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PREM ESSA

Lo scopo di questo opuscolo € quello di essere una guida rapida per acquisire alcune nozioni,
tramite tabelle, brevi descrizioni e qualche chiarimento concettuale, sugli oggetti celesti piu
appariscenti e quindi anche piu osservati.

Non vengono trattati argomenti generali, fatta eccezione per i paragrafi relativi agli spettri
stellari, alle stelle doppie, ed alcune voci di glossario.

Il tutto e stato concepito per essere fruibile da chiunque, ma in particolare da quegli astrofili
che svolgono un ruolo di filtro fral’ elite astronomica e il resto del mondo.

Per il necessario approfondimento degli argomenti trattati segnaliamo le fonti bibliografiche,
tra cui ricordiamo il nostro CD-ROM “Luci dall’ I nfinito”.

Reggio Emiliali 1.06.2000

Marco Zoboli
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CD ROM LUCI DALL'INFINITO:

PARAMETRI ORBITALI| E FISICI DEI PIANET]I

DEL SISTEMA SOLARE

DATI GENERALI

DISTANZA | ROTAZ. | ECCENT |INCLINAZ. | RAGGIO | MASSA | DENSITA |LUNE
MEDIA | (TERRA=1)| ORBIT. | ORBITALE | (TERRA=]) | (TERRA=D) | (4
DAL SOLE
(UA)

SOLE 0 25-36* 109 332.800 |1,41 9
MERCURIO 0,387 58,6 0,2056 7 0,38 0055 [543 0
VENERE 0,723 243 0,0068 3,394 0,95 0815 |[525 0
TERRA 1 1 0,0167 0 1 1 5,52 1
MARTE 1,524 1,029 0,0933 1,85 0,53 0,107 |[393 2
GIOVE 5,203 0,411 0,0483 1,304 11,2 3179 [1,33 17
SATURNO 9,539 0,428 0,0560 2,488 9,44 95,2 |071 18
URANO 19,18 0,719 0,0461 0,774 4 145 1,29 15
NETTUNO 30,06 0,802 0,0097 1,774 3,9 171|167 8
PLUTONE 39,53 0,267 0,2482 17,15 0,176 0,0026 |2,05 1




PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DELLA TERRA

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 149.6
PER CONVENZIONE UGUALE AD 1 UNITA' ASTRONOMICA
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (p=primi d'arco) 32
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 152
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 147
PERIODO DI RIVOLUZIONE (g=giorni) 365.256(
VELOCITA ORBITALE MEDIA (Km/s) 29.8
PERIODO DI ROTAZIONE ALL'EQUATORE 23h56m
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ECLITTICA (gradi) 23.44
INCLINAZIONE ORBITALE PER CONVENZIONE 0
ECCENTRICITA ORBITALE 0.0167
NUMERO SATELLITI 1

PRINCIPALI PARAMETRI FISICI DELLA TERRA

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 12756
DIAMETRO POLARE (Km) 12714
APPIATTIMENTO 0.0034
MASSA (Kg) 5.974x1024
MASSA (Sole=1) 1/328.900
DENSITA MEDIA (g/cm2) 5517
ACCELERAZIONE DI GRAVITA EQUATORE (m/sec) 9.78
VELOCITA DI FUGA (km/s) 11.18

TEMPERATURA MASSIMA REGISTRATA(°C)

58 (Al'Aziziyah, Libiail 13.9.92)

TEMPERATURA MINIMA REGISTRATA (°C)

-89 (Vostok, Antartide il 21.7.83)

ALBEDO

0.36




PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DELLA LUNA

LUNA |TERRA
DISTANZA MEDIA DALLA TERRA (km frai centri) 384.400
DISTANZA ALL'APOGEO (km) 406.697
DISTANZA AL PERIGEO (km) 356.410
DIAMETRO APPARENTE DA TERRA (in primi d'arco):
MEDIO 31.08
MAX 335
MIN 29
PERIODO DI RIVOLUZIONE (g=giorni) 27.329 | 365.2569
PERIODO DI ROTAZIONE ALL'EQUATORE 27.32g | 23n56m
PERIODO RIVOL UZIONE SINODICA 29.21
VELOCITA' ORBITALE MEDIA (km/s) 1.07 29.8
PERIODO DI ROTAZIONE ALL'EQUATORE 27.32g | 23n56m
INCLINAZIONE EQUATORE SU ORBITA (gradi) 6.7 23.44
INCLINAZIONE ORBITALE 5.15 0
ECCENTRICITA' ORBITALE 0055 |0.017

PRINCIPALI PARAMETRI FISICI DELLA LUNA

LUNA TERRA
DIAMETRO EQUATORIALE (km) 3476 12756
APPIATTIMENTO 0 0.003
MASSA (Luna=1) 1 81.3
MASSA (grammi) 7.35x10” |5.976x10%’
DENSITA' (acqua=1) 3.34 5517
ACCELERAZIONE DI GRAVITA' (Terra=1) 0.165 1
ACCELERAZIONE DI GRAVITA' (m/sec?) 1.62 9.8
VELOCITA' DI FUGA (km/s) 2.38 11.18
TEMPERATURA MASSIMA REGISTRATA(°C) 117 58
TEMPERATURA MINIMA (°C) -163 -89
ALBEDO 0.07 0.36
MAGNITUDINE MEDIA AL PLENILUNIO -12.7




PRINCIPAL| PARAMETRI ORBITALI DI MERCURIO

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 57.9
DISTANZA MEDIA (inu.a) 0.387
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (gradi) 1.38
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 69.7
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 45.9
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 80
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 220
DIAMETRO APPARENTE MINIMO DALLA TERRA (in secondi d'arco) MAX 12.9, MIN. 4.5
PERIODO DI RIVOLUZIONE (g=giorni) 87.969g
VELOCITA ORBITALE MEDIA (knvsec) 47.9
PERIODO SINODICO (g=giorni) 115.88g
PERIODO DI ROTAZIONE ALL'EQUATORE(g=giorni) 58.6461g
GIORNO SOLARE (g=giorni) 176 g
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradi) 2
INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 7
ECCENTRICITA ORBITALE 0.206
NUMERO SATELLITI 0

PRINCIPAL|I PARAMETRI FISICI DI MERCURIO

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 4878

APPIATTIMENTO

TRASCURABILE

MASSA (Terra=1) 0.055
MASSA (Sole=1) 1/6.000.000
MASSA (grammi) 3.3022x1026
DENSITA (grammi/on?) 5.43
ACCELERAZIONE DI GRAVITA (Terra=1=9.8m/sec?) | 0.38=3.7
VELOCITA DI FUGA (km/s) 4.3
CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 6.7
TEMPERATURA MEDIA GIORNO, NOTTE (°C) -170/350

ESCURS. (-173/+427)

TEMPERATURE MAX E MIN (°C)

467/-183

ALBEDO

0.06

MAGNITUDINI MASSIMA, MINIMA

-1.9,5




PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DI VENERE

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 108.2
DISTANZA MEDIA (inU.A)) 0.723
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (primi) 44.25
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 109
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 107.4
PERIODO DI RIVOLUZIONE (g=giorni) 224.701 g
VELOCITA ORBITALE MEDIA (knvsec) 35
PERIODO SINODICO (g=giorni) 583.92 g
PERIODO ROTAZIONE ALL'EQUATORE (retrogrado, g=giorni) 243.16 g
GIORNO SOLARE (g=giorni) 1169
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 41
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 258
DIAMETRO APPARENTE DALLA TERRA (in secondi d'arco) MAX 63.1, MIN. 9.5
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradi) 178
INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 3.39
ECCENTRICITA ORBITALE 0.0068
NUMERO SATELLITI 0

PRINCIPALI PARAMETRI FISICI DI VENERE

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 12.104
APPIATTIMENTO TRASCURABILE
MASSA (Terra=1) 0,815

MASSA (Sole=1) 1/408.521
MASSA (grammi) 4,869 x 1027
DENSITA (grammi/cnt) 5,25
ACCELERAZIONE DI GRAVITA (Terra=1=9,8 m/sec?) 0,903=8,8
VELOCITA DI FUGA (knvs) 10,36

CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 1,9
TEMPERATURA MEDIA ALLA SOMMITA DELLE NUBI (°C)  |-33
TEMPERATURE MEDIA SUPERFIC. (°C) 457 (480)
PRESSIONE SUPERFICIALE (bar) 90

ALBEDO 0,76
MAGNITUDINE MASSIMA -4.4

10



PRINCIPAL| PARAMETRI ORBITALI DI MARTE

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 227.94
DISTANZA MEDIA (inu.a) 1.524
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (primi) 44.25
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 249.1
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 206.7
PERIODO DI RIVOLUZIONE (g=giorni) 686.989
VELOCITA ORBITALE MEDIA (knvsec) 24.1
PERIODO SINODICO (g=giorni) 779.99
PERIODO ROTAZIONE (h=ore,m=minuti) 24h37.4m
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 55
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 400
DIAMETRO APPARENTE DALLA TERRA (in secondi d'arco) MAX 25.7, MIN. 3.5
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradi) 23.98
INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 1.83
ECCENTRICITA ORBITALE 0.093
NUMERO SATELLITI (Phobos diam. 28x20 km, Deimos 16x12 km) 2

PRINCIPAL| PARAMETRI FISICI DI MARTE

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 6794
RAPPORTO FRA DIAMETRO EQUAT. MARTE /TERRA  |1.88
DIAMETRO POLARE (km) 6759
APPIATTIMENTO 0.0052
MASSA (Terra=1) 0.107
MASSA (Sole=1) 1/3.098.700
MASSA (grammi) 6.4191x10%’
DENSITA (grammi/cm3) 3.93
ACCELERAZIONE DI GRAVITA (Terra=1=9.8m/sec?) 0.38=3.72
VELOCITA DI FUGA (Km/s) 5.02
CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 0.43
TEMPERATURE MEDIA SUPERFIC. (°C) -40,
ESCURS. (-5/-90)
PRESSIONE ATMOSFERICA SUPERFICIALE (bar) 0.007-0.01
ALBEDO 0.16
MAGNITUDINI MASSIMA -2.8

11



PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DI GIOVE

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 778.34
DISTANZA MEDIA (inu.a) 5.203
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 815.7
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 740.9
PERIODO DI RIVOLUZIONE (a=anni) 11.86
VELOCITA ORBITALE MEDIA (knvsec) 13.06
PERIODO SINODICO (g=giorni) 398.99
PERIODO ROTAZIONE EQUATORIALE (h=ore, m=minuti) 9h50.5m
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 591
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 967
DIAMETRO APPARENTE DALLA TERRA (in secondi d'arco) MAX 50.1, MIN. 30.4
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradi) 3.07
INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 1.3
ECCENTRICITA ORBITALE 0.048
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (primi) 6.15

NUMERO SATELLITI (Ganimede diam. 5.260 km, Callisto 4800
km, 1o 3.630 km, Europa 3.140 km)

17

PRINCIPAL|I PARAMETRI FISICI DI GIOVE

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 143.000
RAPPORTO FRA DIAMETRO EQUAT. GIOVE/TERRA 11.2
DIAMETRO POLARE (km) 133.700
APPIATTIMENTO 0.065
MASSA (Terra=1) 3179
MASSA (Sole=1) 1/1047.4
MASSA (grammi) 1.8992x1030
DENSITA (grammi/cnt) 1.33
ACCELERAZIONE DI GRAVITAEQUATOR. (Terra=1=9.8m/sec?) 2.35=23.12
VELOCITA DI FUGA (Km/s) 59.5
CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 1/27
RAPPORTO FRA ENERGIA EMESSA ED INCIDENTE 25
TEMPERATURA MEDIA ALLA SOMMITA NUBI (°C) -150
TEMPERATURA MEDIA ALLA PRESSIONE DI 1 BAR (°C) -110
ALBEDO 0.43
MAGNITUDINI MASSIMA -2.6

12



PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DI SATURNO

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di ki) 1.427
DISTANZA MEDIA (in U.A) 9.539
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 1.507
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 1.347
PERIODO DI RIVOLUZIONE (a=anni) 29.46
VELOCITA ORBITALE MEDIA (km/sec) 9.6
PERIODO SINODICO (g=giorni) 378.1
PERIODO ROTAZIONE EQUATORIALE (h=ore,m=minuti) 10h 13.4m
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 1.200
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 1.650

DIAMETRO APPARENTE DALLA TERRA (in secondi d'arco)

MAX 20.9, MIN. 15.0

INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradh)

26.73

INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 2.5
ECCENTRICITA ORBITALE 0.056
NUMERO SATELLITI (Titano diam. 5.150 km) 18

PRINCIPALI PARAMETRI FISICI DI SATURNO

DIAMETRO EQUATORIALE (km) 120.500
RAPPORTO FRA DIAMETRO EQUAT. SATURNO/ TERRA 9,5
DIAMETRO POLARE (km) 108.700
APPIATTIMENTO 0,098
MASSA (Terra=1) 95,2
MASSA (Sole=1) 1/3.498
MASSA (grammi) 5,686 x 1029
DENSITA (grammi/cm?3) 0,71

ACCELERAZIONE DI GRAVITA EQUATORE (Terra=1=9.8 m/sec?) 1,16=11,4

VELOCITA DI FUGA (km/s) 355
CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 1/91
RAPPORTO FRA ENERGIA EMESSA ED INCIDENTE 2
TEMPERATURA MEDIA ALLA SOMMITA NUBI (°C) -180
TEMPERATURA MEDIA ALLA PRESSIONE DI 1 BAR (°C) -140
ALBEDO 0,61
MAGNITUDINE MASSIMA -0,3
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (primi) 34
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PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI DI URANO

DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 2869.6
DISTANZA MEDIA (inu.a) 19.181
DISTANZA MASSIMA DAL SOLE (milioni di km) 3004
DISTANZA MINIMA DAL SOLE (milioni di km) 2735
PERIODO DI RIVOLUZIONE (a&=anni) 84.01
VELOCITA' ORBITALE MEDIA (knm/sec) 6.8
PERIODO SINODICO (g=giorni) 369.7
PERIODO ROTAZIONE EQUATORIALE (h=orem=minuti) 17h12m
DISTANZA MINIMA DALLA TERRA (milioni di km) 2590
DISTANZA MASSIMA DALLA TERRA 3150
DIAMETRO APPARENTE DALLA TERRA (in secondi d'arco) MAX 3.7 MIN. 3.1
INCLINAZIONE DELL'ASSE SULL'ORBITA (gradi) 97.86
INCLINAZIONE ORBITALE (gradi) 0.77
ECCENTRICITA' ORBITALE 0.047
NUMERO SATELLITI (Titaniadiam. 1.580 km, Oberon 1.520 km) 15
PRINCIPALI PARAMETRI FISICI DI URANO
DIAMETRO EQUATORIALE (km) 51.200
RAPPORTO FRA DIAMETRO EQUAT. URANO/TERRA 4
DIAMETRO POLARE (km) 49.950
APPIATTIMENTO 0.0229
MASSA (Terra=1) 14.6
MASSA (Sole=1) 1/22.800
MASSA (grammi) 8.685x1028
DENSITA' (grammi/cmd) 1.27
ACCELERAZIONE DI GRAVITA' EQUATOR. (Terra=1=9.8m/sec?) 0.88/8.7
VELOCITA' DI FUGA (Km/s) 225
CALORE MEDIO RICEVUTO DAL SOLE (Terra=1) 1/392
TEMPERATURA MEDIA ALLA SOMMITA' NUBI (C°) -215
TEMPERATURA MEDIA ALLA PRESSIONE DI 1 BAR (°C) -197
ALBEDO 0.35
MAGNITUDINI MASSIMA 5.6
DIAMETRO MEDIO DEL SOLE (primi) 1.7
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PRINCIPAL|I PARAMETRI ORBITALI EFISICI DI NETTUNO

SCOPRITORE JOHANN GOTTFRIED

GALLE
DATA DELLA SCOPERTA 23 SETTEMBRE 1846
MASSA (ka) 1,024 X 1020
MASSA (TERRA = 1) 17.135
RAGGIO EQUATORIALE (km) 24.764
RAGGIO EQUATORIALE (TERRA = 1) 3,8825
DENSITA MEDIA (glcn) 1,64
DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 4.497
DISTANZA MEDIA DAL SOLE (Terra= 1 ua) 30,0611
PERIODO DI ROTAZIONE (ore) 1611
PERIODO ORBITALE (ani) 164,79
VELOCITA ORBITALE MEDIA (kmvs) 5,45
ECCENTRICITA ORBITALE 0,0097
INCLINAZIONE DELL’'ASSE DI ROTAZIONE 20,6°
INCLINAZIONE DELL’ ORBITA 1,774°
ACCELERAZIONE DI GRAVITA ALL'EQUATORE (m/s9) 110
VELOCITA DI FUGA ALL EQUATORE (knvs) 23,50
ALBEDO VISUALE GEOMETRICA 0,41
MAGNITUDINE VISUALE 7,84
TEMPERATURA MEDIA DELLE NUBI (°C) ~193/-153

(-218 SOMMITA’ NUBI)

COMPOSIZIONE DELL’' ATMOSFERA

IDROGENO, ELIO, METANO

NUMEROQO SATELLITI (Tritone diam. 2700 km)

8
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PRINCIPALI PARAMETRI ORBITALI EFISICI DI PLUTONE

SCOPRITORE CLYDE W. TOMBAUGH
DATA DELLA SCOPERTA 18 FEBBRAIO 1930
MASSA (kg) 1,20E+22
MASSA (Terra= 1) 0,0021586
RAGGIO EQUATORIALE (km) 1160
RAGGIO EQUATORIALE (Terra= 1) 0,18188
DENSITA MEDIA (g/cd) 2,05
DISTANZA MEDIA DAL SOLE (milioni di km) 5.914
DISTANZA MEDIA DAL SOLE (Terra= 1u.a) 39,5294
PERIODO DI ROTAZIONE (giorni) -6,3872
PERIODO ORBITALE (anni) 24854
VELOCITA ORBITALE MEDIA (km/s) 4,74
ECCENTRICITA ORBITALE 0,2482
INCLINAZIONE DELL’ASSE DI ROTAZIONE 122,52°
INCLINAZIONE DELL’ ORBITA 17,148°
ACCELERAZIONE DI GRAVITA 0,4
ALL’EQUATORE (/<)
VELOCITA DI FUGA ALL’'EQUATORE (km/s) 1,22
ALBEDO VISUALE GEOMETRICA 0,3
MAGNITUDINE VISUALE 15,12
TEMPERATURA (°C) -213/-233
COMPOSIZIONE DELL’ ATMOSFERA AZOTO, MONOSSIDO DI CARBONIO,
METANO

NUM. SATELL. (Caronte diam. 1270 km)

1

LE CLASS SPETTRALI
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Disperdendo la luce solare con un prisma s puo osservare uno sfondo continuo colorato (spettro luminoso
della sorgente) con la seguente successone di colori: rosso, arancio, gidlo, verde, blu e viola 1l prisma,
grazie d fenomeno dellarifrazione, disperde le varie lunghezze d’ onda contenute nella luce bianca secondo
angolazioni diverse. Indagando 10 spettro luminoso con strumenti dedicati qudi 1o spettroscopio (visude) e
lo spettrografo (fotografico), vengono messe in evidenza sul fondo continuo numerose righe scure (righe
Spettrdi), che sono attribuibili al’ assorbimento sdettivo e dla diffusone della radiazione dovuta agli aomi
eccitati presenti nelle atmosfere stellari.

Ricordiamo brevemente acune tappe storiche che aprirono la strada dl’ astrofisica.

Nel 1814 Fraunhofer scopri che lo spettro continuo del Sole € solcato da righe scure, presenti anche negli

Spettri stellari. Nel 1859 il fisico tedesco Kirchoff enuncio dcune leggi rdative agli spettri continui arighe

di emissone e di assorbimento cos Sntetizzabili:

B | lidi, i liquid e i gas dtamente compress portati al’incandescenza, emettono radiazioni
€lettromagnetiche sotto formadi spettri continui;

B | gas incandescenti e a bassa pressone emettono radiazioni €ettromagnetiche sotto forma di Spettri a
righein emissone

B Un gas atraversato da uno spettro continuo di radiazione elettromagnetica assorbe le stesse lunghezze
d onda che emetterebbe se fosse riscaldato, formando uno spettro di assorbimento.

Padre Angelo Secchi, utilizzando i pit perfezionati spettroscopi dell’ epoca appliceti a telescopi rifrattori

esamino, tra il 1862 e il 1868, oltre quattromila spettri selari. Giunse ala conclusone che escludendo

poche eccezioni, tutte le stelle potevano essere ricondotte ad acune configurazioni caratteristiche che egli
chiamo "tipi". Come scrisse nel rendiconti dell’Accademia delle Scienze francese nel 1863, i tipi selari
fondamentdi erano quattro, suddivis nel modo seguente:

|- gelle bianche o azzurre (tipo spettrale di Harvard B, A), numerose e molto luminose come Rigel, Sirio,
Vega, Altair, aventi nello spettro continuo poche righe scure, le piu intense delle qudi dovute
al’idrogeno (serie di Bamer);

[l - gdle gdle (tipo spettrde di Harvard F,G,K) come il Sole, Capella e Arturo (anche queste molto
nuMerose), con pettro caraterizzato da una grande quantita di righe sottili, in seguito atribuite ad atomi
metalici (ferro, titanio, cromo), e da righe intense (predominano le 2 dd cdcio ionizzato dl’ estremo
limite violetto ancora visibile per I’ occhio);

[l - gelle arancio - rosse (tipo M), come Aldebaran, Betelgeuse, Antares, Mira Ceti, aventi Spettro
continuo limitato praticamente d verde-gidlo-rosso, molte righe sottili ed anche presenza di righe
larghissme e umae dette "bande" (piu scure ndl’azzurro-violetto); con tracce di metdli e di
idrocarburi come nd tipo I1;

IV - gele deboli di un intenso colore rosso (tipo N) aventi spettro con bande di assorbimento verso il
rosso dovute d carbonio, ma senza metdli. Le stelle piu brillanti non superano la quinta grandezza.

Pare che successivamente avesse inserito un quinto tipo comprendente stelle non riconducibili adle class

precedenti (ad esempio gamma Cassiopese), includendo anche quelle con spettro solcato da "righe lucide

in emissone’, indeme aquelle in assorbimento (tipo O).

La classficazione di Secchi, da principio accolta con grande favore, fu poi sottoposta a revisione da grandi

astronomi come Sir J. Norman Lockyer ed Edward C. Pickering, ma cogtitui uguamente un passo inizide

molto importante poiché, per prima, mise in evidenza che il comportamento delle righe spettrdi (numero,
posizione ed intenstd) dipende da colore della gtella. All'epoca di Padre Secchi non era ancora nota la
legge di Wien secondo cui il massmo ddlintensta dello spettro s sposta verso le lunghezze d'onda
maggiori col diminuire della temperatura, per cui il colore ddla sorgente tende a divenire sempre piul

rossastro; pur tuttavia egli intui che la temperatura doveva essere massima nelle selle bianco-azzurre e

minimain quelle rosse. La dassificazione di Secchi, pur nella sua rudimentae semplicita, mette in evidenza

che latemperatura e il parametro principae che domina la configurazione spettrale.

L’Osservetorio di Harvard intrgprese, con |'introduzione della fotografia, o studio di migliaia di Spettri

gdlari, elaborando una classificazione tutt’ oraimpiegata.
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Le class spettrdi principai, che comprendono circail 99% delle stelle, vengono indicate con le lettere O,
B, A, F, G, K, M, con due diramazioni agli estremi. La sequenza Spettrde indica una temperatura
decrescente andando dalle selle O (dta temperatura) verso le K, M (bassa temperatura). Prima delle
selle O troviamo le W (Wolf Rayet), dopo le M le S, R, N. Ogni classe spettrae e divisain 10 intervalli
contraddigtinti con numeri da 0 a 9 (che possono avere occasiondmente un’ estensione decimae 0.5, ad es.
B.5). A fianco di questi numeri segue un numero romano dal aV (classficazione di Morgan - esiste anche
una classficazione da | a VI): I=supergiganti, Il e lli=giganti, IV=subgiganti, V= nane (di luminosita e
massa solare). Le class | e |l sono divise in 2 sottoclass a e b. Dalla classe F dla K awviene una
biforcazione in due rami pardldi gF, dF. gG, dG ect. Nd ramo g (giant=giganti) sono presenti righe
spettrali sottili dovute a gas rarefatti delle atmosfere selari delle giganti; nel ramo d (dwarf=nane) le righe
spettrdi, piu larghe, sono relative a sdle nane con atmosfere pit dense. Una terza sottoclasse, la ¢, fu
riservata ale supergiganti. Negli spettri delle stelle con atmosfere piu rarefatte, a parita di temperatura, le
righe degli ioni risultano rafforzate rigpetto a quelle degli dementi nevtri.

Descriviamo brevemente le caratteristiche osservate nel vari tipi spettrdi O, B, A, F, G, K, M che, come
giaricordato, comprendono circail 99% delle stelle ([Ha85], [Bu89], F. Polcaro, I’ Astronomia n.136/93):

O : predominano lerighe ddl’ lio unavoltaionizzato (Hell) e neutro (Hel), lerighe di Balmer ddl’idrogeno
neutro (HI) appaiono deboli; sono presenti le righe del’ ossigeno, del carbonio e dell’azoto due volte
ionizzato (Olll, CllI, NIII), lo spettro del continuo & molto intenso ndlazona dd violetto;

B: Scompaiono le righe ddll’ Hell, s intensficano le righe dell’HI (serie di Bamer) e ddll’Hel. S osservano
righe di Oll, NII, Cll, Felll, Mdlll, e S ionizzato, lo spettro ddl continuo € molto intenso nella zona del

violetto, anche sein misuraminore che nel tipo O;

A: Predominano le righe del’HI (serie di Bamer) che s indeboliscono ddla cdasse A2 in avanti,
scompaiono (0 S indeboliscono a seconda degli autori) le righe ddll’Hel. Si rinforzano le righe dei metdli,
S eMgionizzat, qudleH eK de Call (nd violetto);

F: diminuisce I'intendita della serie di Bamer, aumenta quella ddlle righe H e K e da metdli sa dlo stao
neutro che ionizzato;

G: lerighe pit intense sono le H e K dd Call, crescono le righe dei metali neutri (Fe, Mg, TiO, Ca) e
diminuiscono quele del metdli ionizzati, gppaiono i composti molecolari;

K: serie di Bdmer molto debole, intense laH e K dd Call e i metdli neutri, sono presenti righe di

emissone di bande molecolari (CN, CH). Lo spettro continuo nel violetto € praticamente inesistente a
causa ddlle numerose righe e bande di assorbimento;

M : Predominano le bande molecolari dell’ assido di titanio (TiO), inteng i metalli neutri;

[l imanente 1% delle selle é diviso ndlle seguenti class:

WC-WN-WO (Wolf-Rayet): Le WC presentano forti righe del carbonio e debali righe ddll’ azoto, le WN
presentano forti righe dell’ azoto e deboli del carbonio. Nelle WO che sono una minoranza (4 conosciute
nel 1993) dominalo spettro dell’ OV (doppietto a 3811A, 3834A ddl’ ossigeno 5 volte ionizzato)

Lo spettro delle stelle Wolf-Rayet presenta soltanto righe di emissione di Hell, Oll, QOlll, OV, OV, OV,
CllI, Clll, CIV, NII, NI, NIV, lo spettro continuo nel violetto & ancora piul intenso rispetto ale O.

