt des Stroms ist ellipsenférmig
mit der Flache mH;W;). Unter der Voraussetzung, dafl die Blobs ungeféhr
kugelférmig sind, erhélt man die Blobmasse

Mblob = Oblob(HsW)2/2 . (8.13)

Nun mufl man so viele Blobs einsetzen, wie es die Massentransferrate erfor-
dert. Sollte das eine zu hohe Zahl sein, so kann man mehrere Blobs zu einem
SPH-Teilchen zusammenfassen.

Das magnetische Moment des Weiflen Zwergs in WZ Sge ist nicht gut
bekannt, es sollte aber kleiner sein als das von anderen Intermedidren Po-
laren, die keine Scheibe besitzen. Deren magnetisches Moment wird auf
10%3G cm® geschitzt (King 1993b). Da WZ Sge auch im Ruhezustand eine
Akkretionsscheibe hat, mufl das Magnetfeld des Weiflen Zwergs schwicher
sein.

Um zu sehen, wie ein Magnetfeld auf die Blobs wirkt, habe ich zwei Si-
mulationen durchgefiihrt. Die Ergebnisse sind in Abbildung 8.1 dargestellt.
Bei der ersten Simulation wirkt kein Magnetfeld auf die Blobs, so daf} sie
sich wie ganz normale SPH-Teilchen verhalten und eine Akkretionsscheibe
bilden. Bei der zweiten Simulation besitzt der Weifle Zwerg ein um 5° gegen
die Rotationsachse gekipptes Magnetfeld von 10°1G cm?®. Bei beiden Simula-
tionen wurde mit einer leeren Scheibe begonnen, also ohne Teilchen. Bei der
Simulation ohne Magnetfeld bildet sich ein Ring um den Zirkularisationsra-
dius, der im weiteren Verlauf der Simulation durch viskose Prozesse zu einer
Akkretionsscheibe zerlduft. Die Simulation mit dem Magnetfeld zeigt den
Effekt der diamagnetischen Zugkraft auf die Blobs. Die ersten Blobs erfahren
bei der Anndherung an den Weiflen Zwerg eine Beschleunigung, die im we-
sentlichen eine Erhéhung des spezifischen Drehimpulses der Blobs zur Folge
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hat. Das fiihrt dazu, dafl sich der Gasring nicht am Zirkularisationsradius,
sondern weiter auflen bildet. Wie erwartet werden Teilchen, die sich weit
vom Weiflen Zwerg entfernt befinden, nicht vom Magnetfeld beeinflut. Die
Strome von der Li-Region sind in beiden Simulationen daher auch nicht zu
unterscheiden. Der Ring der Simulation mit Magnetfeld ist auch enger. Das
liegt daran, daf} sich neue Gasblobs, die beim ersten Vorbeiflug am Weiflen
Zwerg beschleunigt werden, nicht nur von auflen an den Gasring ansetzen,
sondern auch vom inneren Rand her. Durch diese Anreicherung mit Ma-
terial mit relativ groflem spezifischem Drehimpuls wird der Innenrand der
entstehenden Scheibe daran gehindert, sich nach innen auszubreiten. Das
wird auch in der Realitét eine Rolle spielen. Andererseits ist das Gas in der
Scheibe diffus und wird vom Magnetfeld durchdrungen, so dal am Innenrand
der Scheibe nach innen stromendes Gas schliefflich entlang der Magnetfeld-
linien auf die Magnetpole des Weiflen Zwergs flieit. Diese Simulation zeigt
bereits, dafl die diamagnetische Zugkraft auf Gasblobs prinzipiell geeignet
ist, die Ausbildung einer Akkretionsscheibe bis hinunter zur Oberfliche des
Weiflen Zwergs zu verhindern, ohne die Scheibe vollig zu zerstoren.

