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Feuriger

Die Erde kann ihrem Schicksal nicht entgehen: In ferner Zukunft werden die Ozeane
austrocknen und die Landmassen vergliihen. Schuld daran ist ausgerechnet die Sonne,
die zuvor Uiber Jahrmilliarden hinwegq fiir lebensfreundliche Bedingungen sorgte.

Zu einem Riesenstern aufgebldht, wird sie unseren Heimatplaneten verschlingen.

Von Klaus-Peter Schroder

n vielen astronomischen Lehrbi-

chern gilt es schon lange als Tatsache,

dass die Erde in ungefdhr 7,5 Milliar-

den Jahren von der dann zum Riesen-
stern aufgebldhten Sonne verschluckt wird.
Dieser »Kollateralschaden« der Sonnen-
entwicklung ist aber keineswegs so einfach
vorherzusagen. Denn einige wichtige Fak-
toren — wie zum Beispiel der genaue Mas-
senverlust, den die kiinftige Riesensonne
erleiden wird - konnten erst vor Kurzem
genauer bestimmt werden. Demnach sollte
die verringerte Sonnenmasse den Erdorbit
in der kritischsten Phase eigentlich so weit
anwachsen lassen, dass unser Heimatpla-
net dem Schlimmsten entgeht. Aber durch
die Gezeitenwechselwirkung mit der nah-
en Sonnenphotosphdre wird dann leider
doch alles ganz anders kommen...

Der gegenwdrtige Erdbahnradius be-
trdgt das 214-Fache des Sonnenradius.
Das heift: Weniger als 0,5 Prozent des
Abstands Sonne-Erde werden von dem
Glutball unseres Zentralgestirns einge-
nommen. Unvorstellbar, dass die Sonne
einmal derart anschwellen kénnte, dass sie
die Erde verschluckt, oder?

Aber die Sonne ist nur ein Stern wie
viele andere auch, und die machen es
uns vor, was eines Tages mit ihr passieren
wird. So kennen wir viele Sterne, die weit
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in ihrem Alter fortgeschritten sind und
sich bereits zu Riesensternen entwickelt
haben. Einige, wie die bekannten roten
Uberriesen Beteigeuze (o Ori) und Antares
(& Sco), erreichen sogar 600 bis 700 Son-
nendurchmesser. In die Mitte unseres Pla-
netensystems verpflanzt, wiirden sie weit
uber die Marsbahn hinaus reichen.

Entwicklung zum Riesenstern

Um zu verstehen, welcher Stern denn
nun wie grof3 wird, brauchen wir geni-
gend viele Beispiele mit bekanntem Alter
und bekannter Masse. Fiir Riesensterne,
die sich in galaktischen Sternhaufen,
in Kugelsternhaufen oder in einem be-
stimmten Typ von bedeckenden Dop-
pelsternen, den {-Aurigae-Systemen [1],
befinden, kénnen wir diese Daten anhand
von Beobachtungen ableiten. Durch die
C-Aurigae-Systeme erfahren wir auch
aus erster Hand etwas iber den Massen-
verlust, den Riesensterne erleiden; auch
Kugelsternhaufen geben uns daruber in-
direkt Auskunft. Somit lassen sich unsere
heutigen Computer-Modelle von der Stern-
entwicklung eingehend testen und immer
weiter verbessern. Deswegen konnen wir
sie auch mit ziemlicher Gewissheit auf
das zukiinftige Schicksal der Sonne und
unserer Erde anwenden.

Die meiste Zeit seines Daseins ver-
bringt ein Stern damit, seinen Wasser-
stoffvorrat im Kernbereich zu verbren-
nen. In dieser Phase verdndert er sich
kaum. Seine Leuchtkraft L und sein Ra-
dius R vergrofiern sich nur sehr langsam.
Grundsdtzlich aber hidngen die Leucht-
kraft sowie die Effektivtemperatur T fir
Sterne in dieser Phase empfindlich von
ihrer Masse M ab; L wichst sogar fast mit
der vierten Potenz von M, wahrend die Ef-
fektivtemperatur eine Spanne von 3500
Kelvin (fir massearme Sterne) bis zu
uber 50000 Kelvin (fiir sehr massereiche
Sterne) umfasst.