R-N (dassficate come gdle d carbonio-C): presentano un continuo smile dle class K (R), e M, (N, piu
fredde rispetto dle R) ma uno spettro di assorbimento con bande del cianogeno CN, C, e CH e
dell’ ossido di carbonio CO e CO,, invece che ddl’ ossido di titanio (TiO).

S presentano un continuo Smile dle class K e M, un rapporto C/O @1 e uno spettro con bande
dell’ ossido di zirconio (dovuto d piccolo di Origpetto d C).

Come gia ricordato, la temperatura € il parametro principale di uno spettro sellare, secondariamente
intervengono la pressone dettronica (Pe = k* T*Ne, dove k = cogtante di Boltzmann, T = temperatura,
Ne = dendita dettronica) delle amosfere sellari e la composizione chimica. Le varie temperature delle
atmosfere determinano divers gradi di eccitazione e ionizzazione degli atomi che modificano I'intengta e il
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numero delle righe spettrali. Nel 99% delle selle, comprese ndlle class principdi, il passaggio da una classe
dla successva avviene atraverso una variazione costante del continuo e dello spettro a righe operata
principamente, come gia ricordato, ddla variazione della temperatura. Nel caso de Sole gli strati che
contribuiscono alaformazione dello spettro hanno uno spessore di soli 500-600 km.

Cerchiamo ora di indagare, in senso generale, sui fenomeni principai che determinano le caratterigtiche
degli spettri stellari, come la presenzadel continuo e delle righe 0 bande in assorbimento ed emissione.

Gli atomi possono avere un’energia ben determinata a seconda dd livello energetico (orbite dettroniche di

Bohr) occupato dagli dettroni. 1l livello fondamentale € quello corrispondente ala minore energia, gli dtri

sono liveli eccitati. Tde livello corrigponde dla condizione di maggior legame dettrodatico dell’ el ettrone
con il nucleo atomico. L’ eccitazione puod avvenire per “urto” fra particelle o tramite assorbimento di fotoni

con energia ben determinata. Quando la trangizione dell’ dettrone avwiene verso i liveli piu dti g verificaun
assorbimento di energia, se avwiene verso i piu bass viene emessa radiazione. Ad ogni transizione
corrigoonde | assorbimento o I’emissione di un fotone (quanto di luce) con energia e quindi lunghezza
d'onda discreta, cioé ben determinata, corrispondente ala differenza energetica frai due liveli discreti

(digtinti). Tae lunghezza d onda e inversamente proporzionade dl’ energia del fotone, (e=hc/l , dove e e
I’energia del fotone, h la costante di Planck, c lavelocitaddlaluce el lalunghezzad onda). Radiazioni di
energia diversarigpetto a quele corrispondenti a vari sdti energetici, passano preticamente indisturbate. Le
trangzioni dell’atomo eccitato vengono chiamate vincolato-vincolato. L'atomo rimane nello stato eccitato
per un tempo brevissmo, dell’ ordine d 10°® sec, per poi ritornare direttamente alo stato fondamentale o
atraverso sdti successivi. Per un determinato valore ddl’energia di eccitazione avviene la ionizzazione
dell’atomo, cioe s spezza il legame dettrogtatico fra nucleo ed dettrone. Quando I’ eettrone viene
srappato dal’atomo, una parte dell’ energia viene spesa per la ionizzazione, la rimanente energia rimane
al’ dettrone come energia cinetica. Per ionizzare i metdli (in adtrofisica vengono consderati metdli tutti gli

dementi piti pesanti dell’ He) occorrono circa 6-7eV, 13eV per I'H, 24eV per I'dio (1 W = 2,247x10%
eV, 1 erg = 6.242x10™ eV). L’ dettrone pud occupare una.continuita di livelli sopraaquelli di ionizzazione
a seconda del’energia cinetica acquista Queste trangzioni vengono chiamate vincolato-libero. La
trangzione libero-vincolato corrisponde dl’emissone di un determinato quanto di energia e d ritorno
dell’ dettrone da liveli dd continuo ad uno de liveli discreti. Una trangzione libero-libero corrisponde a
dti ddl’dettrone nel livelli del continuo.

Nella fotosfera delle selle € presente una certa quantita di gas ionizzato. La temperatura del gas € cioe
aufficiente, a causa degli “urti” violenti fra gli atomi causati ddl’ agitazione termica, a Spezzare i legami

eettrogaticl fra gli alomi e gli eettroni meno legeati de metdli, dell’idrogeno e ddl’dio presenti nelle
amodfere stdlari (nel ges rarefatti e ad dta temperatura, quest’ ultima e corrispondente dla velocita di

agitazione delle particele e non dla temperatura effettiva). Gli dettroni liberi, che passano in prossmita
degli ioni vengono accderati e decderati in modo continuo, con conseguente assorbimento ed emissione di

energia L'emissione di radiazione, che pud essere di qualsias fequenza, in quanto il gas fotosferico €
aufficientemente denso e caldo, da origine alo spettro continuo. Alle frequenze caratteristiche dello spettro
continuo il gas € piu trasparente rigpetto a quelle corrispondenti dle righe spettrdi, percio la radiazione
proviene mediamente da drati piu profondi e piu cadi. In un primo tempo le righe in assorbimento vishili

sul continuo vennero attribuite ad uno strato di gas piu freddo (strato invertente), inviluppante la fotosfera,
che avrebbe assorbito le radiazioni caratterigtiche dei suoi atomi secondo le leggi di Kirchoff, ricordete in
premessa. Oggi questa interpretazione viene superata e s attribuiscono dla fotosfera Salo spettro continuo
chequdlo arighe.

Tdi righe S osservano perché i gas assorbono selettivamente acune lunghezze donda e le riemettono in
tutte le direzioni. Percio mentre le rimanenti radiazioni ¢i arrivano praticamente indisturbete, quelle assorbite
e riemesse isotropicamente risultano indebolite lungo la direzione di osservazione.

Le righe in emissone che s ossarvano nelle sdle pit cade (W, O, B) e piu fredde (K,M) hanno origine
ndl’amosfera rarefatta ed estesa che le circonda. Gli dtrati superficidi della stella sono responsabili dello
Spettro continuo con righe in assorbimento. L’atmosfera rarefatta, assorbente e quindi emittente solo in
corrispondenza delle righe spettrdi carateristiche dei suoi gas, € responsabile delle righe in emissone,
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mentre risulta praticamente trasparente dle dtre lunghezze d onda. Sono quindi vighili righe in emissone
sovrapposte alo spettro continuo [Ha85].
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TABELLA CLASSI SPETTRALI

CLASSE COLORE APPARENTE | TEMPERATURA COLORE(°K) B-V TEMPERATURA GIGANTI E
SPETTRALE SUPERGIGANTI
W(NE-NL, CE, CL, CO)|Blu 30.000(WNL )-50-90.000 (WNE)
0(0-9) Blu 40.000-25.000 (> 30.000) <-0.2
B(0-9) Blu 25.000-11.000 da-0.2a0.0
A(0-9) Blu-Bianco 11.000-7.500 da0.0a0.3
(g,d)F (0-9) Bianco 7.500-6.000 da0.3a0.6 |5.200-6.500 (Canopo)
(9,d)G (0-9) Bianco-Gidlo 6.000-5.000 da0.6al.l |5.000-4.000 (Capella)
(g,d)K (0-9) Da Arancione a Rosso 5.000-3.500 dallal5 [4.000-3.300 (Arturo, Aldebaran)
(g,d)M (0-9) Rosso 3500-3.000 (2.200-3.500) >15 >3.300 (Antares, Betelgeuse)
R C.S. C.S. finoacrca
N CS. CS. 4.5
S CS. CS.

B-V =indicedi colore
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TABELLA STELLE CAMPIONE CLASS SPETTRALI (1)

(DATI PRECEDENTI AL CATALOGO HYPPARCOS)

NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO [ MASSA
A.P2000 | ORB.| VISUALE ASSOL. colore °K PC-ALL. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI (mv) VIS. Te=Temp.
Mv) efficace
HD192163, 20h12m06.4s | 38°21'17" 7.48v? -0.01 WN6EB
V1770 Cyg
13z Oph 16h37m9.5s | -10°34'02" 26 -0.02 |-44 095v (M9 170s-550 4700 (2170c)
(-3.5¢)
MINTAKA 34 5h32m00.4s | -0°17'57" A-B=524" |/ A=2.24v -022 | A=-61 09.511 (MS) 460s-1500 | A=10000
dOri 5h32m00.5s | -0°17’ 04" B=6.85 -016 | B=25 B2V (660s-2150) | (22.000c)
(-1.5¢) B=820c
ALNITAK 50 5h40m45.5s | -1°56'33" A-B=24" 1500 |[A=191(1.7) |/ A=57 A=09.51b A= A=16.000
ZOri 5h40m45.5s | -1°56' 34" A-C=57.8" B=4.2 (37, B=34c |(MYS 340-1100 B=1990c
(tripla, C ottica) 5.5) BOIII-B3? (245-800
C=99 C=09Ib B=comeA
C=245-800
(613-2000)
15Mon,HD 6h40m58.7s | 9°53'44" 4.66v -0.25 |-5.2 o7 (MS) 750c-2440 | 9900
47839( NGC (-4.7c) (6300 )
2264, Neb. Cono)
ALNILAM 46 5h36m12.8s |-1°12'072 1w -019 |-65 BOla(MS) 410s-1340 | 33000c
eOri (-6.4¢) (29000c)
(1) SPICA 67 a 13h25m11.6s | -11°9'41" 0,98v -023 | A=-35 A=B1V 20.000 84s-274 A=2000 A=8 A=10.9
Vir (-3.8) (MS) (2705) B=4 B=6.8
(doppia spet) B=-15 B=B2V B=
ACHERNAR 1h37m42.9" | -57°14'12" 05 -02 |-17 B3vp (MS) 28s-90(80) |410c
a Eri
REGOLO 10h08m22.3s | 11°58' 02" 1.35v? -011 |-09 B7v (MS) | 13.000 28s-90 190 (160) 5(2.7) 8
32aleo (-0.7) (26-85)
(2) RIGEL 5h14m32.3s | -8°12'06" |A-B=95" A=0.18v 003 |-71 A=B8la A=12.000 276-900 A=57.000 |77 21
19b Ori A.P=204° B=6.8 -7.6bol MS) (bol
(B=binaria spettr) B=-04c |B=B9V 90.000c)
B=119¢c
(3) VEGA 18h36m56.3s | 38°47' 01" 0.03v 000 |05 AOQVvar 9.200(10600) | 8.1t-26.5 52 (58) 3 3
3alyr (MS) Te 10700
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NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO | MASSA
A.P2000 | ORB.| VISUALE ASSOL. colore °K PC-A.L. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI (mv) VIS Te=Temp.
Mv) efficace
(4 SRIO 6h45m8.9s -16°42'58" | A-B=4.6" 50 A=-147 A=00| A=142 [A=A0V A=9840Te 2.7t-88 A=23 A=1.73 A=23
9a Cma A-C=13 6 B=8.64 1 B=1153 |(AL1V)(MS) | (Te10200) B=0.0024 (1.68) (2.3)
Sirio B = nana A.P=150° (113 B=A5wd B=29.500 B=0.0073< | B=1
bianca (+4000) Terra C=0.05
DENEB 20h41m25.9s | 45°16'49” 125v 009 |-73(-75 |A2la 9.700 510s-1660 | 82.000 30 12-17 (25)
50 a Cyg -8.4) (68000c)
PHERKAD 15h20m43.7s | 71°50’' 02" 3.03v 007 |-11 A3lI-I 69s-225 240c
13 gUmi
FOMALHAUT 24 | 22h57m39.1s | -29°37'20” 116 009 |20 A3V 6.9t-22.5 135¢
a PsA
DENEBOLA 94 b | 11h49m3.6s | 14°34'19” 2.14v? 009 |15 A3Vvar 13t-42 19
Leo
ALTAIR 19h50m47.0s | 8°52'06” 0.77 022 |22 ATIV-V 8.000 5.2t-17 119 15 15
53a Adl M9 (7460+460)
Te8100
CANOPUS 6h23m57.1s | -52°41'44” -0.72 015 |-85 FOla (FOlb) 360-1170 207.000 235(41) 20
a Car (-4.7) (63s-205) (6300)
PROCIONE 7h39m18.1s | 5°13m30s |A-B=455" (402 |A=0.34v? 04 A=27 A=F5IV 6.500 35t-11.4 A=7 A=2 A=1.78
10a Cmi, B=10.8 B=13.1 M9 Te 6300 B=0.0005 B=0.012 B=0.65
(B = nanabianca) (95-135) B=dF >Terra
(5) POLARIS 2h31m48.7s | 89°15'51" | A-B=184" |/ A=2.02v 0.6 A=-32c |A=F7lb-llv 110-360 A=1550c
la Umi, A-C=<05 (296 |B=86(9 B=3.4c B=F3V B=3.6¢c
(A-C=spet) (3.8¢)
Sole 058 | +4.79 G2V (MS) | 6000 (5750Te)| 1U.A 1 1 1
(4.83)
(6) CAPELLA 5h16m41.4s | 45°59'53" [ A-H=12 A=0.08v? 0.8 -0.6 A=G8llle | A=5.500 137t-445 | A=93c 119c A=2.7c
13a Aur (primi) H=10.2 B=F6 Te5200 (14-46) B= A=21c
(B=spettr, He H’ H-H'=2.7" H'=137 (A=G5II (Te5000)
fisiche) B=GO0l1?)
DUBHE 11h03m43.7s | 61°45' 03" 1.79v? 107 |[-10 KOll- 33s-108 205c (170c)
50 a Uma (-0.8¢c) I1+A8V
POLLUCE 7h45m18.9s | 28°01' 34" 1.15v? 100 (10 KOlllvar 4.500 11t-36 33 11
78 bGem Te4700
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NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO | MASSA
A.P2000 | ORB. | VISUALE ASSOL. colore °K PC-ALL. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI (mv) VIS Te=Temp.
Mv) efficace
ARTURO 14h15m39.7s | 19°10'57” -0.04v? 123 |-03 K2l 4200 11t-36 110 (95¢) 28(25) 0.7,02-1.2
16 aBoo (-0.15¢) Te4.300 4
KOCHAB 14h50m42.3s | 74°09' 20" 2.05v? 15 K4lllvar
7b Umi
ALDEBARAN 4h35m55.2s | 16°30'33" | A-B=304" A=0.85v 154 | A=07 A=KS5lII 3400 21t-68 A=125 (155, | 45 (40)
87a Tau B=134 B=118c |B=M2 Te3500 165c)
B=0.0016¢c
(7) ANTARES 21 | 16h29m24.3s | -26°25'55" | A-B=2.6 830 A=0.96v 183 |-51(-5¢c) |A=M1llb 3.200(3.100) | 153-500 9000 (8000c, | 700 >10(12)
aSco 16h29m?24.5s | -26°25'55” B=54 00 B=-05c |A=B2v (520,550) 50.000bol?)
B=134
mCEP 21h43m30.4s | 58°46’'48s 4.08v 235 | -7 M2la 860s-
BETELGEUSES8 | 5h55m10.3s | 7°24'25” 04-1.3v 185 |-45(-6c/- |M2lb 3.100 200s-650 19000 1000-1300 | entro 30
a Ori (0.5v) 5.2c) (130-425) (10000c/ (20)
23000c)
SHEAT 23h03'56.5" | 28°04'58" 242y 167 M21-1lv
b PEG
TLYR 18h32.3m 37°00m 8.3-8.9v R6
W ORI 5h5m23.8" 1°10'39” 6.17v 344 N5
Y CVN 12h45m07.8s | 45°26'25” 4.8 254 C7l (N7.7)
“La Superba’
19 PSC 23h46m23.5s | 3°29'12” 5.05v 261 Call (NO)
RY MON 7h06m56.3s | -7°33'23" 7.V N5
¢ CYG, 19h50m33.8s | 32°54'51” 4.23v 182 S7.le
HD 187796

L e colonne della tabella comprendono le seguenti voci:
Denominazione dell’ astro, Ascensione retta (A.R.), Declinazione (Dec), |a separazi one angolare delle componenti espressain secondi di arco (SEP.), I’ Angolo di Posizione a 2000 (A.P.), il

periodo orbitale in anni, lamagnitudine apparente visuale (mv), I'indice di colore (B-V), la magnitudine assolutavisuale (Mv), il tipo spettrale, latemperaturadel colorein gradi Kelvine/ola
temp. efficace, ladistanzain parsec-anni luce (pc.-al.), laluminosita, il raggio e lamassariferite aquelle solari (Sole=1).

NOTE
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L’ Angolo di posizione (A.P). pud assumere valori da0° a 360° misurato daNord in senso antiorario (Nord-est-Sud Ovest nella visione tel scopica).
Nelle distanze lalettera t indicauna misuraricavata tramite la parallasse trigonometrica, las con il metodo spettroscopico.
Per rapporto fralaluminosita stellare e quellasolare si intende il rapporto frale magnitudini visuali, e non fra quelle bolometriche.

¢ = vaore calcolato utilizzando le formule ricordate nelle voci di glossario “Luminositaintrinseca - emittanza, costante solare, M agnitudine apparente, M agnitudine assoluta Magnitudine
assol uta bolometrica”

(MS) = stelladi sequenzaprincipale
| dati fra parentesi sono generalmente ricavati dafonti diverse dall’ Astronomia (Prof. L. Rosino, G. Romano, P.Maffei), e da[Hi-S-Oc91].

(1) Spica: eta 15x10° milioni di anni, sta uscendo dalla sequenza principale.

(2) Rige:eta10x10° anni, uscita cal col ata dalla sequenza principale fra 1 milione d’ anni

(3) Vega: lasuapermanenzasulla MS é calcolatadi 250mil + 80 mil per lafase di gigante rossa efinali
(4) Sirio: eta200-250 + 100 milioni di anni,

(5) Polare: eta 70x10° milioni di anni, cefeide

(6) Capella: densitamedia 0.00227g/cnT, gigante rossa

(7) Antares: eta 20x10° milioni di anni, supergigante rossa

TABELLA STELLE CAMPIONE CLASSI SPETTRALI (2)

25



(DATI TRATTI DAL CATALOGO HIPPARCOS)

NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO | MASSA
A.P2000 | ORB. | VISUALE ASSOL. colore °K PC-ALL. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI mv VIS Te=Temp.
(VT-Tycho) Mv) efficace
HD192163, HIP | 20h12m06.4s | 38°21'17” 7.44vT) -0.01 WN6EB 1640-5345
99546, +100%
V1770 Cyg
13z Oph, 16h37m9.5s | -10°34'02" 258(T) -0.02 |-3.2+022 | 095V (M9 140-458 1580(1330-
H1P81377 +10% 2000)
MINTAKA 34 5h32m00.4s | -0°17'57" A-B=524" |/ A=2.23v(T) |-022 |A=-499 [09.5IlI (M) 281-920 A=8300(530
dOri, HIP25930 [ 5h32m00.5s | -0°17'04" B=6.85 -016 |+0.51 B2v +23% 0-13600)
B=-0.39¢c B=118c
ALNITAK 50 5h40m45.5s | -1°56' 33" A-B=24" 1500 |A=174 / A=-526 |A=09.5lb A=251-820 | A=10500
zOri, HIP26727 |5h40m45.5s | -1°56'34" A-C=57.8 B=4.2(37, +043 MS) +205 (7300-
(tripla, C ottica) 5.5) B=-28c |BOIlI-B3? B=comeA | 16150)
C=99 C=091b C=245-800 | B=1085c
(613-2000)

15Mon,SMon, | 6h40m58.7s | 9°53 44" 4.67v (T) -0.25 | -282+05 |07 (MS) 313-1020
HD 47839, +23%
HP31978( NGC
2264)
ALNILAM 46 5h36m12.8s |-1°12'072 1.72v (T) -019 |-6.38+ BOla(MS) 410-1340 30.000
eOri, HIP26311 081 +27% (14500-

64300)
(1) SPICA 67 13h25m11.6s |-11°9'41" 1.06v (T) -023 | A=-355 |A=BlV 20.000 80.4-262+ | A=2180 A=8 A=10.9
aVir, HIP65474 +0.15 M9 % (1950-2600) | B=4 B=6.8
(doppia spet) B=-15 B=B2vV B=350
ACHERNAR 1h37m42.9" |-57°14'12" 0.54(T) 02 |-277 B3Vp (MS) 44.1-1438 | 1068+54
a Eri,HIP7588 +25%
REGOLO 10h08m22.3s | 11°58' 02" 1.42vT) -011 |-052 B7v (MS) | 13.000 238775 134.2+5 5(2.7) 8
32a Leo, +2%
H1P49669
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NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO | MASSA
A.P2000 | ORB.| VISUALE ASSOL. colore °K PC-A.L. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI mv VIS Te=Temp.
(VT-Tycho) Mv) efficace
(2) RIGEL 5h14m32.3s | -8°12'06" A-B=95 A=0.28v(T) (003 |-6.69 A=B8la A=12.000 237-770 A=40000 |63 21*
19 b Ori, A.P=204° B=6.8 +042 (MS) +19% (27600-
H1P24436 B= B=B9vV 59700)
(B=binaria spettr) B=838
(3) VEGA 18h36m56.3s | 38°47' 01" 0.03v 000 |058 AOVvar 9.200(10600) | 7.76-25.3 48.7+042 | 3* 3*
3alyr, (MS) Te 10700 +0.5%
H1P91262
(4 SIRIO 6h45m8.9s -16°42'58" | A-B=4.6" 50 A=-144 A=0.0| A=145 [A=A0V A=Te9840 |264-86 A=218 A=1.73 A=2.3*
9a Cma HIP A-C=13 6 B=8.64 1 B=115c |(A1V)(MS) | (Te10200) +0.5% +0.18 (1.68) (2.1%)
32349 A.P=150° B=A5wd B=29.500 B=0.002c B=0.0073< | B=1*
Sirio B = nana (£4000) Terra C=0.05*
bianca
DENEB 20h41m?25.9s | 45°16'49" 1.33v(T) 009 |-87+12 |AZla 9.700 990-3200 260.000 30 12%-17*
50 a Cyg, +56% (85500 (25%)
HIP102098 780.000)
PHERKAD 15h20m43.7s | 71°50' 02" 3.03v(T) 007 |-284 A3lI-I 147-480 1140(1020-
13 g Umi, +0.15 +7% 1350)
HIP75097
FOMALHAUT 24 | 22h57m39.1s | -29°37' 20" 1.23(T) 009 |174 A3V 7.7-25.1 16.7+0.24
a PsA, +0.7%
HI1P113368
DENEBOLA 94 b | 11h49m3.6s | 14°34'19" 2.13v2A(T) 009 |19 A3Vvar 11.1-36.2 14.26+0.28
L eo, HIP57632 +1%
ALTAIR 19h50m47.0s | 8°52'06” 0.93(T) 022 |22 ATIV-V 8.000 5.14-16.8 109 15* 15*
53a Adl, MS) (7460+460) +0.5% +0.11
H1P97649 Te8100
CANOPUS 6h23m57.1s | -52°41'44” -0.63(T) 015 |-553 FOla (FOIb) 95.9-313 13500 65¢c 20
a Car ,HIP +0.11 +5% (12600-
30438 15400)
PROCIONE 7h39m18.1s | 5°13m30s |A-B=455" | 402 [A=0.4v? 04 A=268 |A=F5IV-V |6.500 35114 A=7.04 A=2 A=1.78
10a Cmi, B=10.8 B=131 (MS) Te 6300 +0.3% +0.04 B=0.012 B=0.65
HIP37279 (9.5135) B=dF B=0.0005 >Terra

(B = nanabianca)

27




NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-V MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO | MASSA
A.P2000 | ORB.| VISUALE ASSOL. colore °K PC-A.L. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI mv VIS Te=Temp.
(VT-Tycho) Mv) efficace

(5) POLARIS 2h31m48.7s | 89°15'51" | A-B=184" |/ A=2.0v(T) 0.6 A=-364 |A=FT7lb-llv 132-431 A=2370 A=6
la Umi, A-C=<05 (296 |B=86(9 +0.14c B=F3V 6% (2150-2800)
HIP11767 B=3c B=5c C=1%4
(A-C=spet) (3.60)
Sole 058 | +4.79 G2V (MS) | 5800Te 1IUA 1 1 1
(6) CAPELLA 5h16m41.4s | 45°59'53" [ A-H=12 A=0.08v? 0.8 -0.48 A=G8llle | A=5.500 129422 A=129.3 119c A=2.3c
13a Aur, (primi) H=10.2 B=F6 Te5200 +1% +3 A=18c
H1P24608 H-H'=2.7" H'=137 (A=G5lI (Te5000) B@00c
(B=spettr, He H’ B=GO0Il1?)
fisiche)
DUBHE 11h03m43.7s | 61°45' 03" 1.82vT) 107 |[-1.08 KOll-11 3791236 | 2257
50 a Uma, +A8V +2% 9.1
H1P54061 (F7vcomp)
POLLUCE 7h45m18.9s | 28°01' 34" 1.22v?(T) 100 (109 KOlllvar 4.500 10.34-33.7 | 30.5+0.55 11*
78 bGem, Te4700 +0.9%
H1P37826
ARTURO 14h15m39.7s | 19°10'57" 0.16v2A(T) 123 (-031 K2llp 4200 11.2-36.7 1103+18 | 28* (25*) | 0.7*,0.2*-
16 aBoo, Te4.300 +0.8% 1.2% (4%)
HIP69673
KOCHAB 14h50m42.3s | 74°09' 20" 2.06v2AT) 15 -0.87 Kdlllvar 3881265 |185.8+7.5
7b Umi, +2
HI1P72607
ALDEBARAN 4h35mb55.2s | 16°30'33" | A-B=304" A=0.99v(T) | 154 |A=-063 [A=K5IlI 3400 1995651 | A=1488 45* (40%)
87a Tau B=134 B=11.9c |B=M2 Te 3500 +2% 5.6
HI1P21421 B=0.001c
(7) ANTARES 21 | 16h29m24.3s | -26°25'55" | A-B=2.6" 830 A=107v(T) (183 |-528 A=M1lb 3.200 (3.100) | 185-600 10.700 790c >10* (12%)
asco 16h29m?24.5s | -26°25'55” B=54 00 +0.68 A=B2vV +31% (5900-
H1P80763 B=-0.9c 20.700)

B=195c
mCEP 21h43m30.4s | 58°46’ 48s 4.02v(T) 235 |-68+18 |M2a 1600-5300 | 44.000 1600
HI1P107259 +87.5% (8550- (per

235.600) 2700all.)