In den Abbildungen 8.2 und 8.3 ist eine Simulation von WZ Sge mit Ma-
gnetfeld iiber einen lédngeren Zeitraum dargestellt. Hierbei wurde eine hohere
Massentransferrate verwendet, um die Verhéltnisse wihrend eines Ausbruchs
nachzubilden. In Abbildung 8.2 sind Teilchenverteilungen zu verschiedenen
Zeitpunkten dargestellt, in Abbildung 8.3 die zugehoérigen Dichteverteilun-
gen in der Bahnebene. Das jeweilige obere linke Bild zeigt zum Vergleich ei-
ne Simulation ohne Magnetfeld zum gleichen Zeitpunkt wie das obere rechte
Bild, die anderen Bilder haben jeweils einen zeitlichen Abstand von 4 Bahn-
perioden. Auch zu diesem weiter fortgeschrittenen Zeitpunkt zeigt sich, daf
der Einflufl des Magnetfelds dazu fiihrt, dafl die innere Scheibe entleert ist
und die Akkretionsscheibe sich insgesamt in groflerer Entfernung vom Wei-
Ben Zwerg befindet. Andererseits behindert die diamagnetische Zugkraft des
schnell rotierenden Weiflen Zwergs auf die Gasblobs die Ausbildung einer ex-
zentrischen Scheibe keineswegs, wie die Entwicklung der Scheibe unter einer
erhohten Massentransferrate schén zeigt. Das ist auch nicht zu erwarten,
da die auf die Blobs wirkende Beschleunigung (Gleichung 8.5) fiir schwerere
Blobs, wie sie bei hcherer Massentransferrate in meinem Modell automa-
tisch entstehen, kleiner ist und der Einflul des Magnetfelds insgesamt klei-
ner wird. In unserem Modell ist zudem nicht beriicksichtigt, dafl der viskose
Massentransport nach innen, der wihrend des Ausbruchs stark erhoht ist,
die Magnetosphére so stark zusammenpresst, dal die Scheibe bis auf die
Oberfliche des Weiflen Zwergs herabreicht. Fiir die Entwicklung der charak-
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teristischen Superhumps, die durch die Prézession der exzentrischen Scheibe
entstehen, hat das jedoch keinen Einfluf}, da hier nur der duflere Rand der
Akkretionsscheibe mafigeblich ist. Das letzte Bild in den Abbildungen zeigt
schon deutliche Spiralstrukturen, die Scheibe ist hier schon in einem Sta-
dium beginnender Exzentrizitéit, sie wird innerhalb weniger Bahnperioden
anfangen zu prézedieren.

Fiir die bisherigen Ergebnisse spielt es eigentlich keine Rolle, ob das Ma-
gnetfeld in Bezug auf die Rotationsachse des Weiflen Zwergs gekippt ist oder
ob sie parallel steht. Der Haupteffekt der diamagnetischen Zugkraft ist eine
kleine zusétzliche Beschleunigung in der Bahnebene. Allerdings gibt es fiir
Omag 7 0 auch eine Komponente in z-Richtung. Dieser Effekt wird deutlich,
wenn man sich die Akkretionsscheiben von der Kante aus betrachtet. In
Abbildung 8.4 sind 5 Projektionen der Teilchenpositionen in die x-z-Ebene
dargestellt. Die oberste Akkretionsscheibe ist die gleiche wie im unteren Bild
von Abbildung 8.1, die anderen haben einen zeitlichen Abstand von jeweils
1/10 Bahnperiode. Wie man sieht, schwingt der duflere Rand der Akkre-
tionsscheibe vertikal hin und her. Da so weit draussen die diamagnetische
Zugkraft wegen des schnellen radialen Abfalls vernachléssigbar ist, mufl die
Ursache dieser Schwingung entweder im einfallenden Teilchenstrom vom Se-
kundérstern oder in den Gasblobs stecken, die schon dicht am Weiflen Zwerg
vorbeigeflogen sind. In der Tat werden die Gasblobs in der Niéhe des Weiflen
Zwergs vertikal abgelenkt, je nach momentaner Stellung der Magnetschse
mehr oder weniger und nach oben oder nach unten. Die Gasblobs treffen
spater auf die Scheibenoberfliche. Anscheinend ist es in diesem Fall gerade
so, dafl der Aufprall aus einer Vorzugsrichtung eine vertiakle Schwingung der
Scheibe anregt. Das hat zur Folge, daf die neu einstrémenden Teilchen vom
Sekundérstern auf einen zeitlich verdnderlichen Scheibenrand prallen, so daf3
auch die Wechselwirkung mit dem Rand zeitlich variabel ist. So treffen die
einfallenden Blobs im zweiten Bild von oben recht zentral auf den Rand,
wohingegen im vierten Bild von oben die Teilchen unter einem sehr kleinen
Winkel auf die Unterseite der Scheibe treffen. Kurze Zeit spéter, also im
untersten Bild ist daher auch nur unter der Scheibe ein Strom erkennbar.
Diese vertikale Oszillation der Scheibe ist iiber ldngere Zeiten zu beobach-
ten. Anscheinend regen die neu einstromenden Blobs die Oszillation immer
wieder aufs neue an, sobald sie einmal durch die in der Nahe des Weiflen
Zwergs vertikal abgelenkten Blobs angestof3en wurde.
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8.7 Diskussion