Anhand des bekannten Hertzsprung-
Russell-Diagramms (HRD) lassen sich die-
se Zusammenhinge verdeutlichen (siehe
Kasten rechts). Im HRD werden die Sterne
nach ihrer Leuchtkraft (auf der y-Achse)
uber ihrer Temperatur (auf der x-Achse,
von links nach rechts abnehmend) auf-
getragen. Diejenigen Sterne, die in ihrem
Kern Wasserstoff verbrennen, bilden in
diesem Diagramm eine stark besetzte
Diagonale, die so genannte Hauptreihe.
Entlang der Hauptreihe finden wir die
Sterne genau nach ihrer Masse sortiert
aufgereiht: oben links (heifd und hell) die
massereichen, unten rechts (kithl und
leuchtschwach) die massearmen.
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Massereichere Sterne verbrennen ihren
Wasserstoffvorrat weit schneller als masse-
drmere. Folglich haben sie eine erheblich
kiirzere Lebensdauer als unsere vergleichs-
weise sparsame Sonne, die knapp zehn
Milliarden Jahre mit ihrer nuklearen Ener-
giequelle auskommt. Ein Vergleich ver-
schiedener Sternhaufen (deren Mitglieder
alle etwa zur selben Zeit entstanden und
deshalb gleich alt sind) macht uns dies
sehr anschaulich: Mit zunehmenden Hau-
fenalter »brennt« die Hauptreihe wie eine
Kerze von oben nach unten ab (Grafik auf
S. 44). Der hellste noch auf der Hauptreihe
verbliebene Stern ist somit ein guter Indi-
kator fuir das Alter des Haufens und aller
seiner Sterne. Aus seiner Helligkeit konnen
wir zudem seine Masse ermitteln, und des-
halb auch auf die Massen der schon weiter
entwickelten Riesensterne des Haufens
schlieRen.

Wenn im dichten, heiffen Kernbereich
des Sterns der Wasserstoff zur Neige geht
und das Plasma dort fast nur noch aus He-
lium besteht, dann verlagert sich zunédchst
das Wasserstoffbrennen auf eine Schale im
Randbereich des Kerns. Im HRD verldsst
der Stern nun die Hauptreihe nach rechts,
er wird also zunachst kiihler. Bei der Sonne
wird dieser Prozess in rund funf Milliarden
Jahren langsam einsetzen und sich tber
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In etwa 7,5 Milliarden Jahren wird es ungemiitlich heiR auf der Erde, wenn sie nur knapp

Be der Erde ist hier stark libertrieben dargestellt.)

Sternentwicklungsmodelle

m theoretischen Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) wird, wie hier abgebildet,

die Sternleuchtkraft (in Sonnenleuchtkraften, logarithmisch) tiber die Effektiv-
temperatur der Sternphotosphare (logarithmisch, mit nach rechts abnehmenden
Werten) aufgetragen. Helligkeit und Temperatur eines Sterns sind somit durch seine
Position im HRD gekennzeichnet, und die Sternentwicklung wird durch Entwick-
lungswege im HRD auf einen Blick liberschaubar: Nach ihrem Wasserstoffbrennen
als Hauptreihenstern dehnen sich alle Sterne in ihren duf3eren Bereichen aus, und
ihre Photospharen werden kuhler. Abhdngig von der Masse werden derart gealterte
Sterne in den meisten Fallen auch noch erheblich heller. In jedem Fall entwickeln sich
massereichere Sterne deutlich schneller als etwa die Sonne, und sind schon auf der
Hauptreihe wesentlich leuchtkraftiger.

Im HRD betrachtet bewegt sich ein sonnendhnlicher Stern im Zuge seiner Ent-
wicklung von der Hauptreihe immer nach rechts und nach oben, wo wir die Roten
Riesen finden. Das sind kiihle, leuchtkraftige und sehr groRe Sterne, die kurz davor
stehen, ihr Dasein als ausgebrannter Weif3er Zwerg zu beenden. Exemplarisch ist hier
der Entwicklungsweg der Sonne im HRD dargestellt, mit ihrem zweiten Riesenan-
stieg (AGB-Ast) nach dem Heliumbrennen, und dazu die Entwicklungswege je eines
Sterns mit 2,5 und mit 6,3 Sonnenmassen.

Uiber der Photosphare der Sonne kreist, die dann zum Roten Riesen geworden ist. (Die Gro-
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rund eine Milliarde Jahre hinziehen. Bei
massereicheren Sternen geht auch dieser
Prozess sehr viel schneller.

Nachdem sich ein sonnendhnlicher
Stern etwas von der Hauptreihe abgesetzt
hat, steigt seine Leuchtkraft immer weiter
an, und er wandert im rechten Randbe-
reich des HRDs nach oben. Er ist dann zu
einem roten Riesenstern geworden. Dessen
durfen wir uns ganz sicher sein, auch ohne
die GrofBe des Sterns direkt gemessen zu
haben. Denn die Leuchtkraft kann in dieser
Phase (bei abnehmender oder unverin-
derter Effektivtemperatur) nur iber eine
stark vergroferte Oberfliche ansteigen
(siehe Formelkasten auf S. 48). In diesem
ersten Riesenstadium bewegt sich der Stern
im HRD auf dem so genannten »Roten Rie-
senast« (Red Giant Branch, oder RGB).