28




NOME AR DEC SEP” PER. MAG. B-v MAG. | SPETTRO Temp. di DIST LUM RAGGIO [ MASSA
A.P2000 | ORB.| VISUALE ASSOL. colore°K PC-A.L. Sole=1 Sole=1 Sole=1
ANNI mv VIS Te=Temp.
(VT-Tycho) Mv) efficace
BETELGEUSES8 | 5h55m10.3s | 7°24' 25" 0.57(T) 185 (-514 M2lb 3.100 131-427 9400 (6300- | 650c-850c | entro 30*
a Ori (04-1.3v) +047 +21% 15000) (750) (20%)
HIP27939
SHEAT 23h03'56.5" | 28°04' 58" 2.47v(T) 167 |[-149 M2l1-I1v 61.1-199.2 | 328+29
b PEG +4.5%
H1P113881
TLYRHIP90883 [ 18h32.3m 37°00m 8.2(T) -14+1 Cc8 630-2060 310 (125
(8.3-8.9v) +475% 780)
W ORI 5h5m23.8” 1°10'39” 5.87v(T) 344 |-056 N5 215700 139 (80-265)
H1P2368 +0.67 +31
Y CVN 12h45m07.8s | 45°26' 25" 5.27v(T) 254 | -127 C7lab 218710 268 (200-
“LaSuperba” +0.35 116 380)
H1P62223
19PSC 23h46m23.5s | 3°29'12” 5.02v(T) 261 |-189 Coll 233-760 470 (315
HI1P117245 +0.47 +22% 750)
RY MON 7h06m56.3s | -7°33'23" 8.04v(T) -04+1 N5 450-1480 120 (50-310)
H1P34326 +47%
¢ CYG, 19h50m33.8s | 32°54'51” 6.78v(T) 182 (278 Sr.le 106-346 6.4 (59)
H1P97629 +0.31 +14%

L e colonne della tabella comprendono le seguenti voci:
Denominazione dell’ astro, Ascensione retta (A.R.), Declinazione (Dec), |a separazione angolare delle componenti espressain secondi di arco (SEP.), I’ Angolo di Posizione a 2000 (A.P.), il
periodo orbitale in anni, la magnitudine apparente visuale (mv) di Johnson ricavata dal catalogo Tycho, I'indice di colore (B-V), lamagnitudine assoluta visuale (Mv), il tipo spettrale, la

temperaturadel colorein gradi Kelvin e/o la Temp. efficace, la distanzain parsec-anni luce (pc.-al.), laluminosita, il raggio e lamassariferite aquelle solari (Sole=1).

NOTE

L’ Angolo di posizione (A.P). pud assumere valori da0° a360° misurato da Nord in senso antiorario (Nord-est-Sud Ovest nella visione tel scopica).

Nelle distanze lalettera t indicauna misuraricavatatramite la parallasse trigonometrica, las con il metodo spettroscopico.

¢ = valore calcolato utilizzando le formule ricordate nelle voci di glossario “Luminositaintrinseca - emittanza, costante solare, Magnitudine apparente, M agnitudine assoluta Magnitudine
assol uta bolometrica”

(MS) = stelladi sequenzaprincipale
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* Si riferisce adati ricavati prima della compilazione del catalogo Hypparcos.

Il rapporto fralaluminosita di unastellae quellasolare, ricavata da Hypparcos, non coincide con precisione con lo stesso cal col o eseguito utilizzando la magnitudine assoluta dell’ astro
riportatadal catalogo stesso (calcoli eseguiti coni dati tabulati nel CD-ROM Guide 7.0). Non é chiarala magnitudine assol uta utilizzata nel calcolo (non si trattadi M bolometrica, madi un
valore prossimo aMv).

| valori tra parentesi che compaiono nelle luminosita sono stati calcolati, in quanto i valori medi (), ricavati daHipparcos (CD-ROM Guide 7.0), perdevano di significato.
| dati fra parentesi sono generalmentericavati dafonti diverse dall’ Astronomia (Prof. L. Rosino, G. Romano, P.Maffei) e da[Hi-S-Oc91]

(1) Spica: eta 15x10° milioni di anni, sta uscendo dalla sequenza principale. | dati di luminosita, massa, raggio sono riferiti ai valori dellatabella precedente
(2) Rigel:eta10x10° anni, uscita cal col ata dalla sequenza principale fra 1 milione d’ anni

(3) Vega: lasuapermanenzasulla MS é calcolatadi 250mil + 80 mil per lafase di gigante rossa efinali

(4) Sirio: eta200-250 + 100 milioni di anni,

(5) Polare: eta 70x10° milioni di anni, cefeide

(6) Capella: densitamedia 0.00227g/cn®

(7) Antares: eta 20x10° milioni di anni

30



LE STELLE DOPPIE

| ntr oduzione

Quando contempliamo la volta cdeste in una notte limpida e buia ¢ sentiamo |etterdmente immers nelle
gelle. Ci viene spontaneo collocarle tutte dla stessa distanza e considerare come redi le loro different

luminosita e le loro distanze proporziondi a quelle angolari, proprio come fecero gli antichi. In redt,

poiché le stelle non s trovano dla sessa disanza dd nostro Sstema solare, le luminosita che noi
osserviamo sono gpparenti. Allo stesso modo, per la differente distribuzione spazide degli astri, anche le
distanze angolari non consentono di ricavare direttamente la loro distanza reciproca. Per questo motivo
molte coppie di stelle ci gppaiono ravvicinate solo per un casuale effetto prospettico. Quando perd la
separazione ddlle gelle (comprese entro una certa magnitudine) assume vaori di pochi secondi darco, la
probabilita di incorrere in un effetto puramente prospettico diventaquas nulla

Gli adiri oggetto ddla nostra indagine rappresentano I'insgeme delle selle doppie o multiple, legate fra loro
fidcamente ddla reciproca attrazione gravitazionde.

Attraverso studi statistici effettuati su campioni stellari € sato rilevato che dmeno meta delle stelle possono
essre binarie fisgche (per dcuni sudiod i 2/3) e circa 1/3 rgppresentare un sstema multiplo. Gli adtri legati

gravitaziondmente a formare ssemi binari  non rgppresentano quindi uN’ eccezione Ma una normale
condizione fisca, dmeno per le popolazioni sdlari della nogtra gdassia. Queste affermazioni sono possibili

grazie dle precise ed estenuanti misurazioni condotte dagli astronomi, negli ultimi due secoli, con l'auslio del

maggiori telescopi rifrattori esstenti. Attudmente grazie dlarisoluzione dd satellite astrometrico Hipparcos
(agosto 89 - agosto 93, vedere relativa voce di glossario), che ha consentito di misurare le distanze gtellari
CON una precisone mai raggiunta prima (superiore a 0.001"), e stata accertata la natura fisica o prospettica
per diverse coppie di stelle e sono state scoperte diverse migliaiadi nuovi Sstemi binari.

L a separazione angolar e

La distanza angolare dHle doppie viene misurata in secondi di arco. Un secondo d'arco corrisponde a
1/3600 di grado, valore equivaente al'angolo sotteso da una moneta da 100 lire posta a 5.5 km di
disanza. Il nostro occhio puo vedere digintamente due stelle (sufficientemerte luminose) con separazione
angolare maggiore a 3-4 primi d’arco (1807-240"), anche se la sua capacita mediadi risoluzione s colloca
intorno ad 80" (diametro pupillare di 2 mm). Questo perché, nelle scarse condizioni di illuminazione che g
verificano rell’ osservazione delle doppie, i responsabili del processo visvo sono i bastoncdlli, piu sengbili
rigpetto a coni ma dotati di minore risoluzione. Un telescopio amatoriae pud arrivare a sdoppiare stelle
diganti fino a 0.5~1", in relazione d diametro e d seeing atmosferico (grado di turbolenza degli Srati
amoderici). Il seeing limita la separazione a 0.2” (tavolta 0.1") anche per i maggiori telescopi terredtri.
Come conseguenza, anche utilizzando telescopi di grandi dimensioni e spingendo I’ ingrandimento oltre 500-
1000 x, non 9 riscontrano effettivi vantaggi. Con I'utilizzo di ottiche adattive, in grado di gpportare
correzioni dl'immagine della sdla degradata ddla turbolenza atmodferica, S pud arivare ad una
risoluzione di 0.1” ed oltre. Con I'utilizzo ddl telescopio spazide Hubble, dotato di uno specchio di 2.4 mt
di diametro, il potere separatore, che puo essere spinto fino a limite teorico, pud arivare a0.04".
Riportiamo acune relazioni utili per un goproccio teorico-pratico al’ osservazione ddle doppie:

Pr=12/D
dove Pr=potere risolutivo, D=diametro obiettivo in cm.

Per Sruttare il potere risolutivo teorico 9 maltiplicail vaore del raggio ddl’ obiettivo in mm per 3 0 4 volte (
[Fe89] ) cioe:
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Ir =D/2x 3-4

dove Ir = ingrandimento risolvente. Questo vaore ddl'ingrandimento pud essere effettivamente utilizzato
s0lo con telescopi amatoridli.

m=5 x log D
dove m = magnitudine Sellare ottimae per arrivare a potere risolutivo teorico dell’ obiettivo.
S=4.3/D x (8+(my-my)>%)+2

dove S = potere separatore in secondi d'arco per stelle shilanciate, (my-my) = differenzain vaore assoluto
delle magnitudini shilanciate. Relazione vaida per cas non estremi (fino a 3 magnitudini [Mo98] ).

My,=-2.5 x 1og(10°4™+10°4m2)
dove my,=magnitudine risultante dala somma delle magnitudini ddlle due gdle

Nella tabella seguente le relazioni precedentemente elencate vengono gpplicate ad obiettivi di diverso
diametro:

A B C D |[E |F G H I J K L
DIAM.|POTJ|INGR.| IN|GR[INGR. [ING. MAG. SEP. [SEP. |SEP. |SEP.
OBIET|RIS. |RISOL|RIS|OL|MAX |[MAX [SEPAR. |SBIL. |SBIL.|SBIL. |SBIL.
TEOR.|[EFF|IC. |RIFRAT|RIFLET|TEORICAMAGIMAGIAMAG3MAG4
6 2 40| 90|120 173 156 3,9 2,2 2,6 3,5 4,5
8 15 53| 120|160 223 185 45 1,6 2 2,6 34
9 13 61| 135(180 244 197 4,8 14 18 2,3 3
10 12 66| 150|200 264 210 5 1,3 1,6 2,1 2,7
11 11 72| 165(220 282 221 5,2 1,2 14 19 2,5
12 1 80| 180(240 300 232 54 1,1 13 1,7 2,3
13| 09 88| 195|260 316 242 5,6 1 1,2 1,6 2,1
14| 09 88| 210(280 331 252 5,7 0,9 1,1 15 1,9
15| 0,8 100| 225|300 346 261 5,9 0,9 11 14 1,8
20| 0,6 133| 300{400 412 305 6,5 0,6 0,8 1 1,4
25| 0,5 160| 375|500 469 342 7 0,5 0,6 0,8 1,1
30| 04 200| 450|600 519 376 7,4 0,4 0,5 0,7 0,9
35| 0,34 235| 525|700 565 408 7,7 0,4 0,5 0,6 0,8
40( 0,3 266| 600{800 608 437 8 0,3 0,4 0,5 0,7
Figural

dove A = diametro obiettivo in cm, B = potere risolutivo in secondi d' arco, C = 80/D = ingrandimento
teorico necessario per Sfruttare il potere risolutivo dell’ obiettivo assumendo per I'occhio un potere
separatore di 807, D-E = D/2 x 3 oppure 4 = ingrandimento risolvente efficace, F = 100 x (D-3)"2 =
ingrandimento massimo raggiungibile con i telescopi a lenti (rifrattori), G = 70 x (D-1)"2 = ingrandimento
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massmo raggiungibile con i telescopi a gpecchio (riflettori), H = magnitudine ottimae per raggiungere la
Separazione teorica, 1-J-K-L = potere separatore ottenibile con stelle doppie shilanciate di 1, 2, 3, 4
magnitudini.

L a classificazione del sistemi binari

| Sstemi binari possono essere classficati come segue

W visuali: cioé osservabili otticamente d telescopio;

B astrometrici: riveabili fotograficamente tramite lo sudio ddle oscillazioni periodiche ddla gdla
principde intorno d centro di massa dd ssema Tade movimento, che in assenza di un corpo
perturbatore risulterebbe rettilineo, viene messo in evidenza rispetto dle stelle di fondo presenti nel
campo fotografato;

B interferometrici: viene druttato il fenomeno di interferenza luminosa che 9 genera convogliando in un
unico fuoco la luce della sorgente raccolta da due obiettivi (0 da due aperture poste davanti al’ obiettivo
primario). L'dternanza di frange luminose ed oscure che S osserva € causata dala propagazione
ondulatoria della luce. Puntando una stella doppia g verifica uno sdoppiamento della serie di frange che
opportunamente sovrapposte (facendo coincidere le frange chiare di un immagine con le chiare
dell'dtra) variando la distanza delle aperture, consentono di ricavare la separazione del sstema binario.
Larisoluzione finde raggiungibile, che puo arrivare d millesmo di secondo d'arco ed oltre, € maggiore
rispetto a quella teorica consentita da un obiettivo di diametro equivaente dla distanza frai due specchi
minori. Con questo metodo é stato possibile ricavare il diametro di dcune sdle giganti e supergiganti
(come Betelgeuse, 0.047”, ed epsilon del Centauro, 0.00048”), misure dtrimenti proibitive con i metodi
tradiziondi per lelimitazioni dovute d seeing e d diametro degli obiettivi;

W spettroscopici: la cui duplicita viene individuata grazie dl’ effetto Doppler (vedere relativa voce di
gossaio). Quando la sorgente S muove ndlla direzione sorgente-osservatore (moto radiale), |’ effetto
Doppler prevede uno spostamento dedlle lunghezze d onda verso il rosso, in caso di avvicinamento, e
verso il bluin dlontamento.

L e due componenti, rivolvendo intorno & centro di massa, hanno componenti del moto Sain avvicinamento
che in dlontanamento ddl’ osservatore quantificabili dagli spostamenti verso il blu e verso il rosso delle
righe spettrdli;

B fotometrici 0 ad eclisse: rilevahili tramite le variazioni di luce dd sstema indotte ddle poszioni
geometriche della secondaria (che S assume in moto relativo rispetto ala principae) rispetto a corpo
principde. Per osservare tdi variazioni di luce i trangti e le occultazioni del Sstema devono avvenire
lungo lavisuae ddl’ osservatore. Alcuni di questi sstemi, come quello di Algol, la stella beta del Perseo,
possono venire udiati a occhio nudo. Dopo un  periodo di 2g 20h 49m, la luminosita dd Sstema
scende dala magnitudine 2.1 dla 34 e isde d vaore inizide in 10 ore. Quando la componente
secondaria trandta sulla primaria (di maggiore luminosita unitaria) 9 osserva il minimo di luminogta
(mag. 34), acui segue, dlafine dd trangto, unarisaitafino d massmo (mag. 2.1). In seguito, durante
I’occultazione della secondaria da parte ddl’astro principade, S osserva un minimo secondario. Le
variazioni di luce di questi Sstemi possono anche essere seguite fotograficamente, ma per ottenere la
massma precisone 9 ricorre a fotometri, che registrano feddmente ogni modificazione dd flusso
luminoso nd tempo. Vengono cos ricavate curve di luce che forniscono indicazioni sulla luminosta
relativa delle componenti e sul periodo orbitde dd sstema

Moti orbitali del Sstemi binari
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Ciascuna componente di un sistema doppio descrive un'orbita dlittica (vedere relativa voce di glossario)
intorno ad un punto geometrico, chiamato baricentro o centro di massa del Sstema. Tra le due gele el
centro di gravita esiste la seguente relazione:

a]_/az =M 2/M 1

Dove al e a2 sono le rispettive distanze delle due componenti da baricentro (fuoco F1) e M ; e M, sono
le rispettive masse.

Questa rlazione indica che il rapporto frale masse € inversamente proporzionae a rgpporto dei semiass
maggiori. Cioé tanto maggiore e lamassa di un corpo rispetto dl’dtro tanto minore € la sua distanza da
baricentro del sstema.

Figura2- Leorbitedi un sstemabinario

Le dliss percorse ddle due sdle (supposte isolate nello gpazio) hanno un fuoco in comune (il centro di

massa F1, vedere figura 2 [CeB5]) rispetto d quae i due corpi S trovano sempre dlinedti e da parti

opposte, cioé una medesma retta passa per le due ele e il fuoco. Le due dliss hanno la medesima
eccentricita e vengono percorse in tempi ugudli. L'eccentricita aumenta, mediamente, con l'incremento del

periodo di rivoluzione dd sstema |l divario frale distanze minima (periastro A” -B” ) e massma (apoastro
A’-B’) ddle due gelle aumenta con I’aumentare dell’ eccentricita orbitale. Tdi distanze 9 esprimono con le
Seguenti relazioni:

A'-B = (aitay)) x (L+e€); A”-B” = (aytax) x (1-€)
dove a; e a, = semiass maggiori, e = eccentricita dell’ orbita

Lemisurazioni de sstemi binari ela massa ddle stelle

Con le misurazioni effettuate sulle stelle doppie visudi 9 ottengono due vaori importanti: la separazione
angolare (di cui abbiamo gia parlato) e I'angolo di posizione. Per ottenere quest'ultimo vaore s inquadrala
gdla principde a centro ddl'apparato di misura (micrometro filare) e s legge I'angolo di posizione ddla
secondaria. Questo vaore, compreso fra 0° e 360°, viene contato in senso antiorario nel senso Nord-Est-
Sud-Ovest. Queste due misure vengono ripetute nel tempo per individuare I'orbita relativa apparente della
secondaria rispetto dla primaria. L’ orbita reativa ha la stessa eccentricita di quelle redi ma un semiasse
maggiore ugude alasomma de due semiass di quele origindi. Da questa orbita € possbile ricavare quella
redle tenendo conto ddlinclinazione del sstema rispetto ala direzione della nostra visude. Le orbite ad
0Qgi conosciute con una certa precisione, a causa del lento movimento relativo delle componenti (variabile
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da quache giorno fino a superare il migliao di anni), anmontano a quache centinaio (quelle conosciute
sono inferiori d migliaio), contro le molte decine di migliaadi sstemi binari e multipli conosciuti.

Alcune binarie, per le qudi sono sate effettuate misurazioni per piu di un secolo (come gamma Arigtis e
gamma Andromedage), non hanno ancora rivelato un moto orbitale relativo.

Applicando la terza legge di Keplero, nota la distanza dd sistema e il periodo di rivoluzione, € possibile
ottenere un dato importantissmo: la massa complessiva delle due sdle. La formulazione ddlla terza legge
applicataa sstemi binari € la seguente:

Mi+M,= a3/P2

dove M ; = massa gella principae espressain unita solari, M ; = massa secondaria, a = semiasse maggiore
dell’ orbita relaiva dd sstema in unita astronomiche, P = periodo orbitale in anni tropici (anno della durata
di circa 365.2422 g, compreso fra due equinozi di primaverae quindi in sSincronia con le stagioni)

L a relazione precedente puo anche essere scritta nella forma seguente [Ri95]:

M 1+M - a3’ x PP

dove &’ = semidiametro angolare dell’ orbita del sistema binario espresso in secondi d'arco, p” = angolo
pardlattico del sstemain secondi di arco ovvero angolo sotteso dal semiasse maggiore ddll’ orbita terrestre
osservando dal sstema sellare (vedere figura voce di glossario “paralass trigonometriche, orbite binarie’

dove p’ rappresenta anche la pardlasse annua della gdll@). | duevdori & ep” S ricavano con le seguenti

relazioni:

a’= ald x 206.265; p” = A/d x 206.265; &’ /p” = alA; d = 206.265xA/p”

dove d = distanza Sstema da Sole, 206.265 = secondi di arco contenuti in un radiante (57°.2957..), A =
semiasse ddl’ orbita terrestre = 1 u.a. (unita astronomica = 149.600.000 km circa).

Quando per ogni singola sella e possibile ricavare | orbita assoluta intorno d centro di gravita, prendendo
come riferimento fiso le gelle di sfondo lontane, S possono cacolare le Sngole masse sdlari. Una volta
conosciuti i veri semiass delle orbite € posshile ricavare le sngole masse sdlari combinando in un
semplice sema dgebrico le relazioni gia conosciute:

M 1+M , = a%P? oppure M 1+M - a” 3/(p” 3x P?)

a]_/ =M 2/ M 1

ddlequdi g ricava

M1 = a¥((p” 3 x P x (1+a/ay)) oppure M, = a/((p” 3 x P?) x (1+ag/ay))

M 1 = &%(P? x (1+as/ay)) oppure M, = a/(P? x (1+ ay/ay))

Naturdmente il problema viene podo e risolto in modo semplificato, ma questo non toglie niente
al’immensa portata di queste semplici relazioni che rappresentano |’ unico metodo diretto per conoscere la
massa, OVvero per “pesare’, adri lontanissmi.

Le masse gelai cdcolate furono utilizzate per codruire grafici nel quai vennero riportate in ascissa le

mas e in ordinata le magnitudini assolute. Da questi diagrammi emerse una relazione fralamaessa e la
luminositadi unastdladi sequenza principae cos Sntetizzabile: quanto pit una gella é massccia tanto piu €
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luminosa (vedere la voce di glossario, diagramma H-R). Tramite tae fondamentae relazione, tarata con i
sstemi binari, e possibile ricavare lamassa di gelle singole con magnitudine assoluta nota

Le stelle doppie consentono anche di testare le teorie astrofisiche. Infatti partendo dal presupposto che la
formazione dei sstemi binari avviene contemporaneamente dalla stessa nube di gas, tramite lo Sudio ddle
diverse caratterigtiche fisiche delle componenti, come lo Spettro e la luminogita, diventa possibile verificare
I attendibilita delle teorie sull'evoluzione sellare.

Nelle tabelle ddle fig. 3 (ordinata secondo I'ascensione retta crescente) e 4 (ordinata secondo

I" eccentricita crescente) vengono denceti i parametri orbitdi efisici di dcune elle doppie.

NOME AR DE | magl| mag2 sep” Specl | Spec2 | px1000[ px1000 al. P Epoca

2000 2000 2000 p" Hippar cos (anni) | Perias.

13 Cet 0h35.2m  |-3°36' 561 6,88|0,2"-1989 |F8V 47,73 4751| 68,3 6,89] 1994,05
Eps Cet 2h39.6' -11°52' | 5,36] 6,12(0,1"-1989  |F5IV-V 40,59 36,99 80,3] 2,654] 1991,12
46 Tau 4h13.6m__ [7°43' 576] 6,67|0,1"-1989  |F3V 27,41 27,04] 118,9 7,20( 1990,68
51 Tau 4h18.4m _ |21°35' 5,87 7,90]|166.4"-1909 [A5 18,23 1825| 178,8 11,32 1989,20
ZetaCnc AB 8hl2.2m |17°39 572 6,07 0,80[F8V Gov 41,10 39,10 79,3] 59,56[1989,19
*ZetaCnc ABxCc [8h12.2m  [17°39 5,05 6,20 6,00[F8V Gov 40,00 81,5[ 1150,00| 1960,00
10 Uma 9h0.7m 41°47 4,18 6,52|0.5"-1993 |5V 61,5 60,86 53,0 21,80[1993,80
xi Uma 11h18.2m |31°32 439 491 1,80|GoOV  |GOV 119,70 27,2 59,95 1995,04
iotaLeo 11h23.9m |10°32 4,11 6,86 1,70|F2IvV |5 42,60 41,30| 76,5 186,00( 1948,80
*Eta Vir 12h19.9m |-0°40' 4,03 6,21|Spettrosc.  |A2V 13,78 13,06 236,6] 13,10| 1990,20
gamma Vir 12h41.7m |-1°27' 3,55 3,60 1,80| FOV FoV 84,20 84,50 38,7 168,90| 1836,40
Alfa Cen 14h39.6 |-60°50'| 0,24 1,49 14,10[G2vV  |KOV 747,10, 742,10 4,4 79,85 1955,61]
mul-2 Boo 15h24.5m |37°23 4,96 5,33 108,90[ FOV G1V 27,70 27,00 117,7 3,75[ 1991,39
mu2 Boo 15h24.5m |37°21 713 7,73 2,30|G1V 27,50 26,80 118,5| 257,00( 1864,20
Beta Crb 15h27.8m |29°06' 3,89 5,90[0.1"-1945 |FO 29,31 28,6 111,2[ 10,551 1990,98
70 Oph 18h05.5m |2°30' 4,33 6,18 3,80[K0OV K5V 195,70 196,60 16,7 88,34/ 1984,32
Chi Dra AxB 18h21.1m |72°45 3,78] 6,18/149.2"-1908 |F8 124,37 12411 26,2 0,768| 1990,97
Delta Equ AxB 21h14.5m |10°01' 531 5,39|0.3'-1989 |FV F7v 54,32 5411| 60,0] 5,713] 1992,85
Kappa Peg 21h44.6m |25°39 497 5,01)0.2"-1989  |F5IV 27,24 28,34| 119,7] 11,590] 1990,81

Figura3

dove AR = ascensione retta, DE = declinazione, mag = magnitudine, sep” = separazione in sec. d'arco,
Spec = classe spettrale, p” = pardlasse in sec. darco, a.l. = ani luce, P = periodo orbitae, Epoca
perias. = epoca passaggio d periastro

*(Cc) binariainterferometrica

NOME M2MY M1+M2{ M1 M2] a" al" a2" | px1000| al a2 e | Per" | Apo"| Per | Apo
(1=Sole) Hippar.| (u.a) | (u.a.) (u.a)| (u.a)

Eta Vir 0,54 5,44| 353[1,91] 0,135 0,0473| 0,0877] 13,78 3,435/ 6,362] 0,08] 0,12| 0,15 9,01] 10,58
10Uma 0,76 2,42| 1,38[ 1,05] 0,644] 0,2781| 0,3659 61,5 4,522| 5,950] 0,15 0,55| 0,74 890| 12,04
51 Tau 0,76 3,03/ 172f131] 0,133]0,0574| 0,0756] 18.23] 3.150( 4,145]0,17] 0411] 0.16] 606| 854
Eps Cet 0,85 2,60| 1,411 1,19] 0,107 0,0492| 0,0578| 40,59| 1,211 1,425]0,23] 0,08 0,13] 203]| 3,24
mul-2 Boo / 3,70 / / 0,102 / / 27,70] / / 0,28] 0,071 013] 265] 4,71
Kappa Peg 1,76 4,90( 1,78 312| 0,237] 0,1511] 0,0859| 27,24] 5,548| 3,152/ 0,31 0,16] 0,31] 6,00] 11,40
Zeta Cnc AxB / 2,80 / / 0,862 / / 41,10 / / 0,32] 0,59] 1,14 14,26] 27,68
46 Tau 0,95 2,25| 1,151,210 0,134} 0,0653| 0,0687| 27,41 2,382 2,507] 0,33] 0,09] 0,18] 328] 6,50
xi Uma / 2,62 / / 2,530 / / 119,70 / / 0,41] 1,49| 357| 12,47] 29,80
Delta Equ AxB 0,94 235/1211114] 023101119 01191] 54,32 2061 2,192/ 0.44] 0413| 033] 238] 612
Chi Dra AxB 0,72 1,70/ 0,99| 0,71] 0,124 0,0519| 0,0721] 124,37 0,417 0,580 0,45 0,07] 0,18] 055 1,45
70 Oph / 161 / / 4560 / / 195,70 / / 0,50] 2,28 6,84| 11,65] 34,95
Alfa Cen / 2,05 / / 17,600 / / 747,10 / / 0,52] 8,45| 26,75 11,31] 35,81
iotaLeo / 2,73| |/ / 1910 / / 42,60 / / 0,53] 0,90] 2,92| 21,07 68,60
BetaCrb 0,68 2,98| 1,771 1,21] 0,203| 0,0822| 0,1208| 29,31] 2,803 4,123] 0,55 0,09] 0,31 312| 10,74
mu2 Boo / 242| | / 1470 / / 27,50] / / 0,58] 0,62 2,32| 22,45] 84,46
13 Cet 0,67 248|149/ 099] 0,23010.0923| 0.1377] 47.73] 1933| 2885 0.76] 006] 040] 116] 848
gamma Vir / 2,90 / / 3,680 / / 84,20 / / 0,891 0,40| 6,96 4481] 82,60

M1=(M1+M2)/(1+M2/M1) oppure M2 =(M1+M 2)/(1+M 1/M 2); al" = a/(1+M1/M2) oppure a2" = a/(1+M2/M 1);
al (u.a)=al"/p"; a2=a2"/p; Per" =(al+a2) x (1-e); Apo" = (al+a2) x (1+e); Per (u.a.) =per"/p"; Apo=Apao"/p";
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Figura4
dove @’ = semidiametro angolare orbita Sstemain sec. d'arco, e = eccentricita, Per” = misura angolare
del periastro in sec. d’arco, Apo” = apoastro in sec. d'arco

Conclusione

Le studio delle stelle doppie € un argomento estremamente variegato e complesso che interessa numerose
distipline scientifiche, nonostante, ad un gpproccio superficide, possa sembrare circoscritto a poche
nozioni.