Das Modell der diamagnetischen Akkretion von Gasblobs in magnetischen
Kataklysmischen Variablen (King 1993a, Wynn & King 1995) wurde auf die
Zwergnova WZ Sge angewendet. Der schnell rotierende Weifle Zwerg von
WZ Sge (Pspin = 285s) besitzt ein Magnetfeld, das allerdings nicht ausreicht,
die Ausbildung einer Akkretionsscheibe zu verhindern. Eine Moglichkeit,
die lange Ruhephase von 33 Jahren zwischen zwei Ausbriichen von WZ Sge
zu erkléren, ist die Annahme einer stabilen &ufleren Scheibe, was durch ein
Loch in der inneren Scheibe ermoglicht wird. Unter der Annahme, daf
der Akkretionsstrom nicht aus diffusem Material besteht, sondern aus Gas-
blobs, die das Magnetfeld nicht so leicht durchdringen kann, konnte gezeigt
werden, daf} ein solches Loch im Inneren der Scheibe tatséchlich zustande
kommt. Die Gasblobs erfahren in der Nahe des Weiflen Zwergs eine diama-
gnetische Zugkraft (Drell, Foley & Ruderman 1965), dadurch erhalten sie
einen hoheren spezifischen Drehimpuls. Die entstehende Akkretionsscheibe
reicht nicht bis zum Weiflen Zwerg hinab sondern hat innen ein Loch. Ein
weiteres Merkmal des Modells der stabilen dufleren Scheibe von WZ Sge ist,
dafl der Masseniiberstrom vom Sekundérstern wihrend des Ausbruchs stark
erhoht ist. Eine Simulation mit erh6hter Massentransferrate zeigte, daf3 das
Magnetfeld die Ausbildung einer exzentrischen, prizedierenden Akkretions-
scheibe nicht beeintréchtigt. Die in diesem Modell natiirliche Erklarung fiir
die erst zwei Wochen nach Beginn des Ausbruchs auftretenden Superhumps
wird so auch bestétigt.



Kapitel 9

Zusammenfassung und

Ausblick

9.1 Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit befafit sich mit der numerischen Simulation von Ak-
kretionsscheiben in Kataklysmischen Variablen mit der Methode Smoothed
Particle Hydrodynamics, die in den Bereichen Astrophysik und Computa-
tional Physics des Instituts fiir Astronomie und Astrophysik der Universitéit
Tiibingen untersucht und weiterentwickelt wird. Bei dieser Arbeit steht
allerdings weniger die Numerik im Vordergrund, sondern vielmehr die astro-

physikalischen Anwendungen. Drei verschiedene Themenkomplexe habe ich
behandelt.

Sehr ausfiihrlich wurde die Wechselwirkung des einfallenden Gasstroms
vom Sekundéirstern mit dem Rand der Akkretionsscheibe untersucht. An-
ders als in vorangegangenen Behandlungen des Problems wurden die Simu-
lationen im Roche-Potential des Doppelsterns durchgefiihrt, so dafl nicht-
axialsymmetrische Effekte, insbesondere der Gezeiteneinflul des Sekundér-
sterns, in angemessener Weise beriicksichtigt werden konnten. Das ist not-
wendig, da die Struktur des Scheibenrandes durch den Sekundirstern we-
sentlich beeinflufit wird. Ich habe eine Methode entwickelt, um sehr schnell
Datensédtze von Akkretionsscheiben im Roche-Potential mit praktisch be-
liebiger Teilchenzahl zu gewinnen, mit denen dann Simulationen mit hoher
rdumlicher Auflosung durchgefiihrt werden konnen. Eine weitere Erhohung
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der Auflésung gewinnt man durch die Verwendung von Teilchen mit un-
terschiedlicher Masse. Daf3 dieses Vorgehen konsistente Ergebnisse liefert,
habe ich iiberpriift. Nachdem die technischen Voraussetzungen geschaffen
wurden, habe ich Parameterstudien der Strom-Scheibe-Wechselwirkung und
des Scheibeniiberstroms durchgefiihrt. Die variierten Parameter waren das
Massenverhéltnis der Sterne, die Bahnperiode, die Massentransferrate, die
radiale Ausdehnung der Scheibe, das Verhé&ltnis von Strom- und Scheiben-
dicke sowie verschiedene thermische Zustdnde der Scheibe. Zudem wurde
eine Simulation mit einem sprunghaft erh6hten Massenstrom durchgefiihrt.
Die Ergebnisse wurden in Kapitel 6 diskutiert. Es stellte sich heraus, dafl
ein wesentlich groflerer Anteil des einfallenden Gasstroms iiber die Schei-
benoberfliche direkt zu kleineren Scheibenradien fliefit als bisher angenom-
men. In der Beobachtung macht sich das durch die Absorption von Réntgen-
strahlung in Systemen mit héherer Inklination bei der Bahnphase 0.7, unter
Umsténden auch bei Bahnphase 0.2 bemerkbar. Der letztere Effekt konnte
zuvor nicht erkliirt werden. AuBerdem sollte so ein massiver Uberstrom einen
zweiten hellen Fleck bei Bahnphase 0.5 verursachen, was tatsédchlich auch
schon beobachtet wurde. Der Einflufl eines starken Scheibeniiberstroms auf
das Ausbruchsverhalten sollte mit den entsprechenden Entwicklungscodes
untersucht werden, da zu erwarten ist, daf} sich das berechnete Ausbruchs-
verhalten der Zwergnovae unter diesen Umsténden verédndert.