Aber warum entwickelt sich jeder Stern,
mit Ausnahme der allermassereichsten,
uberhaupt zu einem Roten Riesen? Verein-
facht gesagt, sind die Verdnderungen des
duBBeren Sternaufbaus eine erzwungene
Reaktion auf das Schrumpfen und Heif3er-
werden des Kerns, im genau entgegenge-
setzten Sinne. Die Kontraktion des Kerns
bestimmt jetzt also die Entwicklung des
Sterns, und sie halt so lange an, bis Dichte
und Temperatur im Zentrum die erheb-
lich hoheren Werte erreicht haben, die fir
die Fusion von Helium erforderlich sind.
Das kann bei einem Stern mit nur einer
bescheidenen Sonnenmasse gut eine Mil-
liarde Jahre dauern, denn ein nicht unbe-
deutender Teil der aus seiner Kontraktion
gewonnenen Energie verliert der Kern be-
standig durch Ausstrahlen von Neutrinos.
Mit der anhaltenden Kontraktion gerdt
auch die Wasserstoff brennende Schale
um den Kern unter immer héheren Druck
und erzeugt deshalb eine zunehmend ho-
here Leuchtkraft des RGB-Riesensterns.
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nEntarteter« Kernbereich
Aus dem Kernbereich des Sterns entwei-
chen grofie Mengen Neutrinos — Reaktions-
produkte der hier ablaufenden Fusionsre-
aktionen. Sie tragen Energie mit sich und
bewirken damit eine Absenkung der Tem-
peratur. Diese Neutrino-Kithlung des Kerns
bewirkt, anders als bei massereicheren
Sternen, eine so starke Verdichtung, dass
die Elektronen quantenmechanische Ef-
fekte verspiiren: Gemifd dem paulischen
Ausschlieffungsprinzip kénnen Elektro-
nen keine identischen Quantenzustidnde
einnehmen. Sie sind gezwungen, sich
schneller zu bewegen, als sie es gemaf? der
Temperatur tun wirden. Einen solchen
paradoxen Plasma-Zustand bezeichnen
Physiker daher auch gerne als »entartet«.
Fangt das Heliumbrennen dann an,
so kommt es zu einer Explosion, dem
Helium-Flash, denn zundchst verspiiren
die Elektronen gar nicht die nun schnell
ansteigende Temperatur. Die Gasdichte
bleibt deswegen zundchst noch sehr hoch,
und eine bremsende Gegenreaktion des
Plasmas in Form einer Expansion ldsst
auf sich warten. Allerdings sehen wir dem
Stern diesen Helium-Flash von auflen
nicht an - nur, dass er danach im HRD ei-
nen anderen Platz einnimmt als ein weni-
ger leuchtkréftiger, meist gelber Riese.
Wenn schlie8lich auch das Helium im
Kernbereich verbrannt ist — bei der Son-
ne wird das relativ schnell (nach nur 110
Millionen Jahren) der Fall sein —, beginnt
das Spiel mit dem kontrahierenden, ent-

arteten Kern und dem sich aufden aufbla- !

henden Riesenstern von Neuem. In diesem
zweiten Riesenstadium befindet sich der
Stern im HRD auf dem »Asymptotischen
Riesenast« (Asymptotic Giant Branch, oder
AGB). Er ist dann nur nicht ganz so kihl,
sondern steigt etwas links vom RGB auf.
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Hermann von Eiff

Aus dem Hertzsprung-Russell-Diagramm
von Sternhaufen lasst sich das Alter der
Sterne ermitteln. Junge Haufen enthalten
noch viele heil3e Sterne hoher Leuchtkraft
(blau). In dlteren Haufen haben sich diese
Sterne (gelb) bereits von der Hauptreihe
wegentwickelt — die Hauptreihe brennt
quasi wie eine Kerze von oben nach unten
ab.

Auch die Sonne wird dieses letzte Stadium
der Sternentwicklung durchlaufen, bevor
alle nuklearen Brennprozesse erldschen
und sie als so genannter »Weifser Zwerg«
endet — sie besteht dann nur noch aus dem
bis zuletzt verbleibenden ausgebrannten,
sehr kleinen, heif3en Kernbereich.