Abbiamo cercato di rendere semplice e dntetica I'esposizione degli argomenti che purtroppo, per la
portata del tema, risultaincompleta e superficide.

Per coloro che fossero interessati ad approfondire questo argomento, ampliando anche le proprie
conoscenze generdi in campo astronomico segnaiamo, frala numerosa letteratura esstente, i testi indicati
nellabibliografia

37



TABELLA STELLE DOPPIE O MULTIPLE

NOME AR. DEC. SEP.e PER. MAG. |B-V| MAG. TIPO TEMP DIST LUM. | Raggio | MAS
A.P. ORB. APP. ASS. SPETT. colore pc-al. (Sole=1) | (Sole=1)| (S=1)
2000 (anni) VIS. VIS. °K
(mv) (Mv)
ALMACH |[2h39m [42°20' |A-B=9.8" A=2.26 1.37| -2.8 K3llb 4500 |/ 1100 207 4.5
GammaAnd A.P.=63° B=4.84 0.03| 0.5(-04 |B9vV 10.000 | 100s-326 50 (120) |26 3.2
B-C=0.5" C=6.3 per AQV 9.500 |/ 25 2.4 29
A.P.=105° B9+A0)
41 THETA 1 |5h35.3 |-5°23 A-B=8.8" A=6.73v 0.02(-5.0 o7 /
Ori AP 31° B=7.96v3 [0.24|-4.4 BOV 1800s-58507
AC=12.8" (1800a.l)
A.P=132 C=5.13v? |0.02|/ O6pe /
AD=215" D=6.71 0.08(-4.1 BO.5Vp 850s-28007?
A.P.=96°
CASTORE |7h34.6 |31°53m |A-B=3.8" 420 |A=194v (0.0 [0.7(1.2c) |A=AlV / 45al (15t- [A=43 A=2 A=1.
66 Alfa Gem APG68(3.2" |(380- |B=2.92 0.0 [B=22c B=A2V / 49) (27¢) B=15 |6
3 doppievis. AP 79°) 511) |C=9.8(9.1) C=9,1 C=M1V 3800 B=6 C=0.66 |/
e spettrosc. A-C=70.9" =YYGem (10.8¢) (0.76) | B=0.
(tot. 6 stelle) A.P.=164° C=0.012( 62
0.02c)
ALGIEBA 10h20m |19°51' |A-B=4.4" 619 A=222 1.15|-0.1 KOlI 4750 |27s-88 90 15? 11
Gamma Leo A.P.=125° B=3.47 13 |12 G7llicomp [5.000 |/ 30 15?
(2.61-3.5)
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MIZAR 13h23.9 [54°56" |A-B=14.4" A=227v? [0.02]|1.1(0.9) A2V 18s-59 (88) |30(35)
79 ZetaUma AP 152° B=3.95 0.13(/ (0.9 Alm / (35)
ALCOR 80 [13h25.2 [54°19.3 |A-C=708.7" C=4.01v? |0.16|1.8 A5V 28s-91 15(totale
Uma A.P=71° 2 gelle)
NOME AR. DEC. SEP. e PER. MAG. B-V | MAG. TIPO TEMP | DIST LUM. RAG | MAS
A.P. al 2000 | ORB. APP. ASS. SPETT. colore pc-a.l. (Sole=1l) | (52| s=1
ANNI VIS. VIS. °K
(mv) (Mv)
AEpslLyr |[18h44.3 |39°40.2' |A-B=2.6" 1165 |A=5.1 0.16 |1.9(20) |A4V 9.000 |[41s134 |15(13) 21 |23
AP350°(357) B=6 01 |[28(3.0 |F1V 7.300 6 (5) 14 (14
5Eps2Lyr |18h44.4 |39°36.8 |A-B=2.3" 585 |A=5.23 02 (24(21) |A8Vn 8.000 |/ 9(12) 1,7 (18
A.P=82 (94°) B=5.47 01 (26(24) |F05n 7500 |/ 8(9) 15 |15
4-5 Epsl-2 4-5=208"
Lyr AP=173°
ALBIREO [19h30.7 [27°58 |A-B=34.4" A=3.08 1.13 |-2.3 K3l11+B9.5 4.000 |[120s-391 690 20?7 |4
Beta Cyg A.P.=54° B=5.15 -0.14 |-0.2 B8V 12.000 |120s-391 |100 3 4
27DELTA |22h29.2 |58°25 |A-B=41" A=348- (04 |[-4.6(-4)v |F5lb-Gllbvar |6-5.000 |500-1600 [5700(3300)v | 25-30
Cep A.P.=141° 4.37v (1000a.l.) 5 4
A-C=20.4" B=6.3 -0.02 [-11 A0 10.000 230
A.P.=284° C=137? 5.6 GO 0.5

L e colonne della tabella comprendono le seguenti voci:
Denominazione dell’ astro, Ascensione retta (A.R.), Declinazione (Dec), |a separazione angolare delle componenti espressain secondi di arco (SEP.), I’ Angolo di Posizione a 2000 (A.P.), il
periodo orbitalein anni, la magnitudine apparente visuale, I’indice di colore (B-V), lamagnitudine assolutavisuale, il tipo spettrale, latemperaturadel colorein gradi Kelvin, ladistanzain parsec-
anni luce (pc.-al.), laluminosita, il raggio e lamassariferite aquelle solari (S=1).
L’ Angolo di posizione A.P. pud assumere valori da0° a 360° misurato da Nord in senso antiorario (Nord-est-Sud Ovest nella visione telescopica).
Nellamisuradelle distanze lat indicaunamisuradi parallasse trigonometrica, las il metodo spettroscopico.
Fraparentesi sono riportati valori differenti rispetto aquelli indicati da[Va93], [M098]. Alcuni dati sono tratti da[Hi-Si85].
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Descrizione ogoetti

Almach (Gamma And)

Doppia molto bella, con contrasto di colori arancio (K3) e azzurro (B9), inferiore solo ad Albireo. La
separazione delle componenti € di 9.8”. In 130 anni di osservazioni non € stato evidenziato nessun moto
relaivo. La distanza della secondaria di 330 al. & sata ottenuta spettroscopicamente. In caso di legame
fisco la disanza delle due stdlle € di 150 miliardi di km o 1000 u.a (il diametro massimo ddl sstema solare
e di 100 u.a). La magnitudine assoluta visuae ddla primaria sarebbe dlora -2.8 pari a 1100 volte la
luminosita solare, latemperaturadi 4200 °K, lamassa 4.5 eil raggio 20 volte quello solare.

La secondaria ha magnitudine visude assoluta di -0.4(0.5), 50 volte la luminosita ddl Sole, temperatura di
10.000 °K, massa 3.2 volte e raggio 2.6 volte quello solare. Indltre & a sua volta tripla, con una compagna
ottica ed una spettroscopica. La compagnaotticad trovaa 0.5’ (A.P. 105°), dladistanzamediadi 30 u.a
La sua magnitudine € 6.3, lo spettro AQ, il periodo orbitde di 61 anni. La sua magnitudine assoluta & di
1.3, corrispondente a una luminogita 25 volte maggiore aquelladd Sole, unatemperaturadi 9.500 °K, una
massa 2.9 e un raggio 2.4 volte quello solare.

La compagna spettroscopica ha un periodo di rotazione di 2.67 g. ed € di classe spettrale B9.5.

Theta Ori

I trapezio € composto da 4 stelle di sequenza principde di grande luminosita (tipi spettrai O e B), immerse
nel cuore della nebulosa di Orione (distante 1600-1900 al. secondo le stime). Le componenti (nella
visone telescopica nord-sud, est-ovest sono invertiti), iniziando da ovest verso est o da Snistra verso
destra, sono la A, B, C, D. Le separazioni angolari sono di 8.8, 12.8", 21.5" rispettivamente per A-B,
A-CeA-D.

Laloro distanza dal Sole dovrebbe essere di circa 1800 all., i lati ddl trapezio risultano dlora di 4800 u.a
(A-B), 7050 u.a.(A-C), 7300 u.a. (C-D, 13.3") e 10.600 u.a (B-D, 19.2"). Le stelle del trapezio furono
osservate per la prima volta da Huygens nd 1656, che nd 1684 individud anche la quarta componente B
(BM Oi) di ottava grandezza. A nord di A (in basso) € visibile la E una stelina di undicesma meagnitudine
scopertadaW. Struve nel 1826. A sud-est dellaC g trovalaF di magnitudine 11.5 (scoperta da Herschel
nel 1832), mentre a nord-ovest ddla A g trovala E, anch’essa intorno ala undicesma magnitudine. Con
srumenti di dmeno 40/50 cm di diametro sono vishili anche la G di mag. 16 elaH di mag. 15 che hauna
compagna di mag. 16 ad 1.3". Le componenti A e B sono aloro volta binarie ad eclisse, infaiti presentano
vaiazioni di luminogtatipiche di questa categoriadi variabili.

Castore Alfa Gem

Sigema sestuplo. Tre doppie fisiche a loro volta doppie spettroscopiche. Fu la prima stella doppia ad
essere riconosciuta come tale. 1| Sstema Castor e A-B ha una separazione angolare di 3.2”, ladistanza dd

Sole é di 49 (45) al.. Secondo le simeil periodo orbitale intorno d comune baricentro é di 380-420-511
anni, con distanza max di 87 u.a. (420anni), semiasse di 110U.A (511 anni) eccentricita=0.33 (420 anni).
Il massmo awvicinamento di 1.8" € avvenuto intorno a 1970. Castore A e doppia spettroscopica con
periodo di 9.21g, separazione di 6.5 milioni di km, e=0.499. La massatotde del sistema e 3.2 volte qudla
solare; le due stelle che presentano stessa massa e luminosita, hanno un diametro 2 volte superiore aqudlo
solare. Castore B € a sua volta doppia spettroscopica con periodo di 2.93g., separazione 4.5 milioni di

km, e=0.002 (orbita circolare). Queste due stelle sono 6 volte pit luminose dd Sole ed hanno un diametro
di 1.5 volte maggiore. Castore C, che 9 trova a 72.5" ddla coppia principde, fa parte de sstema di

Castore A-B ed e una doppia spettroscopica e anche una variabile ad eclisse identificata come YY Gem.
Le due stelle sono nane rosse di sequenza principae. La principale ha un raggio di 460.000 km, una massa
0.62 volte qudla solare e temp. di 3800 °K; I'dtra un raggio di 404.000 km, massa 0.57 volte quella
solare e temperatura di 3740 °K. Ruotano intorno a baricentro dd sstemain 19.5 ore, ad una distanza di
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2.700.000 km fra i loro centri e quindi 1.800.000 km fa le loro superfici. Entrambe le stelle mostrano
brillamenti superficidi. Laloro luminosita e circa 80 volte inferiore aquelladd Sole.

Algieba (Gamma L eo)

Doppia con componenti luminose di colore arancio e gidlo-verde che non presentano un forte contrasto di
colore. Il sstema fu scoperto da William Herschel nel 1782. Laloro separazione e di 4.4” (A.P. 125°). La
secondaria percorre un’ orbita molto eccentrica in 619 anni. La loro distanza e di 90 al. La principae ha
una temperatura superficide di 4750 °K (G7111), magnitudine assoluta di -0.1, luminosita 90 volte quella
solare, massa 1.1 volte e raggio 15 volte superiore. La secondaria ha una temperatura superficiale di 5000
K (KOIlI), magnitudine asoluta 1.2, luminosita 30 volte quella solare, massa ugude a qudla solare e
raggio 15 volte superiore. La loro disganza atude e di 125 u.a A due gradi ddla gela s trovail radiante
ddlle Leonidi.

Mizar (ZetaUma)

Mizar (Mizar A) é data la prima stella doppia fisica ad essere scoperta (Riccioli 1650), la separazione
angolare da Mizar B é di 14.4". La distanza dd sstema dd Sole & di 59 al. (88 al) e quella frale due
selle & di dmeno 380 u.a. (260 u.a). Il loro tipo spettrale € A2, la seconda appartiene a gruppo ristretto
delle selle Am che presentano righe metaliche. Non & ancora stata determinata |’ orbita relativa per la
lentissma variazione ddl’angolo di posizione (8 gradi in 200 anni). Mizar A e inoltre la prima doppia
spettroscopica ad essere stata scoperta (Pickering 1889). La loro distanza é di 29 milioni di km, le orbite
vengono percorse in 20.5386 giorni; laloro magnitudine assolutaé di 1.1 (0.9) e 0.9, 30 (35) e 35 volte la
luminosita solare. Mizar B e addirittura una tripla spettroscopica. | periodi sono di 182.33g e 1350 g
(Bearddey 1964). Alcor € pure doppia spettroscopica. Sembra che Alcor e Mizar abbiano un moto

proprio comune in quanto facenti parte dd Gruppo ddl’Orsa Maggiore un anmasso delare che
comprende anche Alioth (epsilon, AOpCr), Megrez (delta Uma, 62 al., A3Vvar), Phekda (gamma Uma,
88 al., AOV) e Merak (beta Uma, 78 al., A1V) oltre ad dtre 11 stelle. Se la loro distanza angolare di

11'48’ non e ridotta da effetto prospettico, s ricava una distanza di 3 mes luce. Il legame fisico ddla
coppia non e sato perd confermato da un moto relativo, inoltre le distanze di Mizar e Alcor ricavae
Spettroscopicamente sono rispettivamente di 59 al. e 90 al.. Se Alcor risulta fiscamente legatail Sstemaé
composto da sette stelle.

4Eps,; e5Eps; Lir

Il Sgtema e composto da due stelle doppie Eps; e Eps,, di colore bianco (spettri A4, F1, A8, F0), con
separazione di 208" e angolo di posizione A.P. 173°. La loro distanza angolare € un buon test per
I'acutezza visva. 1l primo a scoprire la duplicita dd sstema fu William Herschd nd 1779 che le defini
come’ una curiosa....sdla....doppia-doppia..”. Laloro distanzada Sole édi 135 al. La separazione delle
2 componenti della Eps; (a nord, in basso nella visione telescopica) e di 2.67, A.P.357°. Le magnitudini
assolute sono di 1.9 (2.0) e 2.8 (3.0), equivdenti a 15 (13) e 6 (5) volte la luminosita solare; le
temperature sono di 9.000 °K e 7.300 °K, lemassedi 2.3 e 1.4, i raggi di 2.1 e 1.4 volte quello solare. La
separazione di Eps; € 2.3”, A.P.94°. Le magnitudini assolute sono di 2.4 (2.1) e 2.6 (2.4), equivdenti a9
(12) e 8 (9) volte laluminosita solare; le temperature sono di 8.000 °K e 7.500 °K, lemassedi 1.8 e 15, i
raggi di 1.7 e 1.5 volte quello solare. La distanza del sstema eps, edi 114 u.a,, il periodo orbitale di 1165
anni. La gella principae e anche binaria spettroscopica. || sstema Eps; ha una separazione di 121 u.a. e
periodo orbitale di 585 anni. Anche se eps; e eps, hanno |o stesso moto proprio nessun movimento
relativo & stato messo in evidenza. Laloro distanza dovrebbe essere di 0.2 anni luce.
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Albireo (Beta Cyqg)

Con le sue componenti di colore gidlo-azzurro e forse la doppia piu spettacolare ddl cidlo. Non é dtata
accertata la natura fisca del sstema in quanto da 1832 (F.G.W.Struve) ad oggi non é gato rilevato un
moto orbitale. Laloro distanza angolare € di 34.3" che, dladistanza di 390 all., corrisponde a 630 miliardi
di km, cioé a 4200 u.a. Tde vdore, prendendo come riferimento la distanza media di Plutone dd Sole
(circa 40 u.a), corrisponde a 50 volte il diametro dd nostro sistema solare. Le loro magnitudini assolute
sono rigpettivamente di -2.3 e -0.2 con luminosita di 680 e 100 volte quella solare. La temperatura
superficiale e di 4000 °K (KII) per la primaria e d 12.000 °K (B8) per la secondaria. La loro massa
singola é circa qudtro volte quela solare; il raggio ddla primaria € 20 volte quello solare quello dela
secondaria 3 volte. La primaria & anche doppia spettroscopica con una compagna di tipo spettrale B9.5.

Delta Cep

Oltre che stella doppia rappresenta il prototipo di unaclasse di variabili pulsanti definite gppunto cefeidi. I
contrasto di colori € blu-verde (AQ)-gidlo (F5lb-Gl1lb) anche se non evidente come in Albireo. La
separazione del Sstema é di 417 e I'angolo di posizione di 190 gradi. Non e assodeta la fidcita della
coppia, che ha lo stesso moto proprio, in quanto dalle prime osservazioni condotte nel 1835 da F.G.W
Struve le gdle non hanno modificato la loro posizione reaiva In caso di legame gravitezionde la
secondaria avrebbe M -1.1, cioe risulterebbe 230 volte pit luminosa del Sole, una temperatura di 10.000
°K, una massa quattro volte, e un raggio cinque volte quello solare. Nel 1878 SW. Burnham 0sservo una
gdlinadi tredicesma grandezza (classe spettrde G0) a 20" ddla principae, di magnitudine assoluta 5.6 e
luminosita 0.5 volte quella solare. Anche per questaterza stella non € stato riscontrato acun legame fisico.
La magnitudine media assoluta della principae e di circa -4.6 (-4), con unaluminositamediadi circa 5700
(3300) quela solare ed una distanza di 1600 al. (1000 al.); il suo diametro che probabilmente varia del
6% durante |e pulsazioni € compreso fra 25-30 volte quello solare.

La variabilita di delta Cephel (periodo di 5.3669) fu scoperta dall’ astronomo Y .J. Goodricke nel 1784,
che mori a soli 21 anni per una polmonite probabilmente causata ddle innumerevoli notti di osservazione
trascorse al’ addiaccio.

Nel 1908 Miss H. Leavitt, studiando le cefeidi delle Nubi di magellano, trovo un’importantiss marelazione:
la loro luminosita intrinseca cresceva con il crescere del logaritmo del periodo ddlla variazione luminosa
(relazione periodo - luminosita). Questarelazione (prevista dai moddli teorici e in ottimo accordo con le
ossrvazioni), perfezionata pitl volte in seguito, ha consentito di utilizzare le cefeidi, che sono gtelle giganti di
elevataluminosita, comeindicatori di diganza dl’ interno della nostragdlassaein quele dd ssemalocae.
Queste stelle, una volta lasciata la sequenza principae, S spostano verso destra nel diagramma H-R verso
la regione delle giganti e supergiganti attraversando una zona di ingtabilita dove possono manifetars
fenomeni di pulsazione. La pulsazione, che pud avvenire solo in unacertazonadd diagramma, e regolaae
mantenuta solo da un rigtretto intervalo di vaori dellatemperatura e della massa. La pulsazione cessa dopo
il trangto ndlla zona di ingtabilita. 11 motivo per cui S innesca la pulsazione € sconosciuto, il meccanismo
della pulsazione viene spiegato con vari moddli.

Una ingabilita conseguenza della fase evolutiva in cui S trova la sella porta dla compressone di dcuni
drati abbastanza superficidi dove sono presenti atomi di dio pazidmente ionizzati. Durante la
compressione |'energia gravitazionale viene spesa per ionizzare completamente gli atomi (la seconda
ionizzazione ddl’dio avwiene a 42.000 °K) e come conseguenza non S verificano aumenti rilevanti di
temperatura nello strato (per consentire le oscillazioni o dtrato di €io deve trovars ad una determina
profondita). Aumentano cosl la densita e pressione del gas ma non la sua temperatura. L'opacitade gas e
proporzionde dla densita e inversamente proporzionde ad una potenza della temperatura secondo la
rdazione k=rho?/T~", dove a=1, b=3.5, k &’ opacita, rho ladensitae T latemperatura. Questa relazione
ga ad indicare che I'opacita dd gas diminuisce molto piu velocemente a crescere della temperatura che
non a crescere della densta. Quindi ala massma compressione del gas che in genere corrisponde dla
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massima temperatura I'opacita € minima. Nel nostro caso per il mancato aumento della temperatura
I'opacita dd gas € massima.

Con la contrazione della gella aumentano quindi la densita e I'opacita che impedisce dla pressone
esrciteta ddla radiazione di fluire atraverso lo strato compensando la contrazione gravitazionale. La
contrazione continua fino a che la pressone dd gas prende il sopravvento iniziando un ciclo di espansione.
Con l'espansone il gas S raffredda favorendo la ricombinazione di ioni ed eettroni con liberazione di

ulteriore energia a favore ddl'espansione in corso. Gli drati stellari interessati continuano la loro espansione
fino a superamento de raggio di equilibrio, dove la pressone dd ges e la forza gravitazionde g
compensano. Questo ulteriore raffreddamento del gas da inizio ad una nuova contrazione e quindi a nuove
pulsazioni cidliche.

In definitiva esiste un meccanismo che permette di accumulare energia gravitazionade durante la contrazione
e quindi di liberarla successvamente durante la fase di espansone, incrementandone l'effetto. Un
meccanismo di questo tipo riesce a mantenere le pulsazioni per tempi lunghi dell’ordine ddl milione di anni.
Il periodo & in relazione con la densita della stella secondo la relazione Px(rhoy/rhoy)™? = Q dove P &il

periodo in giorni, rho; € la dendta media ddla gdla rho, qudla solare e Q un vaore vaiabile tra
0.03giorni e 0.08 giorni  che dipende ddla druttura interna della stella e soprattutto dalla concentrazione
della massa centrde. Da questa relazione s ricava che le Selle piccole e compatte hanno periodi piu brevi

rispetto a stelle grandi e rarefatte.
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TABELLA AMMASSI APERTI

NOME NGC NGC [M45 |ladi [M38 M36 |M37 NGC M35 M 47 M 46 M44 M67 (M1l
869 884 Pleiadi NGC 1912| NGC  |NGC 2099 | 2158 NGC NGC 2437 | Presepe |NGC NGC 6705
1960 2168 NGC 2632 | 2682
A.R 2h19m |2h22.4|3h47 |4h30 [5h28.7 |5h36.1 |5h52.4 |6h07.5|6h89 |7h36.6 |7h41.8 |8h40.1 |8h50.4 |18h51.1
DEC 57°09° |57°07 [24°7 |16° |+35°50" |34°08' |+32°33 |24°06' |24°20" |-14°30° |-14°49 |19°59 11°49' |-6°16'
COST Per Per Tau Aur Aur Aur Gem Gem Pup Pup Cnc Cnc St
MAG. VISINT. 4.3 4.4 1,2 1 6.4 6.0 5.6 8.6 5.1 4.4 6.1 31 6.9 5.8
MAG. STELLA PIU’ | 6.55 8.05 2.87 9.53(7.9) |8.86 9.21 124 8.18(7.5) | 5.68 8.68 6.3 9.69 8.0
LUM.
MAG. ASSOL. (M) -4.3 -3.7 -5.2
SPETTRO BO BO B5 A-K B4 B2 B9 FO B3 B3 B9 A0 B8 B8
Tr Type 13r 13r 13rn 1112m 113m I11r 113r 1112m 112m 1112m 112m 112m 12r
NUMERO STELLE | 200 (400) | 150 100 (300-|300 | 100 60 150 (>500) | >250 200 30(45) 100 (500) | 200 >200 900(mag.
(>300) | 500) (300-500) | 16.5)
MASSA (Sole=1) 5.000 5.000 2.900
(3.900) (3.300)
ETA’(mil. Anni) 5.6 3.2 78 (150) | 660 220 25 300 3.200 110 78 300 660 3.200 220
DISTANZA al.. 7.200 7.500 410 (713) | 150 4.200 4.140 5190-4.500 | 24.000(1 | 3.780(2.85( 1.920- 3.260 519 2.210- 5.550-6.500
6.000) |0) 1.560 (5.400) 2.600
(1.600)
DISTANZA PIANO >1.200
GALATTICO
DISTANZA DAL
CENTRO GALAT.
DIAMETRO al. 70 70 30 (101le (8 25 16-23 25 30 17 (12) 30 40, 13 zona | 12 18 (21)
princip.) (14) centr.
DIAMETRO primi 30 30 120x100 |5,5° 18x18 (21) | 20x18 35x35 5 30x30 (28) | 30x24 28x20 (27) | 95x95 20x12 14x 14
(12
LUMINOSITA’ 200.000 200.000 | 4400 5.000 2.500 2.500 10.000
TOTALE (Sole=1)
Mag Vis. Int = magnitudine visuale integrata; Tr Type: | = forte concentrazione centrale (c.c.), Il = bassa c.c., Ill = nessunac.c.; 1 = piccolo range di luminosita(r.l.), 2 =

moderator.l., 3 =largor.l.; p (poor) = meno di 50 stelle, m (moderately) = 50-100 stelle, r (rich) >100 stelle; n = nebul osita associata con I’ ammasso.
| valori traparentesi indicano generalmente valori discordanti rispetto aquelli indicati nellafonte principale [Vari85].
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Descrizione oggetti

NGC 869 e 884

(h echi persai)
Superbi nell’ osservazione telescopica a bass ingrandimenti e a grande campo. NGC 869 contiene circa
400 gelle entro la mag 12, contro le circa 300 di NGC 884. | tipi spettrai sono O, B, A, utilizzati per
cacolare le distanze degli anmass con il metodo ddlle pardlass spettroscopiche. Le 10 gele piu brillanti
(spettri B1-A2) hanno mag. estese da 6.38 a 853, M da -4.9 a -7.3 (luminosita 7.500-70.000 volte
quella solare). Sono state rilevate anche una ventina di supergganti rosse di classe spettrale MO-M5, mag.
7.9-9.2. Tre s0no ben vishili in NGC 884 e dtre 6 ndla periferia e fragli anmass. LaloroM é -5ela
luminosita media € circa 15.000 (8.500) volte qudla solare. La pit luminosa ha M -5.7 (maggiore di
Antares e Betdgeuse). Questi ammass sono legati fiscamente, cioe interagiscono gravitazionamente,
molto probabilmente a causa della loro recente formazione. S pud supporre che siano nati dala stessa
nube di gas che, durante il processo di formazione Sellare S € spezzata in due grosse parti. Tra circa 100
milioni di anni la forza perturbatrice della gdassa li alontanera per sempre I'uno ddl'dtro. Pur essendo
molto giovani (infatti in questi ammass Sono presenti molte supergiganti azzurre), contengono Poco gas a
causa ddlaloro posizione spaziae che s trovaa 500 anni luce asud del piano gdattico e sul bordo esterno
di un braccio di spirde.