In drei der sechs bekannten AM CVn-Sterne treten Superhumps auf. AM
CVn-Sterne bestehen aus zwei Weilen Zwergen, der leichtere fiillt seinen
Roche-Lobe und transferiert Helium zum Primérstern, wo sich eine Akkre-
tionsscheibe bildet. Bei AM CVn und CR Boo sind sowohl die Bahn- als
auch die Superhumpperiode genau bekannt. Unter der Annahme, daf} sich
die AM CVn-Sterne dhnlich wie CVs verhalten, verwende ich fiir die Massen
und die Massentransferraten Beziehungen, wie sie von normalen Kataklys-
mischen Variablen her bekannt sind. Mit diesen Werten habe ich Simula-
tionen der Helium-Akkretionsscheiben dieser Systeme durchgefiihrt. Fiir die
Viskositdt wurde ein Wert verwendet, der sich bei fritheren Simulationen
der Superhumps in SU UMa-Sternen als geeignet erwiesen hat. Tatséchlich
wurden innerhalb kurzer Zeit, jeweils etwa 100 Bahnperioden, die Akkreti-
onsscheiben beider Systeme exzentrisch und begannen zu prézedieren. Die
resultierenden Modulationen der Helligkeit der Scheiben, die Superhumps,
hatten Perioden von 1054s (AM CVn) und 1495s (CR Boo). Das ist in aus-
gezeichneter Ubereinstimmung mit den beobachteten Werten von 1051 bzw.
1490s. Dieses Ergebnis ist in zweifacher Hinsicht bemerkenswert. Einmal
unterstiitzt es das Modell der AM CVn-Sterne als massetransferierende Heli-
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umdoppelsterne sowie das Gezeiteninstabilitdtsmodell fiir Superhumps. Die
fiir normale Kataklysmische Variable gefundenen Beziehungen lassen sich
auf die extrem kurzperiodischen AM CVn-Sterne extrapolieren. Anderer-
seits benutze ich in meinen Simulationen zur Beschreibung der Schervisko-
sitdt in der Scheibe den Schertensor, und keine kiinstliche Viskositat wie die
meisten anderen Gruppen. Meines Wissens ist unser Code der einzige, der
Superhumpperioden mit dieser Genauigkeit reproduzieren kann.

WZ Sagittae ist eine Kataklysmische Variable mit sehr bemerkenswerten
Eigenschaften. Die Bahnperiode liegt sehr dicht an der theoretisch kiirzest
moglichen. WZ Sge zeigt Superausbriiche, die allerdings nur etwa alle 33
Jahre auftreten, aber eine sehr grofle Amplitude haben. Im Ruhezustand
treten in der Lichtkurve mehrere Perioden um 28s auf, die einem schnell
rotierenden magnetischen Weiflen Zwerg zugeschrieben werden. Da WZ Sge
eine Akkretionsscheibe besitzt, kann das Magnetfeld nicht so stark sein wie
bei den Polaren. Wenn man annimmt, daf3 der Akkretionsstrom nicht aus
diffuser Materie, sondern aus Plasmablobs besteht, die vom Magnetfeld nicht
so leicht durchdrungen werden, so kann man eine diamagnetische Zugkraft
ableiten, die das Magnetfeld auf die Plasmablobs ausiibt. Diese Kraft habe
ich in einem SPH-Programm implementiert und Simulationen der Akkreti-
onsscheibe durchgefiihrt. Es stellte sich heraus, dafl die angewandte Formu-
lierung dazu fiihrt, daf} sich die Scheibe nicht bis zum Weiflen Zwerg hinunter
ausdehnen kann. Der Akkretionsstrom bildet einen Ring nicht am Zirkuarli-
sationsradius, sondern weiter auflen. Die Scheibe hat innen ein Loch. Dieses
Phinomen ist dazu geeignet, das Rétsel zu 16sen, warum WZ Sge so sel-
ten ausbricht. Das Loch in der Scheibe fiithrt dazu, dafl die duflere Scheibe
thermisch stabil wird. Ausbriiche entstehen in diesem Modell dadurch, daf
die Massentransferrate vom Sekundérstern drastisch zunimmt. Der massive
Strom ist dazu geeignet, die Magnetosphére des Weilen Zwergs so zusam-
menzuquetschen, dafl sich die Scheibe bis zu seiner Oberfliche ausdehnen
kann. Es kommt zu einem Ausbruch. Meine Simulationen unterstiitzen

dieses Modell.

9.2 Ausblick

Zukiinftige Entwicklungen auf dem Gebiet der Simulation von Akkretions-
scheiben mit SPH liegen einerseits in der Erweiterung der implementierten
Physik, speziell der Behandlung der Strahlungsprozesse, anderseits in der
Anwendung auf andere Phidnomene. Versuche, Strahlungsprozesse zu im-
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plementieren, wurden im Rahmen einer Diplomarbeit von Schnetter (1998)
unternommen. Dabei stellte sich allerdings heraus, dafl die Zeitskalen fiir
Strahlungsprozesse so klein sind, dafl ein explizites Integrationsverfahren
nicht mehr in Frage kommt.