Riesensterne verlieren Masse
Auf spektroskopischem Wege kdnnen wir
die Masse eines Weiflen Zwergs recht gut
messen, denn die sehr hohe Schwerebe-
schleunigung an seiner Oberfldche verbrei-
tert stark seine Spektrallinien. Darum wis-
sen wir, dass sonnendhnliche Sterne Weif3e
Zwerge mit nur knapp 0,55 Sonnenmassen
hinterlassen — aber wo bleibt der Rest?
Tatsdchlich verlieren die Sterne im
Riesenstadium einen ansehnlichen Teil
ihrer Masse. Das sollte uns auch gar nicht
so verwundern, denn was auch immer
der Mechanismus ist: Riesensterne haben

gegenuber der heutigen Sonne eine um

Der Kugelsternhaufen NGC 5904 im Stern-
bild Schlange

STERNE UND WELTRAUM



1000- bis mehr als 10 coo-fach verringerte
Anziehungskraft an ihrer Oberfldche!

Der Massenverlust eines Roten Riesen
geschieht in Form eines »kiihlen Windes,
den wir vor allem in den bereits erwdhnten
C-Aurigae-Systemen direkt beobachten
und sogar recht genau messen konnen [1].
Diese und dhnliche Beobachtungen haben
den Astrophysiker Dieter Reimers schon
vor mehr als 30 Jahren zu einer inzwischen
sehr bekannten, intuitiven Formel fiir die
Massenverlustrate gefiihrt (siehe Formel-
Kasten auf Seite 48).

Demnach nimmt der Massenverlust mit
der Leuchtkraft und dem Radius des Sterns
zu. Der genaue Mechanismus ist zwar auch
heute noch nicht vollig verstanden, aber
er unterscheidet sich eindeutig von den
spektakuldren staubigen »Superwinden«
in der allerletzten Phase der Entwicklung
der meisten Sterne, die zur Bildung eines
Planetarischen Nebels fiithrt [2]. Dieses
Phinomen darf nicht mit einer Superno-
va verwechselt werden, die nur bei den
allermassereichsten Sternen (mit mehr
als zehn Sonnenmassen) vorkommt. Die
Superwinde werden als »staubgetrieben«
bezeichnet, denn der Strahlungsdruck des
Sterns wird von vielen, in diesen noch kiih-
leren Winden entstehenden Staubteilchen
absorbiert, was sie dann mit dem Gas zu-
sammen ins Weltall hinaustreibt. Aber der
normale »kiithle« Wind hat einen anderen

Antrieb, denn er funktioniert auch vollig
ohne Staub, und der Strahlungsdruck des
Sterns kann nicht (oder nur zu einem un-
zureichenden Bruchteil) genutzt werden.
Als Energiequelle fiir den »kihlen«
Wind kommt an sich nur die ausgedehnte,
durch ihre brodelnde Turbulenz gestiitzte
Chromosphire in Frage. Wenn nur ein klei-
ner Anteil dieser kinetischen Energiefiille
irgendwie nach auflen geleitet werden
kann, dann reicht das schon vollig aus, um
den hauptsdchlich potenziellen Energie-
bedarf des Windes zu befriedigen. Basie-
rend auf dieser Grundidee ldsst sich die
Reimers-Formel in ihrem Kern tatsdchlich
verstehen, und es ergeben sich lediglich
zwei zusitzliche Terme, die zusammen nur
eine kleinere Korrektur ausmachen. Diese
ist jedoch grof? genug, um sie mit den heu-
te moglichen Tests nachweisen zu kénnen.

Ermittlung des genauen
Massenverlusts

Im Detail lassen sich die Argumente
und Tests, die wir hier nur kurz anreifden
konnen, in [3] und [4] nachlesen. Neben
den benachbarten, gut bekannten Riesen-
sternen konnen wir dabei vor allem auf
die entwickelten Sterne in Kugelhaufen
zuriickgreifen, die der Sonne in der Masse
am dhnlichsten sind. Hier beobachten wir
gleichzeitig Hauptreihensterne, RGB-Rie-
sen und Sterne, die in der anschlief}enden

Im Farben-Helligkeits-Diagramm (FHD) des Kugelsternhaufen NGC 5904 sind
neben der unteren Hauptreihe vor allem der Rote-Riesenast (RGB) und der
Horizontalast sehr gut besetzt. Dazu sind die Entwicklungswege von Sternen

vor und nach der RGB-Phase eingezeichnet, mit indizierter Masse.