M 45
(Pleiadi)

Questo ammasso € il piu spettacolare in assoluto quando | osservazione viene effettuata an binocoli e
telescopi utilizzati a bass ingrandimenti e campi visudi di 1°-1.5°. Le nove gtdle piu brillanti sono giganti
bianco-azzurre di tipo spettrae B9-B6, con temperature di 12.000-20.000 °K, luminosita 100-1.000 volte
quella solare, masse 4-8 e diametri 2-4 maggiori. Mentre Alcyone (eta Tauri) € 1000 volte piu luminosadel
Sole, le componenti pit deboli hanno uno splendore pari ad un 1/100. ESstono numerose delle che
presentano guizzi in luminosita (flare) di brevissma durata, con spettri dK2-dM4 (d = dwarf = nane, stelle
ad dta pressone), mag. comprese fra 13-17 e vaiazioni di luminogta fino a 4 mag. Quextultima
caraterigica puod sgnificare che queste gdle s trovano ancora nella fase T Tauri. La giovane eta
dell’ammasso e testimoniata dalla presenza, anche se tenue, di gas (idrogeno ed €lio) e polvere che ancora
avwvolge le gdle blu, immerse dl’interno di nubi gassose vishili per riflessione. Poiché le stelle posseggono
un campo magnetico, le particelle di polvere, presenti nd mezzo interstellare, tendono a dispors lungo le
linee di forza dello stesso, originando cosi le ben evidenti Strutture a strisce vigibili in fotografia NGC 1435
e la nebulosita piu marcata del gruppo, associata a Merope (Flamsteed n.23, a nord-est di h), con un
diametro lineare di 3 al. edimengoni apparenti di 30'x 30'.

| adi
Condderata la sua estensgone angolare e la luminosita delle componenti principdi, I’ osservazione deve
essere effettuata con un binocolo a bass ingrandimenti. Ammasso aperto pit vicino a noi dopo qudlo
dell’ Orsa Maggiore. Le 4 gdle che compongono la 'V sono giganti gidle di spettro G9-KO0. La g2, che
codtituisce un sistema binario con la gl, € una gigante bianca di classe A7, 50 volte pit luminosadd Sole.
Non sono state osservate giganti azzurre, sono presenti nane bianche.

M38

Con un telescopio di 20 cm sono vishili circa una dozzina di astri, che non aumentano sensibilmente con
srumenti di maggiori dimensioni. E composto da circa 100 gdle. Quelle con spettri B4-B5 hanno
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generdmente M. -1.5. La gela piu brillante € una gigante gidla di tipo GO, mag. 7.9, M -2.6 (900 volte
pit luminosa del Sole). Presso M 38 ¢’ e un atro ammasso aperto, NGC 1907, composto dacirca 30 stdlle
racchiusein 4.5 x 4 (lapiu brillante € di mag. 11.3). La sua distanza & compresa fra4.500 e 15.600 al. e
I'etaeintorno a 440 milioni di anni.

M 36

Con un telescopio da 10 cm 9 possono osservare decine di astri, mentre con un 30 cm sono vighili
praticamente tutti i componenti dell’ammasso. Contiene circa 60 stelle di mag. 9-14. Le 15 piu luminose
(sa di sequenza principade che giganti e subgiganti) sono di tipo spettrde B2-B8 e M media -1.6,
equivaente a 370 volte la luminogta solare. La luminosita complessiva dell’ ammasso € equivadente a 5000
volte quella solare.

M37
E il piu spettacolare ddll’ Auriga. Un telescopio da 10 cm inizia gia a rivelare decine di componenti che,
con un 20 cm, superano il centinaio. E' composto da 150 stele (di cui molte di sequenza principae) piu
luminose ddla mag. 12.5, con spettri B9-A. Sono presenti unadozzinadi giganti rosse. La pitl luminosg, di
mag. 9.5 (9.2), evishile verso il centro ddll’ammasso.

M35 e NGC 2158

Ammasso gperto superbo nell’ osservazione telescopica utilizzando aperture di dmeno 15-20 cm. 120
gele di M35 sono pit brillanti della mag. 13. Le componenti dell’ ammasso sono di sequenza principae
con spettri da B3-G0 e giganti gidle e arancio degli ultimi tipi G ede primi K. Lapiu luminosaé unaB3 di
sequenza principae, di mag. 82 (7.5) e M -1.7 (400 volte piu luminosa dd Sole). La gigante rossa piu
luminosa, tipo KO, ha una mag. 8.6 e una luminosita 150 volte quella solare. Presso M35 s trova NGC
2158, un debole ammasso aperto perché distante 24.000 al. L’eta stimata e di 3 miliardi di anni. Le sue
gelle pit luminose, che gppartengono dla classe ddle giganti rosse, sono di mag. -2.5. In un telescopio di
30 cm non sono vighili piu di 15 componenti. 1l numero complessivo di stelle lo colloca in una classe
intermediafragli gperti ei globulari.

M47

Ammasso molto piti sparso di M46. Al binocolo s possono osservare unadecina di componenti. Gli
spettri stellari sono classficabili come B-A. Lagtdlapiu brillante, di mag. 5.7, € una gigante B2. Sono
vishili due gdlle rosse classficate di tipo K che, se appartenenti al’ ammasso, avrebbero unaluminosita
200 volte maggiore aqudlasolare.

M46

La sua osservazione € molto suggedtiva utilizzando strumenti di dmeno 25-30 cm, che consentono
praticamente di vedere la maggioranza delle sue componenti. Composto da 100/200 stelle (500 per alcuni
autori), di classe spettrae A, contenute prevaentemente entro lamg 10-13; e piti luminose sono giganti blu
di tipo AO e con luminogta 100 volte quela solare. A 77 dd centro € visibile la nebulosa planetaria NGC
2438 (estesa 1 al.), di mag fotografica (B) 10.1. Le sue dimensioni sono maggiori di 1'elagelacentrde e
di mag B 17.7 (16 visude). Ladiganza viene stimatain 2900 all.

M44
Splendido ammasso per le osservazioni con binocoli 0 telescopi utilizzeti a bass ingrandimenti e campi
visudi di dmeno 1:1.5°. Le quas 200 gelle che lo compongono hanno mag. comprese fra 6.3-17. La
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maggior parte delle componenti gppartiene ala media sequenza principae, fra A2-K6. Le 15 stelle piu
luminose hanno mag. 6.3-7.5. Epsilon Cancri, di tipo spettr. A6, e I'astro piu brillante, 70/100 volte piu
luminoso del Sole. Sono presenti ameno 4 giganti arancioni (pitl luminose delamag. 7) e 5 nane bianche.

M67

Con grumenti di dmeno 20 cm S possono osservare diverse decine di stelle, che arrivano a 100 con
aperture di 30-40 cm. S trova ndl Cancro inseme a M44 e conta 300-500 stelle. Le sue componentie
s0No rosse e poco luminose. Ha infatti un diagramma H-R smile ad un globulare (paragonabile aquello di
NGC 188 del Cefeo) e un'eta di 3-5 miliardi di anni. Undici selle sono di tipo spettrde K. Le dtre sono
per lamaggior parte comprese frale class K-B8/B9. Distadd piano gdattico piu di 1200 al..

M1l

Se osservato con aperture superiori a 20 cm e un oggetto molto suggestivo. E' trai piu concentrati ammeass
aperti conosciuti e per questo, morfologicamente parlando, pud essere classificato come un raro sstema
intermedio tra gli anmmass gperti e qudli globulari. Sono vishili 600 gdlefino dlamag. 14.8, 900 fino dla
16.5. La maggioranza delle gelle e di sequenza principae di tipo spettrale A-F. Sono presenti diverse
gigati gidle e rosee. Le numerose ddle di  undicesma magnitudine hanno una luminogta 100 volte
superiore aquelasolare.
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TABELLA AMMASS GLOBULARI

NOME M2 M3 M4 M5 M13 M15 M92 47TUC
NGC 7089 NGC5272 NGC 6121 NGC 5904 NGC 6205 NGC 7078 NGC6341 NGC
104
A.R. 21h33.5m 13h42.2m 16h23.6m 15h18.6m 16h41.7m 21h30m 17h17.1m |0Oh24.1m
DEC -0°49 28°23 -26°32’ 2°5 36°28’ 12°10° +43°08’ -72°05
COSTELLAZ. Aqr CVn Sco SerCp Her Peg Her 47 Tuc
DIST. SOLE (al.) 39.000 (37.000) 34.000 6.800 25.000 23.000 31.500 25.000 15.000
DIST. CENTRO 35.500 41.000 22.000 21.500 29.000 34.000 32.000
GALASSIA (al.)
DIAMETRO (al)) 113 (140) 235 (150) 53 128 (4207?) 111-115 (155) 118 (110) 74 (85)
(360?)
DIAMETRO primi 12.9 16.2 26.3 17.4 16.6 (23') 12.3 11.2 30.9
MAG. V.INTEG. 6.5 6.35 5.9 5.75 5.86 6.35 6.52 4.03
MAG. STELLE PIU BRILL. 13.2 11.5(12.5) 10 11(125) 11 13 12
MAG. ASS. V. (Mv) (Sole -8.95 -8.65 -6.8 -8.76 -8.49 -8.91 -7.98 -9.43
4.83)
LUMINOSITA’ TOTALE | 500.000 (315.000) 160.000 (240.000) 30.000 250.000 (265.000) | 300.000 (209.000) | 200.000 (300.000) | 170.000 (130.000)
(Sole=1), c=calcolata (c325.000) (c246.000) (c273.000) (c213.000) (c314.000) (c133.000)
SPETTRO F3 F6 (F7) F6.9 F6 (F5) F5 F3 F2 G3
INDICE DI -1.62 -1.66 -1,33 -14 -1.65 -2.15 -2.24 -0.71
METALLICITA(FeH, (1/42) (1/46) (1/25) (1/45) (1/142) (1/174) (1/5)
Sole=0)
NUMERO STELLE 100.000 1.000.000 (500.000) 50.000 / >1.000.000
MASSA (Sole=1) 300.000 (140.000) 65.000 500.000 500.000 200.000 392.000
ETA’(mil. Anni) ~13(10) ~13 ~13(10) ~15 (14-16) ~15
CLASSE (1-12) 2 6 9 5 5 4 4 3

Mag Vis. Int = magnitudine visuale integrata; Classe (1-12): la concentrazione central e diminuisce con I’ aumentare del numero;
Indice di metallicita: Valore ricavato da log,, del rapporto ferro/idrogeno, utilizzando il Sole come riferimento zero. Un valore negativo indica un rapporto inferiore rispetto aquello solare (-1

=0.1,-2=0.01). Fraparentesi vieneindicato in frazioneil rapporto Fe/H rispetto aquello solare. In astrofisica vengono denominati metalli gli elementi pit pesanti dell'He.
| valori traparentesi (ad esclusione dell’indice di metallicitd) indicano generalmente valori discordanti rispetto aquelli indicati dallafonte principale[Vari 85].

49



Descrizione oggetti

M2

Per iniziare adistinguere qualche stella questo oggetto deve essere osservato con strumenti superiori a 20
cm. Solo con aperture di 40-50 cm e seeing favorevole € possibile risolvere le stelle dell’ done.

Clase di condensazione dta(I1), il 37% ddlaluminosita totale € concentratain 1' d’ arco. Scoperte 17 RR
Lyrae (5RRc e 12RRab), 3 cefeidi con periodi fra 15.5g e 19.3g e magnitudine 13 d massmo, presente
inoltre una RV Tauri (variabile da12.5-14 in 67.1 g) sul confine nord-est dell’ ammasso.

M3

Per iniziare a risolvere dcune gdle di questo ammasso sono necessari Srumenti con aperture superiori a
20 cm d diametro. Le gele piu brillanti arrivano dla 12,5. Sono presenti quas 200 variabili fra cui la
maggior parte RR Lyrae e in misura minore cefeidi. Le stelle pitl luminose hanno magnitudine asoluta -3 e
le pitl debali hanno luminosita fino a 100 volte inferiore a quella solare. Le stelle piu deboli dellamag. 19 s
trovano sulla sequenza principde, il ramo orizzontde (HB, vedere voce di glossario “DiagranmaH-R”) 9
sviluppaintorno dlamag 15.5. 45.000 stelle sono piu luminose della mag. 22.5.

M4

Un telescopio con 10 cm di gpertura consente gia la risoluzione di alcune componenti, che diventano
qualche centinaio con un 20 cm. E' I'ammasso globulare pitl vicino ad Sole. Appartiene dla cogtellazione
ddllo Scorpione e s trovaasoli 2° ad ovest della splendente Antares (dfa dello Scorpione). Quest'oggetto,
che contiene circa 50.000 stelle e non € molto concentrato (classe di condensazione 9 di Shapley), s trova
a16° dd piano gdattico. Lasualuce éarrossata di 0.8 mag. per lapresenza di nubi oscure interpogte, fra
cui quelladi rho Ophiuchi. Se non fosse per questultima sarebbe I'ammasso globulare pit luminoso
ddl'emisfero nord. Ad oggi sono State scoperte 44 variabili, di cui 41 RR Lyree.

M5

Con strumenti di 10 cm € possibile digtinguere la granulosita dell’ ammasso. Con diametri superiori a20 cm
e condizioni di seeing favorevoli € possihile risolvere diverse decine di stelle. Ammasso fraii piu vecchi in
assoluto. La sua classe di condensazione (V) non € molto dta. Le stelle piu brillarti, che arrivano dlaMv -
3/-3.5 (mag. assoluta visuade), hanno una luminosita pari a 2000 volte quella dd Sole. Presenti piu di cento
vaiabili RR Lyrae con periodi di 12h e magnitudine intorno dla quindicesma.

M13

E' I'anmasso globulare pit spettacolare del cidlo borede. La sua osservazione comincia ad essere
piacevole con srumenti di dmeno 15-20 cm di diametro, in grado di risolvere diverse decine di gelle. Con
srumenti di maggiori dimensioni (30-50 cm) sono vishili dcune centinaia di selle elavisone, che diventa
quas tridimensionale, e spettacolare.

S colloca a circa 35° dd piano gaattico. La densita media & di 1-1.4 stelle per ogni al. cubico. Quella
centrale di 1.000 - 10.000 stelle per parsec cubico (circa 30-300 stelle per al. cubico). Il cido di un
pianeta nd nucleo dell’ammasso gpparirebbe illuminato da luce bianca con unaluminosta smile aqueladd
cido terrestre pochi minuti prima del sorgere del Sole. Le stelle con mag. gpparente minore della 18.5 sono
ancora di sequenza principae. Il punto di Turn-off (vedere voci di glossaio “Diagramma H-R” e
“Nebulose Planetaria...”) g trova dlla Mv 4.1. Da lastre fotografiche ricavate a Mount Wilson sono state
contate circa 30.000 stellefino dla mag. 21, ma probabilmente il numero complessivo arrivad milione. Le
gelle pit luminose sono giganti rosse di mag. 11 con luminosita 1500 volte superiore a quella solare. Non
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i sono giganti azzurre. Si conoscono con certezza solo 4 RR Lyrae di mv. 14.5-15, tre cefeidi alungo
periodo e dcune stelle rosse tipo Mira Ceti. 11 periodo di rotazione galattica é stimato intorno a 200 milioni
di anni. A 30" NE e osservabile NGC 6207, unagdassadi mv. 11.6.

M 15

E un oggetto di difficile risoluzione, infétti per iniziare a disiinguere le prime stelle sono necessari strumenti
di dmeno 20 cm. Con strumenti di 40-50 cm, che risolvono le sue componenti fino a centro, diventa un
0ggetto spettacolare.

S conoscono circa 112 variabili di cui 68 con periodo noto (64 RR Lyrae). E' stata individuata una
nebulosa planetaria di mag. 13.8 e diametro di 3", denominata PK 65-27.1. La temperatura della stella
centrale (K648), mille volte piu luminosa de Sole, e di 33.000 °K. Il numero di pulsar scoperte,
inizidmente 8, & dato incrementato dd telescopio spazide Hubble che ha individuato anche 10 blue
straggler (vagabonde blu).

M92

E' un ammasso trascurato per lavicinanza di M13. Risulta completamente risolto con un 20-25cm e
diventa spettacolare se osservato con strumenti di 40 cm.

S conoscono 16 variabili di cui 14 RR Lyrae e una binaria ad eclisse tipo W Uma. La sequenza principae
hail punto di Turn-off aM +4.

51



52

TABELLA NEBULOSE

NOME M1 NOME M57 M27 NOME | M42 M 20 M8
NGC 1952 NGC 6720 NGC 6853 NGC 1976 NGC 6514 | NGC 6523
AR 5h34.5m AR 18h53.6m | 19h59.6m AR 5h35.4m | 18h02.6m | 18h3.8m
DEC +22°01 DEC +33°02 22°43 DEC -5°27 -23°02' -24°23
COST Tau COST Lyr Vul COST Ori Sr Sy
LUMIN. MAG. FOTOG. |97 7.6 TIPO emisstrifless | emis.+rifles. | emiss
MAG. 16 v (165 | |[MAG. STELLA|148 13,9 MAG. 1-5 1-5 1-5
STELLA PSR 0531+21 | [ CENTRALE
ECCITAT. (mag)
TEMP. MAG. ASSOL.|+6.0 +6.2 STELLA | qOri HD 164492 | NGC6530
STELLA °K ™M) ECCITA amm.aper
T. MAG.|29 7.63 46
SPETTR | O9lll O5e 05
O
DIST. SOLE | 6.300 (4000) TEMP. 100.000 85.000 DIST. 1.750 5.200(6.600) | 5.150
(al.) STELLA °K (70.000) (al.)
DIAM. 11 LUMIN. 04 0.25 DIAM. 30 40 (50) 130x60
(al.) (SOLE=1) (al.)
DIM.(primi) [6x4 SPETTRO continuo o7 DIM. 66'x60’ 29x27 90x40
STELLA (primi)
MASSA <1 (filamenti) LUM. NTRINS. |50 MASSA | 10.000
ANELLO (Sole=1)
(Sole=1)
VEL. DISTANZA al.. | 2000 1000
ESPANS. (1300-1500)
(km/s)
DATA 1.054 DIM. in sec 70x150 (80x60) | 350x910
ESPLOS.
DIM. all. 0.5 25
TIPO* 4+3
VEL. ESPANS. |30 (19radide) |30
(km/s)
DATA 20.000 (4000) | 48.000
IPOTETICA

ESPL OS. (anni)




*3=Disco irregolare; 4=Strutturaanulare
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Descrizione ogoetti

M1

(Neb. dd Granchio)

Questa nebulosa, chiamata anche “Nebulosa dd Granchio” o “Crab Nebuld per la sua forma
caratterigtica, vishile in fotografia, € un oggetto non particolarmente esdtante ndll’ osservazione telescopica,
ma importantissmo per lasua natura. E il resduo di un’esplosione di supernova, osservata nd 1054 dagli

adronomi cined. Al suo interno 9 trova la pulssr PSR 0531+21 (i primi 4 numeri rappresentano
| ascensione retta in ore e minuti), scoperta nel 1968, che ruota con un periodo di 0,033 sec (fino d 1995
ne furono scoperte circa 700). Per evitare la disgregazione della stella sotto I’ azione ddlaforza centrifuga e
necessaria una dendta pari a 100 miliardi di volte quela ddl’ acqua. La nebulosa e codtituita da numeros

filamenti gassos dl’interno di una nube di plasma ionizzato immersa ne campo magnetico generato ddla
pulsar. La luminostadi questo plasma é dovuta dl’irraggiamento e ettromagnetico tipico degli eettroni che
S muovono di moto accelerato dl’interno di un campo magnetico (meccanismo fisco chiamato radiazione
di sncrotone). Ddle osservazioni X risulta confermata la presenza di una struttura toroidale che circondala
pulsar e due getti contrapposti che fuoriescono da lungo I’ asse di rotazione. Osservando a frequenze
X e gamma questa stella di neutroni rgppresenta una delle sorgenti piu luminose del cido. In ottico la sua
luminosita scende dla mag. 16-16.5, ma rimane sempre la pulsar pit luminosa osservata. M1 € la piu

giovane e potente pulsar conosciuta.

MS57

(Neb. anulareddlaLyra)

E' la planetaria pit luminosa e anche piu osservata. La sua forma anulare € gia intuibile con un telescopio
da 10 cm. La visone ddl’andllo e di dcune sue irregolarita migliora notevolmente con telescopi di 30-40
cm, con i qudi pero rimane di difficile vighilita la Selina centrale, la cui magnitudine gpparente e circa 15.
L’ astro centrale & una nana azzurra, la cui temperatura superficiae raggiunge 100.000 °K. Trai bordi el

centro esste una differenza di luminogta di 1:20, probabilmente dovuta ad effetto prospettico e Smmetria
sferica. La distanza é controversa 200 (1300-1500) al. La formazione ddla nebulosa risde a circa

4.000 anni fa; I’ espulsione dell’involucro acirca 20.000 anni fa. Nelle fotografie a colori § puo notare che
verso il centro dominail colore verde - azzurro, mentre dl'esterno il rosso. || motivo di tale colorazione va
ricercata nell'eccitazione de differenti atomi codtituenti il guscio di gas in espansone. Vicino dla sdla
centrale il colore & determinato ddl'emissione di radiazione dovuta dl’Hell (blu a 4686A, He una volta
ionizzato) e Olll (verde a5007 A, O due volte ionizzato), mentre nelle parti piu esterne € dovuto dlariga
H-afa ddl’idrogeno (rosso a 6563 A) e dl’ NIl (rosso a 6583 A, N una voltaionizzato). Cio € dovuto a

fatto che la radiazione energetica proveniente ddla stella viene progressivamente assorbita dagli atomi della
nebulosa. Néle zone interne vengono assorbiti quel fotoni energetici capaci di strappare due dettroni

al’atomo di ossgeno mentre nelle zone pit esterne sopravvivono solo fotoni meno energetici che riescono
adrappare un solo eettrone dal’ atomo di azoto e aionizzare |’ idrogeno.

M27

(Neb. Dumb-Bel o Manubrio)
Con un tdescopio da 10 cm S intuiscono due zone luminose, che diventano piu diginte in un 20 cm
assumendo una forma complessva a clessdralmanubrio. Fu scoperta da Messer nd 1764. Viene
solitamente chiamata "Dumb-Bédl" (manubrio) per il caratteristico aspetto che assume dl'osservazione
visude. E' stata misurata un'espansione pari a 25 knvs, corrispondente ad 1 secondo d'arco per secolo.
Da questi dati 9 stima che la nascita della nebulosa risdga a circa 48.000 anni fa, oltre due volte I'eta
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media di una nebulosa planetaria (presupponendo che il gas in espansione non Sa stato ostacolato da nubi

di materia interstellare). Al centro ddlla nebulosa vi € la stdlla progenitrice, di magnitudine apparente 14,

attenuata ddlla luminosita ddl’ involucro gassoso. Molto probabilmente la stellina in questione € una binaria
con una compagna giala, di magnitudine gpparente 17 e separazione frale componenti di circa6.5".

M42

(Neb. di Orione)
E lapiu bela nebulosa ad emissione e ariflessone vishile nel cido borede. E' un oggetto che con cieo
limpido diventa affascinante anche con diametri di soli 10 cm. Aumentando il diametro cai 20 a 40 cm
cresce progressivamente la vishilita del ddlicati chiaroscuri delle sue Strutture gassose e lavisione d indeme
e veramente spettacolare. La nebulosita ha un colore generde verde-tenue, che diventa bianco azzurro
nella zona dd trapezio. Le regioni vishili per riflessone sono codituite da idrogeno neutro (HI, il gas
rappresenta il 99% della massa ddle nubi) e polveri (che operano una efficace diffusione, diffondendo
maggiormente la radiazione blu ripetto a quellarossa). L' HI e rilevabile soltanto tramite osservazioni radio
dla lunghezza d'onda di 21 cm. Le regioni ad emissone sono codtituite da idrogeno ionizzato (HII)
dal’ emissone ultravioletta (fotoionizzazione che avviene a lunghezze d onda inferiori a 912A) di sdle ad
elevatatemperatura. Gli eettroni ei protoni in cui vengono scomposti gli atomi di idrogeno, ricombinandos
rigoettivamente con dtri nuclei o dettroni emettono fotoni che rendono luminoso il gas (fenomeno ddla
fluorescenza). La luce verdagtra visibile nelle osservazioni d telescopio € dovuta ala particolare sengbilita
dell’ occhio dla radiazione emessa da una coppia di righe in emissone ddll’ ossigeno doppiamente ionizzato
(Olll, 495.9 e 500.7 nm). Lariga H-dfain emissone ddl’idrogeno e quela che conferisce dle nebulose il
loro caratterigtico colore rosso vishile in fotografia
Le selle eccitatrici (tipo O-B, 40.000-30.000 °K) sono date individuate nell’ ammasso aperto di cui fa
parteil Trapezio, composto da4 stelle di sequenza principde di grande luminosita, immerse nd cuore ddlla
nebulosa (in un raggio di 5 ¢ sono circa 300 ddle piu luminose ddla magnitudine 17). L’eta
dell’ammasso, uno dei piul giovani fraquelli conosciuti, con numerose stelle in formazione, € gimatain pochi
milioni di anni (eta che giudtificala presenza di gelle di tipo O e B ancorain sequenza principae). Le stelle
del Trapezio s trovano ndlaregione pitl densa di tutta la nebulosa (regione visibile a telescopio); infatti nel
raggio di 15 al. 9 contano circa 300 protostelle, di cui molte con relativi dischi di materia opaca (proplyd o
protoplanetary disk) che, durante lafase di contrazione gravitazionale, emettono ndl’infrarosso. Sono sate
osservate numerose variabili del tipo T Tauri e aflare, con eta di 100.000 - 1.000.000 di anni, identificate
come adri ancora circondai dala nebulogta inizide e in fase di contrazione. Le ddle principdi
ddl’ammasso di cui fa parte il Trapezio sono regponsabili di nuova formazione sdlare. L’ingeme de venti
sdlari spazza le regioni circodanti formando archi e inviluppi, favorendo la formazione di nuovi
addensamenti di gas che, raggiunta una certa dendita critica, inizieranno a contrard sotto la spinta
gravitazionde (il collasso di una nube che genera una gella di tipo solare impiega circa un milione di anni,
mentre occorrono dtri centomila anni per | accensione ddlle reazioni nucleari).
All'interno ddlla nebulosa di Orione, oltre d trgpezio, sono presenti atri sai piccoli anmass di diametro
inferiore a 2 parsec, contenenti da 50 a 500 stelle.
La parte vishile ddla nebulosa € una frazione di una nube molecolare (le molecole piu abbondanti sono
H,, CO, H,O, CO,) etesaintorno e dietro dl’ areavishile, dove le dendta variano da quache centinaio
a quache migliaio di aomi per ot (la densita ddl gas interstellare ha un vaore tipico che nel bracci a
sirde édi 0,1-1 atomo per cnt, e aumenta fino a 50-300 volte ed oltre nelle nebulose, con un rapporto di
3 pati di H -10 atomi di H ed 1 di He). Pose a grande campo e lunga esposizione hanno evidenziato un
vasto complesso nebuloso a forma di semicerchio chiamato "Andlo di Barnard’ che ingloba ques
totalmente |a cogtellazione di Orione.
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M20

(Neb. Trifida)

Una proficua osservazione di questo oggetto, che dle nostre latitudini rimane basso sull’ orizzonte, richiede
ciei molto limpidi. Con un 10 cm gppare come una macchia piuttosto diffusa. Utilizzando diametri maggiori
di 20 cm, abbinati con filtri UHC, 9 possono osservare le zone oscure che attraversano la nebulosa e la
visone d’ ingeme diviene molto piacevole. E' un ottimo esempio di combinazione tra nebulosa ad emissone
(parte centrae trilobata rossa visbile nelle fotografie) e a riflessone (corona azzurra a nord e intorno ala
parte centrae). 1| nome Trifida deriva dal'aspetto a tre fdde della nebulosa, ben vishile in fotografia,
generate dal'assorbimento della luce stellare da parte delle polveri nebulari. Nel cuore di M 20 c'e un
piccolo ammasso gperto, con ea di circa 7 milioni di anni. Al suo interno domina una gela luminosa
chiamata HD 164492 (multipla, M -5.7), che eccitando il gas della nebulosa (idrogeno) 1o rende luminoso
per fluorescenza. Poiché le gdle ddl'ammasso centrde non sono estremamente cade, la radiazione
responsabile dell'eccitazione dd gas viene rapidamente assorbita dalo stesso. Percio dl’esterno ddla
nebulosa e vishile la componente in riflessione, causata ddle polveri nebulari, che assume un bel colore
azzurro.