Es gibt noch einige Phanomene bei den Akkretionsscheiben, die noch
nicht gut untersucht sind, aber prinzipiell SPH-Simulationen zugénglich sein
sollten. Ein Beispiel sind die sog. ,,spdten Superhumps®, die nach Ende eines
Superausbruchs bei SU UMa-Sternen auftreten und deren Phase gegeniiber
den normalen Superhumps um 180°verschoben ist. FEin weiteres Phéno-
men sind die ,negativen Superhumps®“, Modulationen der Lichtkurve mit
einer etwas kiirzeren Periode als der Bahnperiode. Deren Existenz ist etwas
peinlich, da die bisherige Modellvorstellung der Superhumps so etwas nicht
zuléBlt. Man wird allerdings dadurch gerettet, daf3 die negativen Superhumps
in manchen Systemen gleichzeitig mit den positiven auftreten, also anderen
Ursprungs sein miissen. Eine Idee zur Erklarung des Phdnomens ist das Auf-
treten einer verbogenen Scheibe, deren Knotenlinie mit der entsprechenden
Periode préazediert. Hierzu gibt es noch keine aussagekréftigen Simulationen.

Was auch interessant wire und bisher noch nicht gemacht wurde, ist die
selbstkonsistente Simulation des Uberstroms am inneren Lagrange-Punkt
im Roche-Potential. Dazu miifite man zumindest die dufleren Schichten
des Sekundérsterns dreidimensional aus SPH-Teilchen aufbauen. Mit immer
schnelleren und grofleren Computern sollte das in den Bereich des Machbaren
gelangen.

Hiermit kommt man auch in den Bereich, wo die Eigengravitation des
Gases wichtig wird. Es existieren SPH-Codes, die Eigengravitation bein-
halten. Damit werden z. B. kosmologische Simulationen oder Simulationen
zur Galaxienbildung durchgefiihrt. Aber auch in Akkretionsscheiben kann
Eigengravitation ein Rolle spielen, etwa bei der Planetenbildung.

Abschlielend 148t sich sagen, dafl das Verfahren SPH auch in Zukunft
sicherlich ein wichtiges Werkzeug zum Erkenntnisgewinn in der Physik der
Akkretionsscheiben und der Stromungen allgemein darstellen wird.



Anhang A

Numerische Parameter der
Simulationen

Hier gebe ich die numerischen Parameter der Simulationen aus den Kapi-
teln 6, 7 und 8 an. Folgende Einheiten werden verwendet: Massen in Mg,
Liangen in Ry, Zeiten in s, Massentransferraten in Mg yr~—1, kinematische
Viskositéten in R2® s 1.

A.1 Simulationen der Strom-Scheibe-Wechsel-
wirkung (Kapitel 6)

Simulationen mit unterschiedlichem Massenverhiltnis der

Strom- zu den Scheibenteilchen

Fiir diese Simulationen (siehe Abbildung 6.4) habe ich die Systemparameter
von AM CVn benutzt.

M, =1.0 Priméarsternmasse
My = 0.15 Sekundérsternmasse
M =1x10"1' Massentransferrate
P, = 1029 Bahnperiode
v =5/3 Polytropenindex
v =3x10"% kinematische Viskositit
a =0.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
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6 =20 Parameter der kiinstlichen Viskositét
uw =20 mittleres Molekulargewicht
h =0.01 Smoothing Length
ms/mg =1/10,1/20, 1/40  Massenverhéltnis der Teilchen
Ny = 35000 Teilchenzahl in der Scheibe

Ns = 2500, 5000, 10000 Teilchenzahl im Strom

Simulationen mit verschiedenen Werten der kiinstlichen
Viskositat

Auch diese Simulationen (siche Abbildung 6.5) wurden mit den Parametern
von AM CVn durchgefiihrt. Die einzelnen Simulationen unterscheiden sich
nur durch die Werte der Parameter der kiinstlichen Viskositét, wie sie in der
Bildunterschrift aufgefiihrt sind. Ansonsten waren die numerischen Parame-
ter gleich wie im vorigen Abschnitt, mit dem Unterschied, dafl alle Teilchen
die gleiche Masse hatten und 10000 Teilchen je Bahnperiode eingefiittert
wurden, so dafl sich zum dargestellten Zeitpunkt 10000 Teilchen in jeder
Scheibe befanden.

2D- vs. 3D-Simulationen

Hierfiir wurden die numerischen Parameter von D(Q Her verwendet, siehe

Abbildung 6.6.

M, =0.6 Priméarsternmasse

My, =04 Sekundérsternmasse

M =1x10""° Massentransferrate

P,, =16416 Bahnperiode
v =1.01 Polytropenindex
v =3x1078 kinematische Viskositét
a =1.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
6 =20 Parameter der kiinstlichen Viskositét
uw o =05 mittleres Molekulargewicht
h  =0.025(2D), 0.015(3D) Smoothing Length

ms/mgq = 1/20 Massenverhéltnis der Teilchen
Ng = 35000 Teilchenzahl in der Scheibe

Ny, =20000 Teilchenzahl im Strom
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Simulationen mit verschiedener Massentransferrate