Horizontalast

M = 0,60

absolute visuelle Helligkeit in mag

Roter-Riesenast

M =0,80
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Alter der Sonne in Milliarden Jahre

Phase des Kern-Heliumbrennens sind.
Letztere sind normalerweise als K-Riesen
zu finden, bilden bei Kugelhaufen mit ge-
ringem Anteil schwerer Elemente aber den
so genannten »Horizontalast« — einen sich
von den K-Riesen zu heiflen Temperaturen
erstreckenden, waagrechten Streifen im
HRD von Post-RGB-Sternen.

Haben wir bisher die Sternentwicklung
eher theoretisch im Hertzsprung-Russell-
Diagramm diskutiert, so betrachten wir
nun einen typischen Kugelsternhaufen,
beispielsweise NGC 5904 (Bild Seite 44 un-
ten). Fur solche Zwecke ist es einfacher, an-
stelle der physikalischen Zustandsgrofien
Leuchtkraft und Effektivtemperatur der
Sterne deren beobachtete Helligkeit und
Farbe in einem Diagramm aufzutragen. Ein
solches Farben-Helligkeitsdiagramm (FHD)
ist einem HRD gleichwertig, denn die Farbe
ist ein guter Indikator fiir die Temperatur
und die absolute Helligkeit ein Maf3 fur die
Leuchtkraft. Die hellsten Hauptreihenster-
ne in dem FHD des Kugelhaufens NGC 5904
verraten uns einige wichtige Eigenschaften
(Grafik S. 45 unten): Die Masse, die sie vor
Erreichen des RGBs haben, betrdgt etwa
0,86 Sonnenmassen. Nach dem Verlassen
des RGBs haben sie noch etwa 0,60 Son-
nenmassen; dieser Wert ldsst sich aus der
Effektivtemperatur auf dem Horizontalast
ableiten. Die Differenz ergibt den gesamt-
en Massenverlust wiahrend der RGB-Phase
- also etwa 0,26 Sonnenmassen fir die
Sterne von NGC 5904.

Nun braucht man nur noch Entwick-
lungsmodelle mit verschiedenen Mas-
senverlustraten (beziehungsweise ver-
schiedenen Reimers-Konstanten #) auszu-
probieren. Dabei liefert das Entwicklungs-
modell zu jedem Zeitschritt die aktuellen
Zustandsgrofien Leuchtkraft, Radius und
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Masse sowie (vereinfacht ausgedriickt) die
Verweildauer in jedem Zustand des RGB
oder AGB. Die insgesamt verlorene Masse
ist dann die Summe der Produkte aus der
jeweils aktuellen Massenverlust-Rate mal
der zugehorigen Verweildauer. Die Stern-
modelle, deren Post-RGB-Masse dann die
beobachteten Temperaturen der Horizon-
talaststerne reproduzieren, geben uns auf
etwa zehn Prozent genau den Wert der
Konstanten 7.

Kugelsternhaufen gibt es mit sehr un-
terschiedlichem Anteil schwerer Elemente
(»Metallizitat«): von 0,5 (Beispiel: NGC
5927) bis zu weniger als 0,005 (NGC 5904)
des solaren Wertes. Im Vergleich solch
verschiedener Kugelhaufen zeigt sich, dass
n in erster Ndherung nicht von der che-
mischen Zusammensetzung abhdngig ist.
Die nun genau kalibrierte Massenverlust-
Formel ldsst sich somit auch auf die kiinf-
tige Entwicklung der Sonne anwenden!

Die Sonne als Riesenstern

Unsere Sonne hat als Hauptreihenstern ein
Alter von etwa 4,58 Milliarden Jahren — aber
genau lasst sich das nicht bestimmen, denn
die gegenwartigen Verdnderungen ihrer
Zustandgrofien sind sehr langsam und
recht klein. Erst gegen Ende ihrer Entwick-
lung wird es immer schneller gehen: Mit

Die Sonne im Wandel der Zeit

Phase Alter [10° Jahre] L/Lpeyte
Beginn HR 0,00 0,70
Heute (HR) 458 1,00
Ende HR ca. 10 1,84
RGB, max. 12,17 2730
He-Brenn. 12,17 53,7
AGB, max. 12,30 2090
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In den letzten 300 Millionen Jahren ihrer
Entwicklung wird der Radius der Sonne ge-
waltig zunehmen. Die groRte Ausdehnung
wird mit 256 heutigen Sonnenradien im
ersten Riesenstadium (RGB) erreicht. Zum
Vergleich ist der hypothetische Erdbahn-
radius eingezeichnet (blaue Kurve), der sich
ohne Drehimpulsverluste aus dem solaren
Massenverlust ergabe.