M8

(Neb. Laguna)

Oggetto molto pit esteso di M20, per la cui osservazione valgono le stesse considerazioni fatte per M20.
E' una nebulosa diffusa, sede di un'intensa formazione sellare, che s staglia su uno sfondo gellare trai piu
belli della Via Lattea. Al suo interno S trova il giovane ammasso aperto NGC 6530 composto da una
ventina di gelle sparse in un diametro gpparente di 10'. La sua eta e di circa 2 milioni di anni e d suo
interno sono  presenti protostelle nella fase di variabile T-Tauri. La radiazione ultravioletta prodotta dalle
gelle ddl’ammasso (indeme probabilmente a qudla di astri esterni ad esso) eccita il gas ddla nebulosa
(idrogeno). Le irregolarita (aree scure) della nebulosa, ben vishili in fotografia, sono dovute a nubi di

polvere che assorbono la luce dellare. Le formazioni rotondeggianti, denominate globuli di Bok,
potrebbero rappresentare, in divers cad, nubi di gas e polveri in lenta contrazione, avviae atrasformars in
nuovi adtri (il destino finde di queste formazioni - collasso o0 progressiva dispersione - dipende ddla loro
densita ed estensione e ddl’interazione con I’ ambiente circostante). La polvere € messa in evidenza anche
dalle zone scure che solcano il luminoso gas nebulare. 11 nome Laguna deriva dall'aspetto striato ddl gas
della nebulosa, generato dala ionizzazione e ddla "spintd’ che la radiazione produce sulla materia, che
ricorda quello di uno stagno in cui € stato lanciato un sasso. All'interno della Laguna é stata individuata una
sdla, trale pit giovani conosciute (Herschel 36), con un' eta stimata di circa 10.000 anni.
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TABELLA GALASS E

NOME M31 M 33 M51 NGC 5195
NGC 224 NGC 598 NGC 5194
AR 00h42,7m |1h33.9m |13h29,9m | 13h29,9m
DEC +41°16’ 30°39 47°12 47°12
COST And Tri CVn CVn
TIPO D c c P
AMMASSO Locae Locae Coma Coma-Scultore
Scultore
DIM. (primi) 178x63 62x39 11x7,8 5,4x4,3
RAPP. d/D 0,32 0,62 0,52 0,74
INCLIN. 21° 60°
VEL. RADIALE| -59 +2 565 658
(Km/s)
MAG. VIS INT. |347 571 8,38 9,63
MAG. ASS. (Mv) | -20.67 (-20.3) | -18,31 -20,75 -19,32
BRILLANZA 13,6 14,2 12,6 13,1
SUPERFICIALE
(1) LUM. 30.000 3.300 30.900 8.300
(Solex10°)
(20 MASSA HI |4.200 1.250 2.900
(Solex10°)
(©)] MASSA | 230 (400) 125 60-160
TOTALE
(miliardi di Soli )
NUM. STELLE| 300
(miliardi)
3)/(1) 8,22 3,88
2/(3) 0,018 0,099
DIST. (Mpc-al.) |0,7-2.280.000 | 0,7-2.280.000 | 6,6- 6,8-22.168.000
21.516.000
31,8- 103.700| 10,8-35.000 | 26,5-86.000 | 16-52.000
DIAM.(Kpc-al.) | (110.000-
120.000)
MODULO 24 23,68 29,43 29,84
DIST. (M-m)
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Descrizione oggetti

M31

(Galassa di Andromeda)
Questo oggetto, esteso per circa 2.5°, e adatto per I'osservazione con binocoli 15 o 20 x 80, che
consentono una visone d'insgeme. Con telescopi di ameno 20 cm S iniziano gppena ad intravedere due
srette bande di polveri che diventano piul evidenti con I’aumentare ddl diametro.
E' lagdassapiu luminosavishile nel’ emisfero borede e laprincipale de Gruppo Locae, codtituito da una
trentina di membri, spars per circa 5 milioni di al. (1500 Kpc), tra cui ricordiamo: M33 del Triangolo, le
nubi di Magdlano e naturdmente la nostra Galassa. Il rigonfiamento centrale (bulge) di M31 misura
12.000 al. ed é ricco di stelle vecchie (popolazione I1) frammiste a gas e polveri; ne bracci di spirde
prevagono invece le sdle giovani (popolazione) tra cui supergiganti dei primi gruppi Spettrdi. | periodi di
rotazione delle varie regioni variano da 90-200 milioni di anni. W. Baade, sudiando questa gdassia ndl
1944, daboro la fondamentale teoria sulle popolazioni stdlari. Purtroppo, questa gdassa hail suo piano
equaoride indinato di 21° rigpetto dla nodra linea di vigta, cio limita la possbilita di sudiare la sua
complessa struttura a spirde, classficata come Sbc, e composta da ben 7 bracci. La galassa sarebbe
circolare, ma anche meno luminosa, se fosse disposta perpendicolarmente ala nostra visude. Lungo |
bracci a spirde sono date individuate circa 690 regioni HIl (come ad es. M42 ndla nostra galassia),
nell’aone 170 ammass globulari (una decina fra le mag. 14-15). Fraquesti, G1 (Mayall 11, ubicato 2.5° a
sud-ovest rispetto d centro gdattico) el pit luminoso (mag. 13.7) di qudli appartenenti a Gruppo Locae.
Nelle spirdi di  sud-ovest € possibile vedere NGC 206, un'associazione sdlare (27 di estensione,
equivaenti a 2900x1400 al.) composta da dmeno un migliaio di selle, I’ equivaente di M24 nd Sagittario.
M31 possede acune gaasse satdliti principali, tra cui M32-NGC 221 (la piu vicinaa M31, di tipo E2,
mag. 8.2, dimensioni 7.6'x5.8", diametro 8000 al., luminosita equivaente a 200 milioni di soli) e M110 0
NGC 205 (tipo E6, mag.8, dim. 17.4'x9.8', diametro 10.000 al., luminosita equivaente a 270 milioni di
soli), vighili indeme dla principae. La coppia piu distante e formata da NGC 147 e NGC 185. La
presenza di queste galassie sembra aver indlinato il piano equatoriae (cioé il piano su cui S trovano i bracc
di spirde) dela gdassa madre. Nella zona centrde del nucleo gdatico, inunareadi 3” (35 al.) s trovano
concentrate oltre 160 milioni di stelle, separate da poche decine di u.a In corrispondenza del nucleo
gaattico sono Sate evidenziate, utilizzando il telescopio spaziae Hubble, due regioni puntiformi di diversa
luminosita distanti 0.5”, corrispondenti a5 al. (1992, T. Laurer e S. Faber). Attuamente S e propens a
pensare che la sruttura pit luminosa Sa codtituita da un buco nero supermassiccio (con masse milioni di
volte superiori aquele dd Sole) el’dtradd nucleo di una piccola gdassaingoiatd' in tempi remoti. Oltre
dle numerose cefeidi sono state scoperte circa 300 novae con luminosita, a massimo, estesa fra le mag.
15-19. Fu osservata un’ unica supernova, la SN 1885, che raggiunse lamag. 5.7 e M -18.6 (luminosita 1.6
miliardi di volte quellasolare).

M33

(Galassa dd Triangolo)
Questa galassia, avendo una bassa brillanza superficide, risulta poveradi dettagli. Con strumenti di dmeno
25 cm e cidi molto limpidi, iniziano ad essere vishili dcuni noduli brillanti (regioni HII) e nebulosta In
condizioni favorevoli € possibile osservare una debole condensazione centrale atraversata da una larga S
formata dai due bracci di spirde. Qudlo nord risulta piu uniforme, quello sud presenta un paio di noduli
brillanti. All’interno del braccio nord € visbile NGC 604, la pit luminosa delle 360 regioni HII conosciute,
che ha un’estensone di 1000 al. e ospita d suo interno un ammasso gperto di giovani e cadissme gelle.
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Fotograficamente M33 appare piu blu rispetto ad dtre gdasse smili, in quanto presenta un cospicuo
numero di adri di classe settrade B. Anche i suoi numeros ammeass globulari presentano un eccesso di
luce blu. Néella zona centrae coesistono sa gelle rosse che adtri blu piu cddi. Questa gdassia ha una
marcata aammetria N-S, probabilmente dovuta dla posizione decentrata del bulge. Tde asmmetria viene
riscontrata anche nel maggiore ato di eccitazione ddle regioni HIl ddl’ area nord, probabilmente dovuta
ad una maggiore densita delle stesse.

Nella zona centrale sono dtate rilevate acune strutture filamentose (pit concentrate verso i bracci a spirae)
probabilmente generate da onde d ' urto di supernovae. In dcuni cas esse assumono forme circolari, con
dimensoni di 500-1000 al., andogamente a strutture presenti nella nostra gllassa come il famoso Andlo
di Barnard, che s estende ad arco su buona parte della costellazione di Orione.

Frale variabili individuate in questa gdassaricordiamo 5 selle novae (frail 1960 eil 1972) e dcune
cefeidi.

M51 e NGC 5195

Oggetto la cu osservazione richiede ottime condizioni di trasparenza. Sono necessarie gperture di dmeno
20 cm per ossarvare il ponte di connessione fra le due galassie e strumenti di maggiore apertura per
digtinguere chiaramente le spirdi. Con diametri superiori a 40 cm I’ osservazione diventa notevole per la
definizione de bracci e ddl ponte di connessione.

Sono date rilevate 616 regioni di idrogeno ionizzato, di cui 480 disseminate lungo i bracci di spirae.

La compagna di M51 & una gdassa irregolare (probabilmente prima ddl'interazione marede era una
gaassa a spirde) meno massiccia della principde (30 miliardi di masse solari). E9ono incertezze i

vaori tabulati. L'indeme dista da noi gppena 20 milioni di anni luce (anche in questo caso vi sono pareri
discordanti in merito) e la piu vicina delle due € proprio la gdassa principde (NGC 5194). Stando dle
smulazioni numeriche tra circa 100 milioni di anni questa coppia sara completamente divisa. Alla fine di

quedta interazione (probabilmente iniziata quache milione di anni fa) la spirde non subira grosse modifiche
(a parte una gia vishile deformazione elissoidde ddla druttura e la brusca interruzione del braccio piu

esterno) mentre, molto probabilmente, la gdassa irregolare sviluppera una druttura a spirde barrata. Le
braccia di spirde non partono da centro (come accade per esempio nd caso di M 100), bens
tangenzid mente ala tondeggiante e luminosa zona centrde. Recenti osservazioni effettuate con il telescopio
Hubble nd centro di M 51, hanno messo in evidenza il disco di accrescimento di un grande buco nero, il

cui diametro dovrebbe essere di circa 300 anni luce.

59



GLOSSARIO GENERALE TABELLE

Blue-straggler (stelle vagabonde)

Queste gelle 5 trovano sul prolungamento della sequenza principale d di sopradd Turn-Off (vedere voci

di glossario “Diagramma HR” e “Nebulosa Planetaria..”) (che negli anmass globulari S trova mediamente
intorno dle 0.7 - 0.8 masse solari), dove teoricamente non dovrebbero esistere stelle perché gia tutte
evolute nello stadio successvo di gigante rossa. Per spiegare il “ringiovanimento” di queste sedle, che
gppaono piu luminose e blu di quanto previsto dala teoria, sono Sati propogti dcuni moddli. In dcuni

ammass aperti sono Stati misurati forti campi magnetici che s pensa possano essere in grado di rimescolare
gli grati stellari portando H dalle regioni esterne verso il nucleo, prolungando cosi la permanenza ddle gelle
sulla sequenza principale. Per operare tale rimescolamento S stima che i campi magnetici debbano essere
ameno 100.000 volte superiori a quello terrestre, che € di circa 0.3 gauss (quello generde dd Sole e di

crca 1 gauss). Un'dtra ipotes dtribuisce I'essenza dele b.s. d surriscadamento provocato
dal’irraggiamento di una pulsar super-veloce (periodo di rotazione di pochi millesmi di secondo), facente
parte di un Sstema binario, sulla secondaria. S ritiene che le b.s. presenti nelle regioni centrdi del globulari

g formino prevaentemente per collisone fra stelle sngole, mentre quelle che s trovano nelle regioni esterne
dano il risultato dd trasferimento di massa fra binarie a contatto o ddla fusone di sstemi binari. Le
diganze stellari medie riscontrate negli ammass globulari, congderando un diametro dell’ ordine di 100 al.,
sono variabili fra0.5 e 2 al.; ne dintorni del Sole tale concentrazione € dmeno 10 volte minore e ladensgita
gdlare in un determinato volume é 1000 volte inferiore. Naturamente la densta cresce notevolmente
gpostandos verso il centro degli anmass.

Brillanza Superficiale
Esprime la magnitudine integrata media di un primo d' arco quadrato ddll’ oggetto. Gli oggetti piu brillanti
hanno unam.i. intorno a 12.5, quelli piu deboli, ancora osservahili d telescopio, arrivano d vaore di 14.5 -
15.

Cefeidi

Le caratteristiche generdi di queste stelle sono le variazioni regolari di magnitudine comprese fra 0.1-2 e
periodi varigbili tra una frazione e un centinaio di giorni. Vi sono tre fondamentdi tipi di Cefedi: le delta
Cep (Cefeidi classiche), le W Vir ele RR Lyrae. Le Cefeidi classiche sono ddle giganti di
popolazione | (stelle piuttosto giovani), mentre le W Vir sono di popolazione Il (Selle pit evolute; laloro
digtribuzione ndlla gdassa é piuttosto sferica). Queste ultime sono dungue stdle pit vecchie delle Cefeldi

classiche e per questo sono meno massicee; per tale motivo, a parita di periodo, le W Vir sono piu deboli

di due magnitudini rioetto ale Cefeldi classiche. La luminosita media ddle Cefeidi oscillatrale 1.000 ele
35.000 volte qudla dd Sole (mag -2.5/-6.5), pertanto sono veri fari cosmici. Nel 1913 I'astronoma
Enrihetta Leavitt ebbe I'incarico di studiare delle immagini fotografiche delle Nubi di Magdlano, ottenute
dal telescopio peruviano di Arequipa. Misurd accuratamente la magnitudine apparente media e il periodo
delle numerose Cefeidi trovate. Partendo ddla congtatazione che le Cefeidi delle nubi di Magdlano s

trovano circa dla stessa distanza, scopri che tanto pit la magnitudine aumentava, tanto piu aumentava il

periodo. La Leavitt riferi i suoi risultati d grande astronomo Harlow Shapley, ed inseme svilupparono la
legge periodo - luminogta (P-L). Ci vollero molti anni di studio per poter definire il punto zero dele
60



Cefeidi, cioe poter cdibrare le magnitudini assolute delle Cefeidi campione in base d periodo. Una volta
individuato il punto zero, la relazione periodo-luminosita s trasformain unalegge che permette, conosciuto
il periodo, di ricavare la magnitudine assoluta della Cefeide e dunque la sua disanza. Con il passare dd
tempo la relazione P-L & stata modificata e corretta in seguito a differenziazioni scoperte, come gia
ricordato, dl'interno ddla famiglia ddle Cefeidi, nonché per le variazioni di metdlicita (cioé I'entita degli
dementi piu pesanti ddl'He) delle gelle. Attudmente sono state daborate relazioni che contemplano i
suddetti parametri e dungue tendono amigliorare la precisone di queste stelle come indicatori di distanza.
Le RR Lyrae sono la dasse di variabili pit numerosa, infatti se ne conoscono acune migliaa. Sono
presenti numerose negli ammass globulari (vengono anche chiamate variabili dammasso) e ndl'done
galatico. Sono gelle di popolazione 1, di piccola massa e con periodo di variazione inferiore d giorno.
Grazie dla loro bassa dispersone in magnitudine intorno ad un vaore medio, indipendentemente dd
periodo di variazione, sono importantissmi indicatori di distanza La loro luminosta é tipicamente 30 - 50
volte superiore aquelladd Sole. LaMv media delle RR Lyrae di ammasso e ugude a 0.5 - 1, crescente
con |'aumentare del grado di metdlicita La dispersione, in ciascun anmasso, € intorno a 2 o 3 decimi di
magnitudine.

Con le cefeidi piu luminose e l'ausilio de piu potenti telescopi € possibile misurare distanze ddll'ordine delle
decine di milioni di anni luce. Con il telescopio spazide Hubble sono state sudiate, ad es,, dcune cefeldi
appartenenti dla gaassaM 100, distante 55 milioni di al. (16.8 mpc - megaparsec-).

Ciclo P-P e CNO, cenni di nucleosintes nelle fas avanzate (fino al gruppo del Fe-Ni)

| process principdi che consentono la fusione dell’H in He vengono denominati catena p-p (protone-
protone) e ciclo CNO. Il primo processo richiede soltanto la presenza di protoni ed € stato quindi I’ unico
a funzionare nelle stelle di prima generazione composte da H ed He. Attraverso questo processo, che s

innesca con temperature di 10-15x10° °K, dallanucleosintes di 4 protoni o nudei di H S ottiene un nudleo
di “He (composto da 2 protoni e 2 neutroni).

Per ottenere la fusione di due particelle cariche dello stesso segno, ad es. 2 protoni, € necessario che la
loro energia cinetica Sa sufficiente per superare la repulsione dettrogtatica. Una volta superato il punto di

equilibrio fra le forze eettromagnetiche e nucleari prevae I’ azione atrattiva, molto intensa, di quest’ ultime
(10 volte superiore a quella gravitazionde e che s esercita a distanze di 10™ cm, ddll’ ordine del raggio
de nucleo aomico), che consente la fusone ddle due paticele nd nucleo sviluppando un'energia
complessvamaggiore di quella spesa per vincere la barriera coulombiana

L’ energia cinetica ddle particelle rimane sempre inferiore dla barriera di potenzide da superare, tuttaviala
meccanica quantistica dimostra che esiste una possibilita finita, anche se piccola, che avwenga la fusone
(effetto tunnd).

Parleremo brevemente della prima delle reazioni p-p (che avviene piu facilmente se esste ancora poco
“He).

Nella prima fase di questa reszione due protoni 0 atomi di H ionizzaio s fondono formando deuterio °D
(I'isotopo pesante ddl’H, composto da un protone e da un neutrone) con I’emissone di un dettrone
positivo (€7), di un neutrino (n) e di 1.2 Mev sotto formadi raggi gamma. Questareazione & lapiti lenta e
giudtificai lunghi tempi di permanenzadi unasteladi tipo solare sulla sequenza principale. 1l 2D regisce con
un atro protone dando origine ad *He e a 5.5 Mev sotto forma di raggi gamma. Le prime due reszioni
dovranno avvenire per 2 volte affinché due *He s fondano per produrre un nucleo di “He (particdlaafa), 2
protoni (vengono complessivamente utilizzati 4 protoni) e ulteriori 12.9 Mev. In questo processo vengono
emess anche 2 neutrini che tragportano circa 0.5 Mev. La massa complessiva dd nucleo di “He (6.64595
x 10% kg) & inferiore di circa 7/1000 (differenza chiamata difetto di massa) rispetto a quela che s
dovrebbe ottenere sommando le masse del 2 protoni e del 2 neutroni che lo compongono: 2 x 1.67243 x
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10% + 2 x 1.67476 x 10%’ = 6.69438 x 10" kg [Rom85]. La produzione complessivadi energia per ogni

nucleo di *He ottenuto equivale a circa 27 Mev (indusal’ energia tragportata dai newttrini - la produzione di

energia e di circa 26.7 Mev, indus i 2 neutrini -0.5 Mev- [Pe85]. La differenza viene cacolaa fra 4
protoni e la produzione complessiva e di 25 Mev [Ro85]) ed e ricavabile utilizzando la nota relazione E =
m x ¢ dove m rappresenta la massa annichilata (0.04843 x 10** kg) e c la velodita della luce
(2.99792458 x 10" cms™). Per ogni grammo di H trasformato in *He, 7 milligrammi di materia (0.0071) §

trasformano in 6.3 x 10* erg di energia, equivaenti a 175.000 Kwh (1 kwh = 3600 kw), a 18.000 mc di

metano o 15.000 kg di gasolio. Conosciuta la luminosita del Sole, 3.8 x 10 erg/sec, e la sua massa =
1.991 x 10* g e consderando che le reazioni di fusone nucdleare di H in He avwengono nel nudeo,

approssmativamente per una massa equivdente ad 1/10 di quela totale, possamo cacolare una
produzione complessiva di energia E = 0.007 x 1.99 x 10%/10 x 2.998 x 10" = 1.2 x 10°! erg e una
permanenza sulla sequenza principae di 1.2 x 10°%/(3.8 x 10*) = 3.3 x 10"" sec @10.4 miliardi di anni. La
massa che viene amnichilata in un secondo per ottenere la luminosta solare € ugude a 3.8 X
10%/(2.998x10")? = 4.2 x 10* g = 4.2 x 10° t. Da questo valore s ricava che 4.2 x 10°%0.007 = 6x10°
tonndlate di H diventano He ogni secondo (lo stesso vaore S ricava dividendo la luminosita solare per
| energia prodotta da un grammo di H trasformato in He: 3.8 x 10%/6.3 x 10'®= 6 x 10" g). In un milione
di anni viene trasformata energia equivaente a 1/(15 x 10°) masse solari, in 5 x 10° anni & data trasformata
1/3.000 della sua massa.

Nd ciclo p-p la velocita di produzione di energia € proporzionde ala quarta potenza della temperatura
(T

Il ciclo CNO (ciclo carbonio-azoto) codtituisce un'dtro tipo di reszione nucleare che utilizza come
catdizzatore il *“C e 4 aomi di H restituendo come prodotto finde un nudeo di “He e uno di *“C, ches

ritrova ricodtituito dla fine ddl cidlo. Gli atomi intermedi prodotti ed utilizzati dal cicdlo sono I'*N, il **C,
"N, I'*®0 eI *>N. Lareazione pitl lenta & la seguente : N+ H ® 0, percid s haun accumulo di N a
discapito dd C. La produzione complessiva di energia equivae a circa 25 Mev a cui vanno sommati 1,7
Mev trasportati da 2 neutrini.

Il ciclo dd carbonio diventa pitl efficiente rispetto d p-p per temperature superiori acirca 15 x 10° °K
(fino atde temperaturai due cicli S equivalgono), mentre avaori inferiori prevadeil p-p. Lasuaveocitadi

produzione di energia & proporzionae ala diciottes ma potenza della temperatura (T9).

Tde ciclo prevde nelle zone centrdi delle stelle posizionate nella parte dta ddla sequenza principae,

mentre lareazione p-p e favorita ndle stelle di bassa sequenza (class F-M [Ro85)).

Ricordiamo che il Sole produce 3.8 x 10°%/(1.99 x 10*) @2 erg g' s*, mavi sono stele di sequenza
principde 20 volte piu massicce e 10.000 volte pit luminose (tipo GB) che hanno una produzione
energetica pari a 1000 erg g* s*, mentre ve ne sono altre, di 0.1 masse solari, 10.000 volte meno luminose
(nane rosse) che hanno una produzione di energiadi 0.002 erg g* s* [Ha85]. Questo fatto s ricollegacon
la relazione massa-luminosta (M-L, vedere voce di glossario “diagrammaH-R...”) e con il tempo vitadelle
dele molto piti breve nelle prime (10°-10° anni) ed estremamente lungo per le seconde (superiore a 10
anni). Questo avviene perché le temperature centrdi di una stella aumentano con I’ aumentare dellamassa, e
la trasformazione di H in He S intendfica molto rgpidamente con la temperatura (ad raddoppiare della
temperaturala produzione di He aumenta di un fattore 3x10" [Ri95].

Ricordiamo che i neutrini liberati da centro di una stella la attraversano praticamente indisturbati, mentre
I'energia liberata sotto forma di fotoni gamma (g) e di e+ contribuisce a raggiungere I’equilibrio
termodinamico centrae. Raggiunto questo equilibrio i fotoni 9 degradano progressvamente avanzando

verso I'esterno in migliaia, milioni di anni determinando la temperatura superficide che, da temperature
centrdi dell’ordine dei milioni di gradi, S riduce dle migliaadi gradi ddlafotosfera. | compless cacoli che
legano fra loro raggio, luminosita, massa, abbondanze relative dell’H, ddl’ He' e degli dementi piti pesanti,
che consentono di risdire dla digribuzione ddle temperature e dendta sdlari, dla deduzione ded
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diagramma M-L e dd diagramma H-R, sono consentiti dal’ utilizzo dei moderni eaboratori eettronici dove
vengono introdotte le necessarie equazioni opportunamente semplificate.

Le successive reazioni di fusione ddl’ “He in **C (che avviene a 200 x 10° °K e produce 7.3 MeV, 2
neutrini exclus) e per stelle piu massicce del Sole (dmeno 58 masse solari) anche in O, sono poco
esotermiche ma rapide e molto sengbili ad un aumento dela temperatura. La fusone ddl’ “Hein **C
sviluppa un’ energia circa proporzionde dla trentesma potenza della temperatura.