Ich habe Simulationen mit den Parametern von DQ Her (Abbildung 6.7)
und mit den Parametern von IP Peg (Abbildung 6.8) durchgefiihrt. Die
Simulation von DQ Her mit niedriger Massentransferrate ist identisch mit
der 3D-Simulation oben, die mit hoher Massentransferrate unterscheidet sich
nur durch M. Fiir die Simulationen von IP Peg habe ich folgende Parameter

gewéahlt.
M, =1.15
My =0.67
M =1x10"1°1x10"8
P, = 13669
v =1.1
v =3x10"°8
a =1.0
6 =20
o =0.5
h  =0.025
ms/mgq = ql/20
Ny =41000
Ns  =20000

Priméarsternmasse
Sekundéirsternmasse
Massentransferrate

Bahnperiode

Polytropenindex

kinematische Viskositét

Parameter der kiinstlichen Viskositét
Parameter der kiinstlichen Viskositét
mittleres Molekulargewicht
Smoothing Length

Massenverhéltnis der Teilchen
Teilchenzahl in der Scheibe
Teilchenzahl im Strom

Simulationen vom IP Peg mit verschiedenem Polytopen-
index (voll entwickelte Scheibe)

Die Parameter dieser Simulationen (Abbildungen 6.9 bis 6.12) sind

M, =1.15 Primérsternmasse

My, =0.67 Sekundéarsternmasse

M =1x10"11x10"8(y =1.1) Massentransferrate

P, =13669 Bahnperiode
v =1.01,1.1,1.2,5/3 Polytropenindex
v =3x10"8 kinematische Viskositét
a =0.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
6 =20 Parameter der kiinstlichen Viskositét
uw =0.5 mittleres Molekulargewicht
h  =0.02 Smoothing Length

ms/mg = 1/20 Massenverhéltnis der Teilchen
Ng, =40000 Teilchenzahl in der Scheibe

Ng,  =20000

Teilchenzahl im Strom
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Bei der Simulation mit v = 1.1 habe ich versehentlich eine zu hohe Massen-
transferrate benutzt, sie ist daher in Abbildung 6.23 nicht aufgefiihrt.

Simulationen vom U Gem mit verschiedenem Polytopen-

index (kleine Scheibe)

Bei den Simulationen von U Gem (siehe Abbildungen 6.13 bis 6.16) wurde
die Scheibe nur fiir 20 Bahnperioden viskos entwickelt. Die Parameter der

Simulationen sind:

M, =1.15
Ms = 0.67
M =1x10""°
P, =15285
v =101, 1.1, 1.2, 5/3
v =3x1078
Q =1.0
6 =2.0
p =05
h =0.01
ms/mg = 1/10
Ng; =35000
N, =15000

Primérsternmasse
Sekundéarsternmasse
Massentransferrate

Bahnperiode

Polytropenindex

kinematische Viskositét

Parameter der kiinstlichen Viskositét
Parameter der kiinstlichen Viskositét
mittleres Molekulargewicht
Smoothing Length

Massenverhéltnis der Teilchen
Teilchenzahl in der Scheibe
Teilchenzahl im Strom

Simulationen von IP Peg mit diinnem Akkretionsstrom

Von IP Peg habe ich auch Simulationen mit einem diinneren Akkretionss-
trom durchgefiihrt (siehe Abbildungen 6.17 bis 6.19), die Parameter sind:

M; =1.15
My = 0.67

Priméarsternmasse
Sekundéarsternmasse

M =1x 10719 Massentransferrate

Py, = 13669

Bahnperiode
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ST QL T2

ms/mg
Ny
Ny

= 1.01, 1.2, 5/3 Polytropenindex

=3x1078
=0.0
=2.0
=0.5

= 0.02
—1/20

= 40000
= 20000

kinematische Viskositéit

Parameter der kiinstlichen Viskositét
Parameter der kiinstlichen Viskositét
mittleres Molekulargewicht
Smoothing Length

Massenverhéltnis der Teilchen
Teilchenzahl in der Scheibe
Teilchenzahl im Strom

Simulation von IP Peg mit stark erhéhter Massentrans-

ferrate

Bei dieser Simulation wurde die Scheibe mit einer Massentransferrate von
10710 entwickelt, der Uberstrom entsprach 10~9. Die anderen Parameter

sind
M; =1.15
My =0.67
P, = 13669
v =1.1
v =3x1078
Q =1.0
6 =20
o =05
h =0.015
ms/mg = 1/4
Ng =42200
Ny =20000

Primérsternmasse
Sekundéarsternmasse

Bahnperiode

Polytropenindex

kinematische Viskositét

Parameter der kiinstlichen Viskositét
Parameter der kiinstlichen Viskositét
mittleres Molekulargewicht
Smoothing Length

Massenverhéltnis der Teilchen
Teilchenzahl in der Scheibe
Teilchenzahl im Strom
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A.2 Simulationen der Superhumpsin AM CVn
und CR Boo (Kapitel 7)

Simulation von AM CVn

Die Simulation wurde mit den unten aufgefiihrten Parametern durchgefiihrt!.
Es mag auffallen, dafl ich hier etwas andere Werte fiir die Massen benutzt
habe als in Kapitel 6. Das liegt daran, dafl in der Literatur verschiedene
Werte vorhanden waren. Die hier verwendeten entsprechen Warner (1995b).