einem Alter von rund 10 Milliarden Jahren
hat die Sonnenleuchtkraft ganz langsam
auf das 1,84-Fache des heutigen Wertes
zugenommen (siehe Tabelle unten). Der
nachfolgende Ubergang in das RGB-Rie-
senstadium wird fiir die Sonne zunéchst
noch recht langsam verlaufen, aber in den
letzten 300 Millionen Jahren werden sich
die Ereignisse dann geradezu tiberschlagen
(siehe Grafik oben): Innerhalb von nur 50
Millionen Jahren schwillt der Radius des ro-
ten RGB-Sonnenriesen vom 10-Fachen auf
das 256-Fache des heutigen Wertes an! Die
letzten vier Millionen Jahre dieser Phase,
die sich in 7,59 Milliarden Jahren abspielen
wird, sind fir das innere Planetensystem
die kritischste Zeit, denn dann wird der
Sonnenriese seine allergrofite Ausdehnung
erreichen. Dabei verliert er aber auch ein
Drittel seiner Masse!

Nach einer Pause von 110 Millionen Jah-
ren im Zustand des zentralen Heliumbren-
nens als vergleichsweise kiimmerlicher
Riese (siehe Tabelle) erlebt die Sonne dann
noch ein weiteres Wachstum im anschlie-
fRenden AGB-Stadium. Aber im Gegensatz
zu konventionellen Entwicklungsmodel-
len ohne jeglichen Massenverlust kann
die AGB-Sonne aus Massemangel nicht
an ihre grofite RGB-Ausdehnung heran-
kommen. Auch kurzzeitige Instabilitdten

Tetf [K] R/Rpeute M/Mpeyte
5596 0,89 1,00
5774 1,00 1,00
5751 1,37 1,00
2602 256 0,668
4667 11,2 0,668
3200 149 0,546
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(thermische Pulse genannt) in dieser Phase
andern daran nichts. Da schon die Halfte
der Sonnenmasse im entarteten, ultra-
kompakten Kern aus nuklearer Asche (vor
allem als Kohlenstoff und Sauerstoff, den
Endprodukten der Heliumfusion) gebun-
den ist, mangelt es dem solaren AGB-Rie-
sen an Nachschub fiir einen Superwind.

Es darf daher vermutet werden, dass
die Sonne — im Gegensatz zur vielerorts
zu findenden Lehrbuchmeinung - keinen
reguldren Planetarischen Nebel erzeu-
gen wird. Wenn es Uberhaupt zu einem
sichtbaren Nebel kommen sollte, dann
durfte dieser recht unscheinbar und dem
bekannten Ringnebel in der Leier sehr un-
dhnlich sein.

Uberlebt die Erde?
Die konventionellen Entwicklungsmodelle
fir eine Sonne ganz ohne Massenverlust
sagen voraus, dass erst der innerste Planet
Merkur und dann die Venus in dem sich
aufblahenden RGB-Sonnenriesen verloren
gehen werden. Kurz vor Erreichen der Erd-
bahn soll dann aber das Heliumbrennen
einsetzen, was der dann schon durchge-
glihten Erde eine Atempause verschafft,
bis die Sonne als noch groferer AGB-Riese
dann den Weltuntergang nachholt. Soist es
auch in vielen Lehrbiichern nachzulesen.
Sonnenentwicklungsmodelle mit Mas-
senverlust ergeben jedoch ein anderes
Bild, zumindest was das Schicksal der Erde
angeht. Wie erwdhnt, verlagert sich die
kritischste Phase fiir die Erde ebenfalls in
das erste Riesenstadium (also in das RGB-
Stadium). Die Sonne verliert dabei auf
dem RGB ein Drittel ihrer Masse und wird,
weil sie nun unter verringerter Gravitation
steht, noch grofier als sie es ohne Massen-
verlust wirde. Thr Radius erreicht dabei
fast 1,2 Astronomische Einheiten (AE) oder
256 heutige Sonnenradien. Aber aus dem-
selben Grund sollte sich auch die Erdbahn
ausdehnen diirfen — auf das 1,5-Fache des
heutigen Wertes, denn bei Drehimpulser-
haltung verhilt sich der Erdbahnradius a
umgekehrt proportional zur Sonnenmas-
se M. Auf den ersten Blick scheint die Erde
damit, dank des solaren Massenverlustes,
tatsachlich gerettet zu sein [5].

Leider doch nicht!