Per stelle con massa superiore a 5-8 volte qudlasolare, a raggiungimento di temperature di 600 x 10° °K,
s innescano le reazioni nudeari di fusone dd “Cin ®Ne e ®Na e di questi utimi in **Mg. Dopo il

bruciamento ddl C il nudeo & formato prevaentemente di Mg e ®Ne. Nelle reazioni successve il Ne
tende a fotodisintegrarsi per | azione di fotoni ad dta energiae I' *°0 § trasforma prevaentementein Mg e
Si. In queste reazioni I’azione dei fotoni ad dta energia tende a dissociare gli dementi formati e il 23,
particolarmente stabile, tende a divenire I'demento piu abbondante. La fusone diretta di nuclel di S
richiederebbe una T > 4x10° °K, impedita dall’ azione dissociativa de fotoni ad ataenergia, che quindi non
consentono ulteriori fusioni nucleari dopo quelle ddl’ O. Le ultime reazioni termonucleari  a partire da 23,
Mg e ®Ne, avwengono atraverso catture di nuclei di “He (paticdle afa), protoni e neutroni, e
producono adcuni degli eementi piu pesanti fino a Fe e d Ni (peso aomico 50-60). Ess sono doteti

dell’energia di legame, liberata nelle reazioni nucleari, piu dta dela tavola periodica e la produzione di

eementi piu pesanti dd Fe richiede gpporto di energia ( reazione endotermica) causando una contrazione
del nucleo stellare che potra essere arrestata soltanto dalle forze nucleari ( [Bu89], vedere bibliografia e
voce di glossario: Pulsar o stelladi neutroni, Supernovae di tipo 11)
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Corpo nero, radiazione di c.n., radiazione di cavita

FLUSSO RELATTVO
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Curvedi planck a diverse temperature rappresentative dell’emissione di corpo nero. Sulle ascisse vengono indicate lel

dello spettro elettromagnetico da 0.1 nm (1 mo 1 mm = 0.001 mm = 1000 A), fino ad 1 metro. Sulle ordinate compare il

flusso relativo. L’ emissione per una data temperatura cresce partendo da | =0, conI’aumentaredi | arrivaad un max (1
legge di Wien) e quindi decresce. A temperature piu elevate aumenta I’emissione atuttelel eil picco si spostaverso |

pit corte (I legge di Wien - legge dello spostamento-). Quando in ordinata compare I’ energia emessa per una data coppia
di | eT, I"arearacchiusa daunacurvae dall’asse delle | rappresentaunamisuradell’irraggiamento totale emesso in tutte
le direzioni per unitadi superficie e unitadi tempo (R=s x T)".

64



Iniziamo descrivendo un solido ideale denominato cavita radiante che possede la proprieta di essere
completamente isolato termicamente dall’ ambiente esterno. All’interno di tale cavita una volta raggiunto
I equilibrio termico frale pareti e o gpazio interno pieno di radiazione (radiazione di cavita) qualungque Sala
sodtanza condderata, |'emissione € funzione soltanto della lunghezza d'onda | e della temperatura T,
secondo una relazione che indicheremo genericamente con B(l ,T) (funzione di Planck).

Quanto sopra enunciato fu ricavato dallo studio di cavita redi, portate ad una determinata temperatura,

codtituite ad es. da tungsteno, tantalio, molibdeno, sulle qudi furono praticati dei piccoli fori (per non

dterare in modo apprezzabile la condizione di equilibrio). La radianza misurata ndl foro risulto identica per

tutte le sostanze, mentre le radianze delle superfici esterne risultarono sempre inferiori a quest’ultima e

differenti fra loro (in questo caso le pareti delle cavita non furono isolate termicamente ddl’ ambiente

ederno ma, con lo steso risultato, mantenute dla medesma T). Le relazioni fondamentdi trovate
perimentalmente furono le seguenti:

B || rapporto frail coefficiente di emissone o potere emissivo di un corpo (energia raggiante emessa per
cnt sec a determinate | e T) in equilibrio termico e il suo coefficiente di assorbimento & costante per
quasas soganza e viene espresso ddla relazione di Kirchhoff e(l )/k(l ) = B(I ,T) ovwero e(l ) =
k(l') x B(I ,T), dove k & sempre minore di 1 e di conseguenza €l ) € sempre minore di B(I ,T). La
costanza del rapporto €(l )/k(l ) in condizioni di equilibrio termodinamico evidenzia per i 2 coefficient
una stessa dipendenza da | ; da questa relazione s deduce la proprieta di un gas di assorbire le stesse
lunghezze d’ onda che emetterebbe se fosse riscaddato (vedere leggi di Kirchoff d paragrafo rdativo agli
spettri gellari). Ddlareazione di Kirchhoff g ricava che un corpo idedle in equilibrio termico (materide
di cui, ad es, puo essere codituita la superficie interna ddlla cavita radiante), chiamato corpo nero
(perché tde s presenta a basse temperature), capace di assorbire completamente quasias radiazione
(k=1) € un radiatore perfetto (il platino incandescente S comporta quas esattamente come un corpo
nero). Per la radiazione di corpo nero la relazione sopracitata s riduce a e(l ) = B(l ,T), che
rappresentail massmo potere o coefficiente emissvo consentito per una determinatacoppiadi | eT.

W La radianza di cavita 0 potere emissivo varia con la temperatura secondo la legge di Stefan-
Boltzmann cice R =s x T*dove s & la costante di StefanBoltzmann = 5.6992 x 10° erg en? °K™
sec’t. Facendo riferimento dla figura, quando in ordinata compaiono le energie emesse dle singole
lunghezze d’ onda per sec da un cn? di superficie emittente, il ssgmento compreso fralacurvae |’ asse
delle | rappresenta I'energia emessa per quelle particolari T e | (funzione B(l ,T) di Planck).
Integrando la funzione di Planck per tuttele | da0 a¥ (cioe sommando tutti i segmenti compres frala
curvael'aseddle | da0 a ¥) g ottiene I'area ddlla curva planckiana ovvero |’ espressone del suo
potere emissvo (0 emittanza o irraggiamento bolometrico in tutte le direzioni).

B la lunghezza d'onda a cui avwiene la massma emissione € inversamente proporzionde dla T, cioé
| mXT=c x h/(4.9651 x k) = 0.28978 (I legge di Wien - conosciuta come legge dello spostamento),
dove c & la velocita della luce = 2.99792458 x 10' oms™ nd vuoto, k & la costante di Boltzmann =
1.38046 x 10™ erg grad™ con | epressoincme T in gradi °K;;

B |a massima emissione & proporzionde dla quinta potenza di T (11 legge di Wien), cioéB (I », T)=T°
X €1/0.28978° x1/(/e“¥°%98.1) oppure B (I » T) =g x T°, dovec, =2x p x hx ¢, =hx ¢k, héla
costante di Planck = 6.6252 x 10%” erg s, g = 1.2865 x 10 erg en? °K* sec™

La spiegazione teorica della radiazione di cavita, cioeé da principi dla base ddl’emissone luminosg, fu il

problema pit importante della fisca di fine 800, in quanto la soluzione del problema imponeva un

superamento dellafisca classcae ponevale bas per lo sviluppo ddlafisgca quantistica.

La formula proposta da Wien per quantificare la radiazione di cavita, basata sui concetti della fisca

classica, quasi in accordo con i dati sperimentali, eralaseguente: B(I ,T) d =cyl x /(e%"' Nd dove

C1 € G SoNo conosciute, e = 2.71828 & la base del logaritmi neperiani. Tde formula da vaori con una
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precisione entro I'1% per vaori di | XT<0,3 cm °K di lunghezza d'onda, in pratica per | inferiore d
micron, ed & quindi validane campo ottico e ultravioletto.
Ne 1900 Max Planck modificando semplicemente il denominatore della formula come segue ottenne un
perfetto accordo dei dati: B(l ,T)dl = cyl x 1/(e%" "-1)dl erg s'cm? che esprime laquantita di energia
emessa per unita di superficie ndl’ambito di uno rigretto intervalo di lunghezzad ondadl dla temperatura
assoluta T. Questa relazione consente di ricavare per via teorica le leggi di Stefan-Boltzmann e di Wien
ricavate sperimentalmente.
Partendo da questa formula (prima ricavata per via empirica) e sviluppando in seguito concetti che
rivoluzionarono gli schemi classici, codtrui I'impalcatura teorica che conduce dla B(l ,T). All’epoca
prevaeval’ipotes che il comportamento della luce seguisse la teoria ondulatoria e il comportamento degli
atomi ddla cavita veniva equiparato a quello di minuscoli oscillatori eettromagnetici capaci di emettere
onde luminose di frequenza tanto maggiore quanto piu dta era la loro energia Un oscillatore eccitato,
secondo la meccanica classica, puo vibrare a qualsias ampiezza e quindi emettere quaunque energia, mai
cacoli effettuati con questi presupposti non confermavano appieno i risultati sperimentdi.
Panck stravolse questa concezione introducendo due ipotesi:
un oscillatore puod avere soltanto un’energiadatada E = n x h x n dove n € un numero intero positivo
(chiamato in seguito numero quantico), n € lafrequenza ddl’ oscillatore.
un oscillatore non emette energia con continuita, ma per quanti, quando passa da uno dl’ dtro dei suoi
dati quantizzati di energia. Se n varia di un’unita | energia irradiata dventa dE = h x n; fintanto che
I oscillatore rimane in uno del suoi dati quantici (0 Sati stazionari) non vi € ne emissione ne assorbimento
di energia[Ha-Re82].
L’ esperienza dimostra che durante lo smorzamento delle oscillazioni nel sstemi di grandi dimensioni, ad es,
nel Sstema massa-molla per attrito o nel circuito LC per effetto dellaresstenza e ddlaradiazione, I’ energia
meccanica decresce in modo continuo. Questo avviene perche le energie in gioco sono dte, il numero
quantico n = E/ (h x n) égrandissmo e lavariazione di energia per n che cambiadi un’ unita e piccolissma
edugudea dE/E = (hx n)/ (nxhx n) =1n.
Per concludere questa parentes ricordiamo che sebbene Planck avesse quantizzato le energie degli
ogillatori nelle pareti della cavita, consderava ancora la radiazione di cavita come un onda
eettromagnetica Fu Eingtein, ndla sua andis dell’ effetto fotodettrico (1905), ad avanzare per primo
I'ipotes che |’ energia viaggiasse divisa in pacchetti (chiamati in seguito fotoni), rivelando I'inadeguatezza, in
certe condizioni, della descrizione ondulatoria della luce (ipotes non condivisa da Planck, ma che frutto ad
Eingein il premio Nobe per la fisca nd 1921). Secondo la fisca moderna la natura ddla luce e sa
ondulatoria che corpuscolare a seconda dei fenomeni considerati.
Ritorniamo dla nostra radiazione di cavitae d corpo nero.
Abbiamo trovato che il coefficiente di emissione di un corpo nero idedle € la B(l ,T), mentre per qualsas
dtro corpo tae coefficiente di emissone € inferiore. Per questo motivo la radiazione di cavita viene
chiamata anche radiazione di corpo nero (alcuni autori chiamano la cavita corpo nero e quindi con questa
definizione il corpo nero non puo irraggiare - in quanto isolato termicamente dall’ ambiente esterno - ma
viene definito I'irraggiamento di corpo nero - radiazione di cavita- a suo interno)
Le stelle possono essere paragonate a corpi neri 2. Secondo larelazione di Kirchhoff la temperatura di un
qualsias corpo in equilibrio termico e determinabile conoscendo il potere emissivo (€) e il coefficiente di
assorbimento (k) ad una certa | che, come gia ricordato, hanno un rapporto costante determinato dalla
B(I ,T) di Planck. Ricordiamo che un corpo opaco, solido o liquido con K @1 atuttelel , oppure un gas
ad dta densta o di spessore adeguato per cui K € molto prossimo ad 1 emettono uno spettro continuo,
molto smile aquello dd corpo nero ala stessa temperatura, e cui distribuzioni vengono quindi determinate
ddla formula di Planck (i gas rarefatti incandescenti emmettono soltanto in corrispondenza di certe | -
vedere leggi di Kirchoff nd paragrafo rdaivo agli spettri gelari). Se le amosfere stdlari fossero quindi
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perfettamente opache e percio perfettamente emittenti potrebbero essere studiate con la relazione di
Planck, mail loro coefficiente di assorbimento e variabile con T e | secondo una legge che la teoria ha
consentito di ottenere in modo gpprossmeto. Inaltre lo strato emittente delle atmosfere stellari non € in
equilibrio termico ma le temperature variano a seconda della profondita.

Facendo per0 I'ipotes che, in prima gpprossmazione, il loro irraggiamento possa essere smile a quello di

un corpo nero, € possibile ricavare un vaore delle temperature Sellari. Sela stella fosse un corpo nero tutte
le temperature ricavate, come ad es. la temperatura del colore e la temperatura efficace (vedere relative
voci di glossario) dovrebbero essere ugudi; ddle discordanze s puo ricavare I’ entita dello scostamento
rigpetto dle curve planckiane. In genere le curve che rgppresentano la distribuzione ddll’ energia in funzione
di | (dacui g ricavalatemperaturade colore) S adattano abbastanza bene dl’ andamento delle curve del

corpo nero per | maggiori di 3467 A. Per | minori 9 discostano ddla planckiana in quanto ha luogo
I'assorbimento dovuto dla ionizzazione ddl’aomo di H a partire dd secondo livedlo di energia
(discontinuita di Bamer - vedere voce di glossario: Idrogeno, liveli energetici), il gas diventa meno

assorbente e la radiazione proviene da strati mediamente piu profondi e pit cddi. Per una stessa gtella
devono percio essere definite due temperature di colore: una per il visibile e una per I’ ultravioletto [Ha85].
Per una stella di tipo spettrde GOd (smile d Sole) la T. di colore nd vishbile & di 5750 °K, quella
nell’ ultravioletto é di 6100 °K, mentre la T. efficace & di 6000 °K; per una F5d la prima e di 7200 °K, la
seconda di 7800, la terza di 6470 °K), per una AO (come Vega) i rispettivi valori sono di 16500 °K,
10.500 °K, e 10700 °K (dati ricavati da Barbier e Chaonge per le T. di colore e da Kuiper per laT.
efficace [Ha85]).

Fra le due temperature citate, quella efficace € maggiormente rappresentativa in quanto espressione del

flusso totale di energia emesso ddla stella, mentre la temperatura del colore da solo un’indicazione sulla
forma della curva che rappresenta o spettro continuo, indicando |’emissione relativa ndle varie bande
spettrai consderate. Naturalmente nessuna delle due temperature rappresenta quella reale ddll’ aamosfera
gelare, in quanto non emette come un corpo nero e la sua temperatura, come ricordato € variabile
con la profondita

La conoscenza della funzione che esprime la radiazione di corpo nero e percio fondamentale per misurare
le temperature ddlle atmosfere stdllari, daintenders, naturalmente, secondo le definizioni sopra ricordate.
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DiagrammaH-R e popolazioni stellari
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Diagramma di Hertzsprung-Russell: In figura viene rappresentato il diagramma classico di Hertzsprung -Russell dove
tutte le regioni evidenziate nella foto si popolano quando si considera un campionario di stelle di eta, massa e
composizione chimica differente. Nelle ordinate vengono indicate a sinistrale Mbol o magnitudini assolute bolometriche
e adestrale luminositain unita solari. Nelle ascisse sono riportate due scale: in alto le principali classi spettrali, in basso
quelladelle temperature (efficaci) e degli indici di colore, con indicate le sensazioni luminose relative alle due scale.

Gli agronomi E. Hertzsprung (danese ) e H.IN. Russdl (americano) avevano intuito la posshilita
del’esgtenza di una relazione fra la luminosta ddlle gelle e il loro colore (tipo Spettrale). Nel 1911
Hertsorung grafico le magnitudini gpparenti di componenti degli anmass delle Pleadi e ddle ladi in
funzione dd loro tipo spettrde. Nel 1913 Russdl presentd uno studio che metteva in rlazione la
meagnitudine assoluta di quache centinaio di gelle di cui era conosciuta la pardlasse trigonometrica con il
loro tipo spettrale.

| primi diagrammi elaborati da Hertsprung, Russell e H.D. Curtis nd 1922 ponevano in relazione la Mv o
gpparente in relazione a tipo spettrde o dl’indice di colore (vaore correlato con il tipo Spettrae e la
temperatura). Un diagramma (indice di) colore-magnitudine apparente (m) per un ammasso aperto e
I'equivdente di un diagramma colore - magnitudine asoluta (M), in quanto, essendo le componenti
ragionevolmente ala sessa distanza, Mv e mv differiscono per una cosante. Un’dtra versone utilizzata
correntemente mette in relazione laM bolometrica (0 il log ddla luminosita) e la temperatura efficace (0 |l
suolog - vedererdative voci di glossario per il Sgnificato dei termini).

| punti rappresentativi di un grafico relaivo, ad es, a stelle contenute entro 5/10 parsec dal Sole non g
digribuiscono uniformemente, ma preferenzidmente lungo una banda che taglia diagondmente |l
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diagramma, denominata sequenza principde (Man Sequence o MS) 0 sequenza delle nane. In basso a
snigtra vi € una zona occupata dalle nane bianche comprendente stelle di debole luminosita, eevata
temperatura (class B-G) e denstaddl’ ordine di 10° g/en. Inserendo stelle fino a 30 parsec da Sole, oltre
naturalmente a persstere una distribuzione preferenziae lungo laMS, iniziaa popolard, in dto a destranel

diagramma, la cosddetta zona ddlle giganti rosse. In virtu de fatto che i punti dd grafico non hanno una
distribuzione casude s pud dedurre che esiste una relazione pit 0 meno complessa fra la magnitudine
assoluta (luminogitd) e lo spettro (temperatura).

La MS, che contiene la maggioranza degli astri, S estende da oggetti di scarsa luminosita e bassa
temperatura, 2200-3500 °K per il tipo M, e magnitudine assoluta media di +10, ad astri molto luminos e
caldi, >30.000 °K per le stelle di tipo O-B, per cui § haunaMv mediadi -5. Il Sole éunananadi MS di

tipo spettre G2 e magnitudine assoluta + 4.8. |l ramo delle giganti S estende fraii tipi spettrdi G-M, in una
fascia estesa e poco inclinata rispetto al’ asse delle ascisse, compresa fra le magnitudini assolute O e +/- 1
(sdle di dta luminostd) e S interrompe praticamente in corrigoondenza del tipo GO-A5 (lacuna di
Hertsprung).

Aumentando il campione stellare gppare un’'dtra zona piu 0 meno diffusa, estesa a tutti i tipi pettrdi e
compresafrale magnitudini assolute -3 e -7, che viene denominata zona delle supergiganti.

In genere, eccentuate certe stelle molto luminose di classe O-A, qudle appartenenti dla MS vengono
denominate nane in contrapposizione dle giganti e supergiganti. Se infatti confrontiamo, ad es,, due gelle di

tipo M di cui unadi MS e |'dtra gppartenente d ramo delle giganti troviamo una differenza in luminosta
che arriva ad un fattore 10.000. Percio la gigante deve avere una superficie raggiante 10.000 volte

superiore ripetto a quella di MS e conseguentemente un raggio 100 volte maggiore (la luminosta di una
della & proporzionde ala sua area = 4x p x ¥ e a T*). Gli appdlativi di nana e gigante sono pertanto
giudtificati.

Tde diagramma risente di notevoli effetti di sdezione in quanto le giganti e le supergiganti sono visbili da
grandi digtanze e quindi gppaiono piu numerose, mentre il loro numero € moalto inferiore a qudlo della
stragrande maggioranza delle sdle, cioé le nane (proprio per tae ragione la zona delle nane € chiamata
sequenza principae).

| 9gemi binari di cui erano conosciute le masse furono utilizzeti per codruire grafici dove in ascissa
comparivano le sesse mase e in ordinata le magnitudini assolute. Da questi diagrammi emerse una
relazione frala massa e laluminosta di unastdla (M-L) cos sintetizzabile: quanto pitl una gella e massiccia
tanto piu e luminosa. In gnerde la luminosita di una dlla cresce gpprossmativamente con un vaore
proporzionae ad M** [Ri95], oppure ad una potenza leggermente maggiore di 2 per stelle di ata e bassa
luminosita, e di circa 5 per gdle di luminosta intermedia compresa fra circa 100 e 1/100 quella solare
(M.Hack, I’ Astronomia. 11-12/81). Questa relazione fu teorizzata nel 1924 da Eddington ipotizzando che
nelle gele dano verificate le leggi dei gas perfetti, cioe che la temperatura aumenti proporziondmente
al’aumentare ddlla pressone de gas. Le selle, nella fase sabile della loro vita, sono sstemi in equilibrio,

dove la forza gravitazionde degli Sati sovragtanti, che tendono a comprimere la gella, viene contrastata
ddla pressone dei ges e della radiazione. Nelle gelle piu massicce, dove le forze gravitazionai sono

maggiori, aumentano Sa la pressone de gas che la temperaura (fintanto che la dengita non supera un

vaore critico), e conseguentemente la produzione di energia. La relazione massa-luminosta (M-L) risulta
generdmente soddisfatta ndlle sdlle di sequenza principae (cioe negli astri che s trovano ndlla fase stabile
della loro vita). Le nane bianche, le giganti rosse e le binarie interagenti non rispettano tae reazione.

Tramite la rdlazione ML, tarata con i Sstemi binari, € possibile ricavare la massa di stelle singole con

magnitudine assol uta nota.

Mentre le luminosita ddle stdle e le dimensioni sono comprese in un intervalo ampio le masse sono

confinate in un limite piu rigretto. In lineadi massma s pud dire che a stelle con luminosita compresa fra
1/100.000 (M = +18) e 100.000 volte quella solare (M = -7.5) corrisponde una massa compresa fra 1/20

69



e 20 volte quella della nogtra ella (0.1 masse solari corrispondono ad una luminosita di /1000 rispetto a
quella solare). Come conseguenza anche le densita medie stellari sono comprese in uno spettro esteso fra9
volte (classe M5 V) e 1x10” (MO ) quella solare (densita media Sole = 1.4 g/ent, dengita centrale = 100
g/lent® [Hass)).

Negli anmeass globulari il diagramma colore-magnitudine risulto differente da quello H-R classico.
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Diagramma color e-magnitudine dell’ammasso globulare M 3 (A. Renzini, F. Fusi Pecci, ARA&R 26, 199, 1988).

Sono indicate in figurale diverse fasi evolutive delle stelle di M3 (descritto nella sezione dedicata agli ammassi globulari)
cosi suddivise: a) sequenza principale di eta zero (Zero Age Main Sequence, ZAMYS): stelle che stanno convertendo
I’idrogeno in €lio nel nucleo; b) punto di svolta o (Turn-Off, TO), corrispondente al valore minimo B-V asinistradella
ZAMS: stelle che hanno esaurito I’ H nel nucleo e si spostano verso laregione delle giganti rosse adestradellaZAMS. ¢)
ramo delle subgiganti (Sub-Giant Branch, SGB): stelle che hanno innescato il bruciamento dell’H in una shell adiacente
a nucleo; d) ramo delle giganti rosse (Red Giant Branch, RGB): stelle che producono energiadall’H mentreil nucleoin
fase di contrazione sta incrementando la sua temperatura; €) ramo orizzontale Horizontal Branch, HB): stelle che
trasformano I’He in C nel nucleo che ha raggiunto una temperatura sufficientemente elevata (circa 100 milioni di gradi),
mentre in una shell adiacente é attiva la trasformazione di H in He. Nella zona corrispondente al tipo A5-F5, (zona di
instabilita compresa fra BV = 0.18 e BV =0.42 [Ro85] e fra le mv 15-16, corrispondenti circa alla Mv 0), che risulta
praticamente vuota nel diagrammi classici, appaiono le RR-Lyrae (chiamate variabili d’ammasso perché rare nella
Galassia).; f) ramo asintotico delle giganti (Asinthotic Giant Branch, AGB): stelle che hanno esaurito I’ He nel nucleo,
mentre in due shell adiacenti ad continua la trasformazione di He in C e di H in He. L’ equivalente teorico del

diagramma colore-magnitudine € il diagramma HR che mette in relazione la magnitudine assoluta visuale Mv con la
temperatura efficace Te. Le stelle di un ammasso vengono riportate sul diagramma HR tramite modelli teorici di

evoluzione stellare considerando stelle della stessa eta, composizione chimica e massa differente (per maggiori ragguagli
vedere |’ Astronomian.140);

H. Shapley nd 1920 studio diverse ele degli anmass globulari piti cospicui trovando che le pit luminose

non erano giganti azzurre, ma rosse e che il diagramma H-R, che assumeva una strutturaad Y rovesciata,
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gppariva gpparentemente privo di sequenza principae. W. Baade, durante I’ oscuramento di Los Angeles
del 44 riusci a risolvere, utilizzando il telescopio di 100 pollici di Mount Wilson, diverse sdle dl’interno
del nucdeo ddla gdassa di Andromeda e di due sue satdliti. Trovo anche in questo caso che le stdlle piu
luminose erano giganti rosse (con Mv = -3.5/-4) come quelle osservate da Shapley, mentre le stelle
presenti nelle braccia a spirde di M31 erano gele blu di Mv -6/-7, smili a qudle pit luminose degli
ammass gperti. Quedti risultati gli fecero intuire I'esstenza di dmeno 2 popolazioni sdlari principdi (in
seguito ulteriormente suddivise): una pit giovane che popola i bracci di spirde (Popolazione ) e una piu
vecchia presente negli anmass globulari e nel nude gdattici (Popolazione 11).

Studi successivi condotti con il piu potente telescopio di Monte Paomar (200 pallici) consentirono di
individuare la sequenza principde mancante negli anmass globulari (gele di mv -19/-20), come
proseguimento (verso le stelle meno luminose) di uno del bracci ad Y rovesciata dd loro diagramma H-R
cardteristico. La sequenza principale era tronca nella parte superiore in quanto proseguiva nel ramo delle
giganti rosse (RGB).

Ladiversitariscontrata nei diagrammi H-R delle 2 popolazioni sellari principali doveva quindi essere legata
ad un fatto evolutivo della vita gellare.

Aumentando il campione gellare il diagramma classico HR (che riguarda un campione di sele di eta,
massa e composizione chimica differente) 3 complica

S ossarvaunadispersone de punti intorno dlaMS di circa 3 magnitudini, oltre che nel ramo delle giganti.
Secondo la teoria la poszione di una sdla nd diagranmma H-R dipende ddla sua massa, ddla
composizione inizide e ddl’eta Ne diagramma H R dlassico vi sono stelle che differiscono, oltre che nella
massa, anche per composizione chimica ed eta. Per ottenere un campione pit omogeneo che consenta di
conoscere meglio le varie fas  ddll’ evoluzione gellare € necessario considerare e popolazioni stellari degli
ammass per | qudi € lecito presumere e, distanza e composizione inizidi comuni. Scegliendo questi
campioni la posizione delle gelle nd diagramma dipende quas esclusvamente ddlaloro massa. Studiando
ammass gperti giovani g trova che la dispersone in MS e piccolissma, mentre negli anmeass globulari a
digpersone aumenta andando verso le stelle meno luminose a causa della loro maggiore permanenza in
MS.

Confrontando poi dagrammi di eta e composizione chimica diverse s pud studiare I'influenza di questi
fattori ndl’ evoluzione stellare (vedere figura nella pag. seguente).
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INDICE DI COLORE (B—V)

Diagramma colore -magnitudine per divers ammass (costruito da R. Sandage nel 1957). Lascaladelle etariportataa
destra (che non sempre coincide con i valori piu aggiornati - in particolare per M3-, daricercare nelle tabelle relative agli
ammassi) é riferita indicativamente a limite superiore della MS del vari ammassi. Pur conservando uno spettro dei valori
di massa delle stelle, I'aspetto del diagramma HR cambia se si esaminano astri grosso modo coevi e chimicamente
omogenei come quelli appartenenti agli ammassi stellari. In questo caso non si popola una regione, masi formano delle
tracce (isocrone, cioé rappresentative di un insieme di stelle coeve) che attraversano varie regioni del diagramma. Nella
foto sono riportate le isocrone di alcuni ammassi di eta e diversa popolazione. Con |’ aumentare dell’ eta dell'ammasso si
accorcialalunghezza della sequenza principale. Per NGC 2362 essa e completa, per h e chi Persei terminaallaMv = -5, per
le Pleiadi Mv = -2, per il Presepeeleladi Mv = +1 e per M67 Mv = +4.