M, =1.09 Priméarsternmasse

My = 0.092 Sekundéarsternmasse

M =39x10"2 Massentransferrate

P, =1029 Bahnperiode
v =11 Polytropenindex
v =3x10"8 kinematische Viskositét
a =1.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
6 =20 Parameter der kiinstlichen Viskositét
o =20 mittleres Molekulargewicht
h  =0.015 Smoothing Length

Ng = 3500 Teilchenzahl in der Scheibe

N/ Py, = 100 eingefiitterte Teilchen je Bahnperiode

Simulation von CR Boo

Die Simulationen von CR Boo wurden mit folgenden Parametern durch-
gefiihrt:

M, =1.0 Priméarsternmasse
My = 0.058 Sekundérsternmasse
M =6.7x 10710 Massentransferrate
P, = 1471 Bahnperiode

IDie sehr kleine Teilchenzahl dieser und der nichsten Simulation mag iiberraschen.
Hierzu moéchte ich anmerken, dafl diese Simulationen als Tests gedacht waren, ich hatte
Paramterstudien mit héherer Auflésung geplant. Nachdem jedoch schon mit dem ersten
Versuch die Superhumpperiode hervorragend reproduziert werden konnte, habe ich weitere
Rechnungen vorerst zuriickgestellt.
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v =1.1 Polytropenindex
v =3 x10"% kinematische Viskositét
a =1.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
6 =20 Parameter der kiinstlichen Viskositét
p =20 mittleres Molekulargewicht
h  =0.015 Smoothing Length
Ng = 6000 Teilchenzahl in der Scheibe
N/P,3, =100 eingefiitterte Teilchen je Bahnperiode

A.3 Simulationen der diamagnetischen Effek-
te in WZ Sge (Kapitel 8)

Simulation ohne B-Feld

Fiir die Testsimulation ohne Magnetfeld wurden folgende Parameter verwen-
det.

M, =0.45 Primé&rsternmasse

My = 0.058 Sekundérsternmasse

M =3x10"1 Massentransferrate

P, =4896 Bahnperiode
v =5/3 Polytropenindex
v =3x10"8 kinematische Viskositét
a =0.0 Parameter der kiinstlichen Viskositét
6 =0.2 Parameter der kiinstlichen Viskositét
uw =0.5 mittleres Molekulargewicht
h  =0.02 Smoothing Length

N/ Py, = 100 eingefiitterte Teilchen je Bahnperiode

m; =5.2x10"17 Teilchenmasse

Simulation mit B-Feld, kleine Massentransferrate

Diese Simulation unterscheidet sich nur durch das magnetische Moment des
Weilen Zwerges, (tmag = 103'G cm3, von der oberen. Die Masse eines SPH-
Teilchens entspricht etwa 20 Gasblobs. Das ist in der Berechnung der ma-
gnetischen Beschleunigung beriicksichtigt.
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Simulation mit B-Feld, grofle Massentransferrate

Bei dieser Simulation wurden die gleichen Parameter wie zuvor verwendet,
bis auf die Massentransferrate. Hier ist M = 1 x 10°. AuBerdem habe
ich eine Verteilung der Blobmassen angenommen. Bei dieser Simulation
entspricht jedes SPH-Teilchen einem Blob. Die mittlere Blobmasse ist m; =
1.7 x 10~'7, die Massen kénnen bis zu einem Faktor 2 gréfer oder kleiner
sein.



Anhang B

Symbole und Konstanten

Griechische Indizes bezeichnen die Raumrichtungen und gehen von 1 bis
3. Uber doppelt auftretende Indizes wird summiert. Skalare Grofien A
oder a werden kursiv geschrieben, Vektoren A oder a in Fettdruck. Die
Komponenten eines Vektors a werden mit a, bezeichnet. Tensoren A werden
in normaler, gerader Schrift gesetzt, ihre Komponenten werden mit A,g
bezeichnet. Partielle Ortsableitungen einer Grofle f werden als E_ij—]; = f,a
abgekiirzt.

Karthesische Koordinaten heiflen x, y und z, wobei der Ursprung im
Schwerpunkt des Binédrsystems liegt. Die z-Achse stimmt mit der Syste-
machse iiberein, die y-Achse liegt in der Bahnebene. Zylinderkoordinaten
heiflen R, ¢ und z.

Im allgemeinen verwende ich solare Einheiten, d. h. Lidngen werden in
Sonnenradien angegeben und Massen in Sonnenmassen. Daneben kommen
SI-Einheiten zum Einsatz, wo solare Einheiten unpraktisch sind. In der
Astrophysik werden oft noch cgs-Einheiten verwendet, daher sind mache
Grosen in diesen Einheiten gegeben, wo dies iiblich ist, so z. B. das magne-
tische Moment.