Die allerkritischste RGB-Phase, in der die
Erde nur einen Bruchteil einer Astrono-
mischen Einheit Giber der Sonnenoberfla-
che kreist, dauert weniger als eine Million
Jahre. Dennoch zeigt eine eingehendere
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wurde betrachtet, welchen Durch-
messer die Erdbahn annehmen wird,
wenn die Sonne allméichlich ihre Mas-
severliert. Diesmal soll untersucht wer-
den, was mit der Erdbahn geschdhe,
wenn die Sonne bei einer Explosion
eine grofle Menge Materie auf einen
Schlag verlore.

Solche Umstdnde treten bei einer Su-
pernova-Explosion auf, von der unse-

re Sonne allerdings verschont bleiben

Axel M. Quetz

Erde

wird. Bei solchen Supernova-Explosio-
nengelangt ein grofier Teil der Sternma-
terie in kurzer Zeit in grof3e Entfernung
zum Stern. Es ldsst sich zeigen, dass bei
einer zentralsymmetrischen Materie-
verteilung nur derjenige Teil fir die
vom Planeten verspiirte Gravitation
eine Rolle spielt, der sich innerhalb des
Bahnradius befindet. Die Wirkung der
Materie auf3erhalb der Bahn hebt sich
vollstdndig auf.

Aufgabe 1: Man berechne die Bahnge-
schwindigkeit v der Erde. Dazu setze
man die zwischen Erde und Sonne herr-
schende Gravitationskraft gleich der
aus der Massentragheit der Erde her-
rithrenden Fliehkraft. Die Gravitations-
kraft lautet:

m M@
Fo=G ¥z
Und die Fliehkraft:
Fr=mao?r.

Dabei ist G = 6,6743 X 10711 m3 kg 1572
die Gravitationskonstante, m die Masse
der Erde, M = 1,989 X 1030 kg die Son-
nenmasse, ¥ = 1 AE = 149,6 Millionen
km der Abstand Erde-Sonne und die

Kreisfrequenz w = v/r. Die Gleichung
zur Bestimmung der Bahngeschwindig-
keit der Erde hat die Form v = f(G,Mg,1);
sie trage die Nummer (1).

Aufgabe 2: Die bei einer Supernova-Ex-
plosion vom Stern abgesprengte Mate-
rie besitzt typische Geschwindigkeiten
von vg = 10 000 km/s. Um ein Gefiihl zu
entwickeln, wie schnell sie die Erdbahn
hinter sich lasst, berechne man a) die
Zeit bis zum Erreichen der Erdbahn und

Sonne Mg

Erde

b) die Zeit bis zum Kuiper-Giirtel bei ry
= 40 AE.

Aufgabe 3: Man berechne die Fluchtge-
schwindigkeit eines Korpers aus dem
Sonnensystem von der Erdbahn aus.
Dazu betrachte man die Gesamtenergie
aus kinetischer und potenzieller Ener-
gie, einmal im Abstand r und dann fir r
— . Man erhalt Gleichung (2).

Aufgabe 4: Wenn nun die Zentralmas-
se nach der Passage der abgeworfenen
Hiille nur noch Mg, betrigt, wobei M <
Mg, ermittle man durch Vergleich von
(1) und (2) diejenige Masse Mg, bei der
die Erde gerade die Fluchtgeschwindig-
keit besitzt. Axel M. Quetz
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Betrachtung [6], dass insbesondere ein Ef-
fekt nicht vernachldssigt werden darf: die
Gezeitenwechselwirkung mit der nahen,
konvektiven Sonnenoberfliche. So winzig
die Erde im Vergleich auch sein mag: Sie
erzeugt kleine Gezeitenberge auf der Son-
ne. Da die Sonnenrotation bis dahin infol-
ge von Aufblihung und Abbremsung zum
Stillstand gekommen sein wird, werden
die Gezeitenberge angesichts der inneren
Reibung im konvektiven Sonnenmantel
immer etwas gegentiiber der Erde zurtick-
bleiben und an ihr ziehen - und zwar ent-
gegen dem Umlaufsinn.

Den Effekt der Gezeitenreibung hat der
franzosische Astrophysiker Jean-Paul Zahn
fir Doppelsterne recht genau quantifiziert
(siehe Formel-Kasten). Seine Beschreibung
lasst sich auch gut auf das Problem mit
der Erde anwenden. Der Drehimpuls der
Erdbahn verringert sich langsam, so dass
ihr Radius kleiner wird, was den Bremsef-
fekt noch verstiarkt. Zu guter Letzt durfte
auch die Reibung in dem diinnen Gas der
Sonnenchromosphidre noch einen Beitrag
leisten. Aber eine Abschédtzung zeigt, dass
die Gezeitenreibung der bei weitem domi-
nierende Mechanismus ist.