B.1 Verzeichnis der Symbole

a Abstand der Sterne im Binérssytem
a Index ,,auflen*
Amag diamagnetische Beschleunigung
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ANHANG B. SYMBOLE UND KONSTANTEN

Flache

Betrag des Magnetfelds
Magnetfeld
Lichtgeschwindigkeit
Schallgeschwindigkeit
Alfvéngeschwindigkeit
Integrationskonstante
Hilfsgrofien

Dimension

substantielle Ableitung
Dissipationsrate pro Flédche
Elektrisches Feld

Feldgrofie, Funktion
Funktionswert am Ort des iten Teilchens
Kraft pro Masse

externe Kraft
Strahlungsflulvektor
Funktion
Gravitationskonstante
Smoothing Length

Stunde

Skalenhdhe der Scheibe
Parameter der Skalenhohe des Akkretionsstroms
Teilchenindex

Index ,,innen®
Teilchenindex
Teilchenindex
Boltzmann-Konstante
Grofle eines Plasmablobs
Drehimpulsflufl

innerer Lagrange-Punkt
weitere Lagrange-Punkte
Masse

SPH-Teilchenmasse

Masse eines Stromteilchens
Masse eines Scheibenteilchens
Masse eines Plasmablobs
Masse des Wasserstoffatoms
Minute
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Masse des Primérsterns

Masse des Sekundérsterns
Sonnenmasse

Masse der Scheibe

Massentransferrate (des Sekundérsterns)
SPH-Teilchenzahldichte
Normalenvektor

Teilchenzahl

Normierungskonstante des Kerns
Ordnung

Druck

Staudruck

magnteischer Druck

Bahnperiode

Spinperiode des Weiflen Zwergs
Superhumpperiode

Schwebunsgperiode zw. P, und Psy
Massenverhéltnis My /M,

kiinstlicher viskoser Druck
Wiéarmeflufivektor

Viskose Heizung

kl. Abstand der Stromtrajektorie zum W. Z.
Zirkularisationsradius

Abstand Weifler Zwerg — L-Punkt
Ortsvektor

Abstandsvektor zum Weiflen Zwerg
Abstand zum Weiflen Zwerg

Radien der Sterne

spezifische Entropie

Sekunde

Zeit

viskose Zeitskala

Zeitskala der diamagnetischen Zugkraft
Temperatur

Zentraltemperatur, Temp. des Sekundéirsterns
zéher Spannungstensor

typische turbulente Geschwindigkeit
Keplergeschwindigkeit

Radial-, Azimutalgeschwindigkeit
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v Geschwindigkeit

V§, Vplob; VI Geschwindigkeiten bei der diamagnetischen Zugkraft
Vv Volumen

Viag SPH-Geschwindigkeitsdivergenz zweier Teilchen
W Kernfunktion

Wy, wy, wo Skalenbreiten des Akkretionsstroms

T1, T2, T3 Komp. des Abstandvektors zum Weiflen Zwerg r
yr Jahr

o} Raumkoordinate

Q linearer Koeffizient der kiinstlichen Viskositét

« Parameter der turbulenten Viskositét

Qcold, Chot Werte von « in Ruhe und im Ausbruch

I} Raumkoordinate

1] quadratischer Koeffizient der kiinstlichen Viskositét
ol Index der Raumrichtung

0l Polytropenindex (Adiabatenexponent)

dap Kronecker-Symbol

AP Periodenexzess

€ (kleine) Konstante

€ spezifische innere Energie

€ Skalenparameter des Akkretionsstroms

¢ Koeffizient der Volumenviskositét

Cad Adiabatenkoeflizient des Sekundérsterns

n Koeffizient der Scherviskositét

Omag Winkel zw. Rotations- und Magnetachse des W. Z.
K Wiérmeleitkoeffizient

KR mittlere Rosseland-Opazitét

KKy Kramers-Opazitét

A typische Léngenskala der Turbulenz

0 mittleres Molekulargewicht

L Geschwindigkeitsdifferenz zweier SPH-Teilchen
Hmag magnetisches Moment des Weiflen Zwergs

v Koeffizient der kinematischen Viskositét

I3, Hffbh (zdher) Impulsstromtensor

0, 00 Dichte

0 mittlere Dichte des Sekundérsterns

00 Plasmadichte zwischen den Blobs

o Stefan-Boltzmann Konstante
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Oap Schertensor

by Fléchendichte

T optische Tiefe

Pmag Winkel zw. Magnetfeldachse u. Systemachse
Pp Roche-Potential

w Winkelgeschwindigkeit des Weiflen Zwergs
Q Winkelgeschwindigkeit des Bin&rsystems

Q Raumwinkel

Qx Winkelgeschwindigkeit der Keplerbahn

B.2 Verzeichnis der Konstanten

Ry =6.960 x 108 m Sonnenradius
Mg = 1.989 x 1030kg Sonnenmasse
G =3.937x 107" RS M s72

—6.673 x 107 ' m3kg 's72 Gravitationskonstante

kp =1.381 x 10723J K1 Boltzmann-Konstante
o =5670x 1078 Wm 2K % Stefan-Boltzmann-Konstante
c =2.998 x 108ms™! Lichtgeschwindigkeit

mu = 1.661 x 10727 kg Masse des Wasserstoffatoms
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