Formel-Kasten

Die Leuchtkraft L eines Sterns hangt
von seiner Oberflache 4mR? und
seiner Effektivtemperatur Teg ab:

L = 4TR? 0 TosA

(0 = Stefan-Boltzmann-Konstante)

Fiir Hauptreihensterne gibt es eine
Beziehung zwischen ihrer Masse M
und Leuchtkraft L:

L o« M35

Der Massenverlust dM/dt eines Roten
Riesen nimmt mit seiner Leuchtkraft
L und seinem Radius R zu:
dM/dt=nLR/M

(7 = Reimers-Konstante)

Der Drehimpulsverlust I" durch Gezei-
ten-Wechselwirkung errechnet sich
nach J.-P. Zahn zu:

I'= const. (g2 M R2/t}) (R/a)® (Q-w)
mit g = Massenverhaltnis Erde:Sonne,
t, = konvektive Reibungszeit =

(M R2/L)/3, a = Erdorbit-Radius,

o = Erdbahn-Winkelgeschwindigkeit,
Sonnenrotation £2 =0
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Wenn man nun mit diesen Effekten
rechnend den Erdorbit fir jeden Zeitschritt
des Sonnenmodells neu ermittelt, so ergibt
sich ein erntichterndes Bild (Grafik rechts):
Die Erde stiirzt nur rund 500 000 Jahre vor
dem Ende der RGB-Phase in die Riesenson-
ne! Auch wenn man alle Unsicherheiten
im zu erwartenden solaren Massenverlust
und in der Gréf3e der Gezeitenreibung zu
Gunsten der Erde aufsummiert, ldsst sich
dieser buchstédbliche Weltuntergang nicht
wegdiskutieren. Damit sie ihrem Schicksal
entgehen konnte, miisste die Erde einen
1,15-mal grofleren Orbit haben. Ein Planet,
der vermutlich mit einer solchen Umlauf-
bahn tberlebt hat, wurde erst kiirzlich
beim Stern V391 Peg entdeckt [7].

Zuriick zur »ndheren« Zukunft
Nun konnten wir uns damit trosten, dass
ein Uberleben der Erde als Planet ja so-
wieso nur von akademischen Interesse
sei. Denn eines ist gewiss: In der Phase
der grofiten Anndherung wird die durch-
geglihte Oberflaiche unseres ehemals
heimeligen Planeten schmelzen, und alles
restliche Leben und alle Zeugnisse vergan-
gener Kulturen werden ausgeldscht. Was
aber die Bewohnbarkeit der Erde anbe-
langt, missen wir uns bereits in einer (as-
tronomisch) viel ndheren Zukunft Sorgen
machen!

In ziemlich genau einer Milliarde Jah-
ren wird die Sonne ihre Leuchtkraft um
zehn Prozent vergroflert haben. So gering
das im Vergleich zu den dramatischen Ver-
danderungen im Riesenstadium erscheint,
so reicht dies doch aus, den inneren Rand
der bewohnbaren Zone im Sonnensystem
(gegenwartig bei 0,95 AE) uber die Erd-
bahn hinaus nach auflen zu verschieben.
Die Gefahr droht also schon lange vor dem
Beginn der Riesenstadien der Sonne. Die
Ozeane werden dann verdampfen, und das
Klima wird recht plétzlich in einen tod-
lichen Treibhauseffekt umschlagen.

Gébe es einen Weg, das planetare Infer-
no zu verhindern? Nur einen: Sollte es in
ferner Zukunft eine dauerhafte, hochtech-
nisierte Kultur auf der Erde geben, konnte
sie versuchen, uiber lange Zeiten hinweg
den Erdorbit langsam zu vergroflern
—durch gezielt herbeigefiihrte enge Begeg-
nungen mit Asteroiden, die den Bahndreh-
impuls der Erde nach und nach erhéhen
wiirden. Theoretisch kdnnte dadurch der
Erdorbit sogar grofler als 1,15 AE werden
- und somit grofd genug, dass spdter der
Absturz in die Riesensonne ausbleibt. (@

Erdbahnradius

Radius in AE

0 1 2 3 4

Zeit in Millionen Jahre

In den letzten vier Millionen Jahren der
RGB-Phase unserer Sonne steigt ihr Radius
stark an. Bevor jedoch die Sonnenoberfla-
che den Erdbahnradius (blau) erreicht, wird
der Bahndrehimpuls der Erde durch Gezei-
tenwechselwirkung so stark reduziert, dass
unser Heimatplanet in die Sonne stiirzt.
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