Studiando il grafico di R. Sandage, che raggruppa ammass con eta compresa fra pochi milioni e acuni
miliardi di ani S pud notare come la zonainferiore dellaM S Sia sempre presente, mentre risulta variabile il
limite superiore. Come nd diagramma HR dassico, anche in quello rdativo agli anmass la maggioranza
delle gelle 9 trova sulla MS, in quanto € su quedta fascia che s svolge il periodo maggiore ddla loro
evoluzione, durante il quae nd nucleo avviene la trasformazione ddl’H in He. Negli anmass con MS
completa (come h e chi Persel e NGC 2362) essas presenta uniformemente popolata

Riprendendo la relazione empirica M-L e assumendo per esemplificare che laluminosita sa proporzionde
aM* (M.Hack, I’ Astronomia. 12/81) s ottiene che il tempo di vita di unastella di MS & proporzionde a
M/L = M/M*=1/M? cioé dl’inverso del cubo della massa (senza tenere conto della metallicita che influisce
aulla luminosita di una gella, ddla druttura interna e delle reazioni nucleari diverse in gelle di piccola o
grande massa). Si pud anche scrivere in via approssmativa che T=10"°(M /M s)/(L /L s) dove T esprime un
ordine di grandezza per la vita ddla gella, anmettendo che I’ equilibrio risultera fortemente compromesso
quando 1/10 della massa 9 sara trasformata in idrogeno, Ms e la massa del Sole ed Lslasualuminositao
I’energiatotdeirradiata

Ne deriva percio che le stelle piti massive sono presenti soltanto nelle MS degli anmass piu giovani e sono
le prime ad abbandonarla. Come diretta conseguenza con I’ aumentare dell’ eta ddl’ ammasso diminuisce il
livello superiore ddlaMS.
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Dove esgte il ramo ddle giganti rosse (RGB), quest’ ultimo € collegato a punto di interruzione dela MS.
Per gli ammass piu giovani di M67 évishbile, fralaMS el’RGB, la cosiddetta lacuna di Hertzsprung, tanto
pitl larga quanto piu € giovane |I'ammasso (vishile in figura per h e chi Persal, M41, M11, NGC 752). In
M67, dove le gelle iniziano ad uscire ddla MS a partire da 1.2 masse solari, la lacuna scompare. Questo
dimostra che la rapidita di spostamento dala MS d ramo ddlle giganti aumenta con la massa, e diminuisce
di conseguenzail numero di oggetti e la probabilitadi osservarli durante questa fase.

Nell’ammasso globulare M3 (come anche negli dtri globulari) € evidente la completa assenza della prima
parte superiore della MS (Blue- Straggler escluse, vedere relativa voce di glossario) mentre dl’ dtezza del

tipo FO-F5 g sviluppaun ramo verso destrae in dto (SGB) fino dlaregione delle giganti rosse (RGB).

E' danotare inoltre che le MS di M67 e M3 hamno un punto di svolta (Turn-off o TO) quas coincidente,
ma le giganti rosse di M67 hanno Mv = 0 (100 volte la luminosita solare) mentre quelle di M3 arrivano a
Mv = -3 (1000 volte quella solare).

Studi teorici che risdgono d 1955 e condotti da Hoyle e Schwarzschild rivelarono che la maggiore
luminosita delle giganti rosse dei globulari ripetto a quelle degli anmass doveva essere riconducibile ad
unaminore concentrazione di ementi metdlidi.

Le gdle ddl’done (salvo eccezioni), come i globulari, hanno una percentuale di metdli da 10-500 volte
inferiore dla maggior pate ddle gele dd disco (-M.Hack, I’ Astronomia. 12/81- vedere in seguito

percentudi indicate per popolazioni stdlari). Questo fatto rende I'amosfera stellare meno opaca e piu

luminosa.

Quedta differenza in contenuto metalico viene faita risdire dl’ epoca di formazione della Gadassa Durante
le prime fas ddla contrazione ddlla protogdassa, di forma Sferoidde, 9 sarebbero formate le gelle o gli

ammass globulari (che avrebbero poi descritto orbite variamente inclinate ed eccentriche intorno a centro
galatico), che rappresentano I’ attuale popol azione dell'aone (Popolazione 1), con eta 3 di 10x10° anni.

In seguito d collaso gravitazionde e dla forza centrifuga di rotazione, gran parte della massa galatica s

sarebbe progressvamente addensata su un disco equatoride appiattito dove, grazie ala concentrazione di

nubi gassose, la formazione sellare sa tuttora continuando (questi astri appartengono ala Popolazione | e
descrivono orbite di tipo circolare e poco inclinate sul piano equatoride dellagdassa).

Durante I'evoluzione stellare avwiene la nucleosintes degli eementi piu pesanti di H ed He che, tramite
fenomeni eplogvi e venti gdlari, vengono diffus ne mezzo interstelare.

Nell'done, privo di gas, la formazione stellare € cessata dopo la prima generazione. Le stelle del disco,

procedendo dalle generazioni piu vecchie verso le piu giovani, S sarebbero quindi arricchite di eementi

pesanti, mentre le amosfere ddle selle ddl’done risultano praticamente formate da soli componenti
primitivi dd gasinterstdlare, quali idrogeno ed dlio.

Il concetto di popolazione stellare s complico quindi ulteriormente in quanto la distinzione venne basata su
dmeno due parametri: I'éta e la composizione chimica (la composizione chimica degli drati esterni
osservabili del Sole, espressa in percentude della massa, € la seguente: X = 0.78 (idrogeno); Y = 0.2
(elio); Z = 0.02 (metdli). Quella cacolata per il nucleo viene cosi suddivisa: X=0.3; Y=0.68; Z=0.02).

Ne nucdle gdattici furono anche individuate stelle vecchie con abbondanze metaliche anche superiori a
qudla solare e denominate Super metal Rich Stars. Le popolazioni vennero infine suddivise in 5 categorie
[BuB9]: | estrema, | vecchia, Intermedia, 1l intermedia, 1l estrema. Alla | estrema appartengono le selle
tipo O-B, gli anmass aperti, le T-tauri, concentrate nelle spirdi e aventi unametdlicitafino a2 volte quella
solare (0.04%) e con eta < 10° anni.

Allal vecchiale nane A-F, gli ammass gperti, concentrate a 150 pc da disco, aventi una metdlicita smile
aquella solare ed eta di circa 5x10° anni. A quellaIntermediail Sole, le nane di tipo G-M, le giganti rosse,
le Cefeidi e le novae, con concentrazione a 400 pc dal disco, metalicita 0.5-1 volte quella solare ed eta <
10" anni. Alla |l Intermedia le subnane, le variabili a lungo periodo (tipo Mira Ceti), le giganti rosse, le
novae, con concentrazione a4-6 Kpc dal disco, metallicita 0.1 volte quella solare ed eta di circa 10™ anni.
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Alla Il estrema gli ammass globulari, le subnane di dta velocita concentrate a 10-20 Kpc dal disco,

metallicita 0.01-0.001 volte quella solare ed eta > 10™.

Ritorniamo infine d diagramma H-R, ricordando che, oltre ad essere stato fondamentale per lo studio e la
comprensione ddl’ evoluzione selare, fu anche uno strumento essenziade per misurare la distanza di tutti

adri fuori ddla portata dd metodo diretto delle pardlass trigonometriche (limite massmo, prima
dell’ utilizzo dd sadlite Hypparcos - vedere rdativa voce di glossario-, 50-100 pc). Infatti, Sabilita la
clase spettrae della stella (tenendo conto ddll’ eventude arrossamento interstellare) e possibile ricavare,
tramite il diagramma, la magnitudine assoluta. Misurata la magnitudine gpparente e quindi conosciuta la
quantita mM (modulo di distanza, vedere voce di glossario: Magnitudine assoluta) S ottiene la distanza
dell’ oggetto. Per posizionare le gdlle sul diagrammaad fine di ricavarne lo spettro il criterio di scetas basa
sull’ aspetto delle righe spettrdi che S presentano larghe nelle nane e sempre piu sottili procedendo ddle
giganti ale supergiganti (lo spettro di un gas rarefatto presenta righe ottili mentre quello di un gas piu denso
righe piu larghe - vedere paragrafo relativo dle class spettrdi). Questo € il metodo di misurazione delle
disanze cosddetto delle pardlass spettroscopiche, utilizzabile fino a quando sono didtinguibili Selle nelle
gdasse eserne (decine di milioni di anni luce). Quando le stelle sono troppo deboli per ottenerne uno
Spettro viene utilizzato I'indice di colore rappresentativo della temperatura.

Effetto Doppler

In ottica tale effetto causa una gpparente variazione di lunghezza donda di una sorgente monocrometicain
moto radiae (lungo lavisuae) rigpetto ad un osservatore 0 viceversa.

Quando una sorgente s avvicina al'osservatore arrivano piu’ onde rispetto ad uno stato di quiete reciproca,
la lunghezza d'onda gppare quindi diminuita e spostata verso il blu; quando la sorgente s dlontana arrivano
meno onde e S ha un'apparente alungamento della lunghezza d'onda con spostamento verso il rosso.

Le righe spettrali appaiono spodtate verso il blu o il rosso proporziondmente dle rigpettive velocita di
avvicinamento e di alontanamento.

Laformulache esprimelavariazionedi | per velocita non relativigtiche € la seguente:

| =I o+l ¢x V/cdovel élalunghezzad ondaossarvata, | € quellaemessae ¢ = 2.99792458 x 10'° cm
s* élavdocitaddlaluce nd vuoto. | segni + e - valgono rispettivamente per sorgenti in dlontanamento e
avvicinamento.

Ponendo| - | o =detal , S puo scrivere che, in vaore assoluto, deltal =1 o x v/c; deltal /l ;= v/c; v =
deltal xc/l o.

Ellisse

E il luogo de punti di un piano per i qudi € costante la somma delle loro distanze da due punti fiss detti
fuochi (F ed F’, vedere figura).

Denominiamo ¢ il segmento FC=CF, a il ssgmento AC=CP=BF, che rappresenta il semiasse maggiore
dell'dlisse e b=BC=CB' il ssmiasse minore ddl'dlisse. || semiasse minore b e il segmento ¢ S possono

anche ricavare da a tramite le seguenti relazioni: b = a x cos (CBF) oppureb = a x (1—e2)1/2, c=axsen
(CBF). Fraa,c,b esgelardazione a’=b+c.
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AC=CP=a; BC=B'C=b; FC=F'C=c

FI
A F/f p

BI
L’ELLISSE

L 'eccentricita dell'dlisse e = c/a € un vaore sempre inferiore ad uno. Con I’aumentare di e aumenta anche
lo schiacciamento ddll'dlisse.

L'eccentricita diventa uguale a zero nel cerchio, ad uno per orbite paraboliche e maggiore di uno nel caso
di orbiteiperbaliche.

L'angolo CBF € chiamato angolo di eccentricitd, infaiti sen (CBF)=c/a=e.

Fotoionizzazione, eccitazione “ collisional€e”

Tde processo avviene quando un fotone ionizza un atomo strgppandone un dettrone. La maggior parte
degli dettroni liberi nel gas delle nebulose planetarie € dovuto a process di ionizzazione degli atomi in

seguito al’assorbimento di radiazione energetica (fotoni con lunghezza d’ onda corrispondente ad uno del

st posshili ndlo schema de liveli energetici d quell’atomo); una parte ddl’ energia viene spesa nella
ionizzazione, la rimanente resta al’ e ettrone come energia cinetica. Quando un eettrone S ricombina con un
determinato atomo redtituisce I'energia sotto forma di radiazione di lunghezza d'onda ben definita
(fluorescenza) carateridticade gas, in un unicao piu emissoni (ugudi dla differenza delle energie de livelli

interessati dala transizione), scendendo verso liveli energetici pit bass (diseccitazione radiativa). La
radiazione emessa, limitata principamente a drette righe spettrdi, cioe a lunghezze d' onda ben definite,

permette quindi di individuare univocamente il gas emittente. L’ emissione di radiazione puo avvenire anche
acausadi “collisoni” fra aomi ed eettroni che vengono portati a liveli energetici ecciteti. Gli ettroni, in
ges piu dens rigpetto a quelli delle nebulose planetarie, ritornano piu probabilmente d livello di partenza
come conseguenza di un secondo “urto”, senza emissione di radiazione (R. Corradi - C. Zanin, Coeum,
n.9/98). La ricaduta spontanea dell’eettrone d livello di partenza provoca, come gia ricordato,
un’emissone di radiazione.

Idrogeno, livelli ener getici

Rappresenta il principae codtituente delle amosfere stellari ed € responsabile di molte righein
assorbimento, trale quali ricordiamo le seriedi Lyman, di Balmer e Paschen.
La serie di Lyman e rappresentata da righe caratteristiche dell’idrogeno neutro (HI) rilevabili quando
I’ elettrone passa ddlo stato fondamentale di energia a quelli superiori (L-dfa, transgzionel-2 e lunghezza
donda 1216 A, L-beta1-3, 1026 A, L-ganma ,1-4, 973 A, ect.) e viceversa. Esse sono rilevabili
nel’ ultravioletto tramite strumenti collocati fuori dagli drati assorbenti dell’ amodfera terrestre. Con
I"approssmars dd punto di ionizzazione, vaore necessario per pezzare il legame esstente fra I'aomo e
I'dettrone, i livelli di energia sono sempre piul ravvicindi e le righe g infittiscono tendendo d vaore limite di
912A.. Per ionizzare I'atomo di idrogeno (transizione da 1 dl’infinito), occorre percio fornire un’energia
corrispondente dlalunghezza d’ onda di 912A o inferiore,
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Lerighe d Balmer (H-dfa, H-beta, H gamma e dtre), caratteristiche dello spettro ddl’idrogeno neutro,

sono state le prime ad essere studiate in quanto occupano 1o spettro vishile. Si osservano in assorbimento
negli spettri dlari quando le trangzioni ddl’ eettrone vanno rispettivamente dal secondo livello di energiaal

uperiori ed in emissone nello spettro di dcune nebulose quando il fenomeno avviene in senso INverso.

La riga Hafa corrigponde d passaggio ddla transzione 2 dla 3 ed ha una lunghezza d onda di 6563 A

(rosso), la Hbeta, che corrigponde dla transizione 2-4, ha una lunghezza d' onda di 4861 A (blu), la H-
gamma, trandzione 25, ha una lunghezza d'onda di 4340 A (violetto). Il punto di ionizzazione tende d

vaorelimite di 3646 A (primo ultravioletto).

Laseriedi Paschen e caratterizzata da righe prodotte quando I’ elettrone passa dd terzo livello di energiaa
quelli superiori (3-4, 18751A e 3-5, 12818A) o viceversa. Esse sono rilevabili ndl’infrarosso. Il limite di

ionizzazione € di 8204A (infrarosso vicino).

Indice di colore (B-V), temperatura di colore ed efficace

Rappresenta la differenza fra le magnitudini apparenti di una Sella ripresa ndl blu (4430A) e nd visude
(5540A). L’indice di colore & tanto pit negetivo quanto piu la stella e azzurra (rimane negativo per le class
spettrai che vanno dalla O dlaB9), uguale azero (per convenzione) per selle bianche di classe A0 (Vega)
e tanto piu positivo quanto piu la stella é rossa. Le polveri interstelari, poiché diffondono maggiormente le
lunghezze d’'onda piul corte, dterano I'indice di colore arrossando la luce gellare. ESiste un massimo di
assorbimento a 2200 A, ndl’ ultravioletto, regidtrabile con le ossarvazioni satellitari, che consente di
correggere I'arrossamento interstellare con notevole precisone (M.Hack, L’Astronomia, n.11/81).
Ddl’indice di colore, utilizzando riprese anche in pit lunghezze d’ onda (come ad es. ndl’ ultravioletto U - le
tre bande fotometriche fondamentdi codtituiscono il Sstema U-B-V - nd rosso R e ndl’infrarosso 1) oltre
dle due condderate, per ottenere una maggiore precisone che consenta di tenere conto delle
caratterigtiche delle aamosfere stdlari (ad es. della lunghezza d' onda relativa d picco di emissone oppure
della discontinuita di Bamer - vedere voci di glossario “corpo nero” e “ldrogeno...”) e ddl’ arrossamento
interstellare, S ottengono una o pitl temperature di colore dellafotosfera. Una stella ha una temperatura del
colore corrispondente a quella di un corpo nero (vedere relativa voce di glossario) che presenta lo stesso
rapporto fra le energie irraggiate dle lunghezze d onda utilizzate per otterere I'indice di colore. Cioe una
gella ha una determinata temperatura del colore quando la distribuzione di energia irradiata (forma della
curva e non quantita di energia irradiata) ha lo stesso andamento di quella di un corpo nero dla stessa
temperatura. La temperatura efficace di una stdlla € invece equivdente a queladi un corpo nero cheirradia
ndl’unita di tempo e di superficie lo stesso numero di erg/sec. La radiazione emessa deriva da contributo
di divers drati superficidi che, nd caso dd Sole, sono profondi fino a 500-600 km. In lineadi massmasg
puo ritenere che I’ assorbimento diventa quas totale per quegli strati dell’ atmosfera stellare che s trovano
ad una profondita superiore a circa /2000 del raggio.

Hippar cos, cenni sugli indicatori di distanza

Il satellite astrometrico Hipparcos fu lanciato I'8 agosto 1989 e rimase operativo dal novembre 1989 d

marzo 1993 (3.5 anni).Nel 1996 vennero completati due cataloghi denominati Hipparcos e Tycho.

Il catalogo Tycho che € un sottoprodotto dell’ H. contiene circa 1.000.000 di stelletracui il 99.99% ddle
gelepiu brillanti della decima magnitudine e buona parte di quelle piu brillanti della 11.5.

L’Hippar cos contiene poszioni equatoridi, moti propri e paralass (5 parametri astrometrici) di 118.000
sdle generdmente piu luminose della decima magnitudine. La precisone de parametri astrometrici €
dell’ ordine di 0.001 secondi d' arco.
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Per 17.900 gelle, binarie o multiple (di cui circa 1/3 sconosciute), sono dtati inclus dtri parametri. Le
binarie con precid parametri astrometrici e orbitali hanno consentito di migliorare sensbilmente la
conoscenza della somma delle masse dei sstemi affinando la relazione Massa Luminosita (M-L, vedere
voce di glossario “diagranmaH-R”).

Il catdogo H. fornisce anche misurazioni fotometriche con approssmazione contenuta entro 0.002 mag
(mag v (visude), indici di colore BV e V-I -infraroso-) che hanno consentito di scoprire 8200 nuove
vaiahili.

Con questo catalogo € stato possibile migliorare notevolmente la precisone dd sistema equatoriae di
riferimento stellare (ascensione retta e declinazione, vedere CD-ROM luci ddl’infinito sezione Terra) a cui
fanno riferimento i moti terredri, fino ad un’ gpprossmazione equivdente ad una rotaziore di pochi
centesimi di secondo d’ arco per secolo, creando un sstema quas inerzide (assoluto) con densitadi circa 3
stelle per grado quadrato.

E' datainoltre notevolmente migliorata la precisone dei moti propri delle sdle vicine e quindi dd ssema
di riferimento locale (local standard of rest) da cui S possono dedurre le rotazioni e la didtribuzioni di massa
dellaGadassa

Le stelle con misura di parallasse contenuta entro il 5% di errore sono circa 7000, frale quali sono inclus
adri luminod di dta sequenza principae e giganti rosse. La misura di precise pardlass per una ventina di
cefeidi codtituisce un notevole miglioramento per |a cdibrazione delle distanze cosmologiche (cioe utili per
la determinazione delle distanze gdattiche). Le migliori misurazioni di pardlasse trigonometrica ottenute
ddla Terra arrivano a 0.02" per un numero limitato di stelle entro 70 al (con un errore massimo che puo
essere gimato intorno a 40%). La determinazione delle pardlass trigonometriche € importante per la
comprensione ddll’ evoluzione sellare e per determinare la scaa cosmicadelle distanze. Prima dd lavoro di
H. la conoscenza della magnitudine assoluta per stdlle piu luminose di M = 4 era insufficiente per sabilire
I’andamento della sequenza principale (MS, vedere voce di glossario “diagramma H-R...”) verso le class
O, B, A, F e per collocare sul diagramma H-R, con una certa precisone, le subgiganti, giganti e
upergiganti. Infetti i valori delle magnitudini assolute furono ricavati ddle pardlass trigonometriche di circa
1500 gele (con errore di misurazione contenuto entro il 25%) che rendono affidabile la MS per i tipi
ettrdi G, K, M e magnitudini assolute (M)> 4, in quanto la maggior parte degli astri intrinsecamente
luminos sono pit lontani di 100 pc (con H. s sono ottenute precise pardlass per distanze generamente
superiori @ 100 pc che, per acune stelle, arrivano fino a 500 pc). Per inserire nel diagramma H-R leclass
Spettrai mancanti furono utilizzate le pardlass di guppo o atistiche ( [Ri95], [Ro85] ) e fu ipotizzato che
le sequenze principai di acuni ammass aperti, come le Pleiadi, coincidessero ndla parte bassa dd
diagramma HR con quella delle ladi, per le quai fu misurata la disanza per via trigonometrica. La parte
dtaddlaMS cos ricavata fu poi utilizzata per atribuire una magnitudine assoluta e quindi una distanza per
le gelle luminose di tipo Spettrde smile (paralass spettroscopiche, vedere voce di glossario: Diagramma
H-R). Gli adtri la cui distanza € sata ricavata direttamente con metodi trigonometrici, oppure grazie, ad.
es, a diagranmma HR, le pardlass di gruppo e quele dinamiche (ricavate da Sstemi binari), vengono
chiamati indicatori primari. Con questi indicatori possono essere misurate le distanze intergaaitiche e delle
gdasse piu vicine. Per la misurazione delle diganze degli anmass di gdasde g utilizzano gli indicatori
secondari, cdlibrati quindi sui vaori ricaveti dai primari. A loro volta gli indicatori chiamati terziari, cdibrati
sui secondari, consentono di ricavare le distanze degli anmass piul lontani. E' owvio che la precisone del
metodi utilizzati diminuisce progressvamente procedendo dagli indicatori primari a terziari. Ricordiamo a
titolo di esempio, che quando I errore di partenza pud essere stimeato intorno a 20% con gli indicatori
primari, gli errori Sstematici associati ale distanze ricavate con indicatori secondari possono arrivare anche
a 100% di incertezza. Fra gli indicatori primari ricordiamo le cefeidi, le RR Lyrae, le novae, le supernovae
(per dcuni autori classficate come indicatori secondari), le supergiganti di spettro A-B. Frai secondari
annoveriamo le regioni HIl (idrogeno ionizzato) delle gaasse, gli anmass globulari, le supergiganti blu e
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rosse, il metodo di Tully Fischer (per maggiori chiarimenti sugli indicatori di distanza vedere il CD-ROM
“Luca ddl'infinito” e gli aticoli ctai in bibliogrefia). L'importanza che risede nella misurazione ddle
diganze di lontane gdasse (ameno 100 Mpc - milioni di pc) € legata dla determinazione della costante di
Hubble (Ho - vedere voce di glossario “Legge di Hubble...”).

L egge di Hubble, densita critica, distanze cosmologiche,

Nel 1912 V.M. Sliper notd uno spostamento sistematico verso il rosso negli pettri di un campione di 24
gdasse. Nd 1924 E.P. Hubble e L. Humason cacolarono la distanza di un certo numero di gdasse
(utilizzando indicatori di distanza qudi le Cefeidi, le regioni HII, e laluminosita gdattica integrde - vedere
CD-ROM “Luci ddl'infinito’, voce di glossario “Hipparcos...” e aticoli bibliografia -) e ottennero la
misura dello spostamento verso il rosso dei loro spettri, da cui ricavarono le velocita radidi rispetto dla
Terra. Tde lavoro fu ripetuto da Hubble nel 1928 per un dtro campione di 43 gdasse dell’ammasso della
Vergine

Escludendo i moti locdi delle gdasse piu vicing, le righe spettrdi di tutte le dtre risultarono sempre
spostate verso il rosso (redshift) in ragione direttamente proporzionde al’aumentare della distanza. Hubble
ne dedusse che, per effetto Doppler (vedere relativa voce di glossario), la velocita radide delle galasse
cresceva proporzionalmente a crescere della distanza. Questo moto relativo delle galasse (vaido per
qualsas osservatore su quasas dtra gdassa in quanto la velocita di dlontamento e proporzionde dla
distanza) venne attribuito ad un moto di espansione dell’ universo.

Il redshift coamologico s esprime con z = deltal /I o = v/c oppure v =c x z (il redshift, non é causato da
effetto Doppler dovuto dla velocita di dlontanamento ma da un effetto relativistico) dove ¢ = 2.99792458
x 10 cm s* élaveocita ddlaluce ndl vuoto. Lalegge di Hubble viene espressa dalla seguente rdlazione v
= d/T = H x d, dove H € la costante di Hubble, d la distanza dall’ osservatore in Mpc (1 Megaparsec =
10° parsec.

Lacostante H = 1/T, con T = 1/H e chiamaa |’ eta di Hubble che, nel caso di un’espansione a velocita
codante, e ugude dl’eta ddl’universo, cioé ad tempo che avrebbe impiegato una qualsias gadassa a
percorrere ladistanza d a partire da un istante inizide in cui tutto I universo sarebbe stato concentrato in un
volume piccolissmo (secondo la teoria dd Big-Bang I'universo avrebbe avuto origine da un’immane
“esplosione’ che avrebbe segnato I'inizio del’espansione cosmica da una sngolarita a densita e
temperatura devatissme. | termini tempo e pazio acquistano Sgnificato solo con I evento inizide dd Big-
Bang). Se invece I'espansione venisse rdlentata dala mutua ettrazione gravitazionde delle gdasse I'eta
effettiva dell’ universo sarebbe inferiore a T. Oggi S ritiene che H sia compreso fra circa 50 e 100 km s*
Mpc ™ (Hubble ricavo il valore di 522 km s* Mpc ™). Si ricavache H = (50 oppure 100) / (10° x 3,0857
x 10" km) = 1.62 x 10™ s'0 3.24 x 10™® s dove 10° rappresenta 1 Mpc, 3.0857 x 10" sono i km
contenuti in un pe. 1l valore di T ricavato, considerando un’ espansione costante, € T = IMpc/H = 10° x
3,0857 x 10" km/ (50 oppure 100 x 3,156 x 10”) = 20 - 10 miliardi di anni, dove 3.156 x 10’ SN0 i
secondi contenuti in un anno.

Una volta conosciuta con precisione la cogtante di Hubble, larelazione v = H x d, che lalegala disanza
dlaveocita radide, diventa fondamentae per la misurazione dédlle distanze cosmiche. Infatti conosciuto o
spostamento verso il rosso e quindi  |a velocita radiade di una gdassa S puo’ ricavare |la sua distanza
applicando la formula conosciuta nell'incognitad = v/H.

Questa relazione € applicabile inoaz £0.1 cioe per v £30.000 km/s; per 20.1 s dovra applicare la
formulardaivistica z = ((c+v)/(c-v))*? -1, dacui v=(2x cx z+ cx D)(2+2x z + Z), ched riduce dla
z=vi/cperz £0.1.

Per ottenere il vaore esatto della distanza d, quando 2 0.1 s deve tenere conto anche delle caratteristiche
metriche de vari moddli di universo e, in sogtituzione ddla relazione d = v/H, devono essere gpplicate, le
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seguenti formule relativigtiche [Na83):

D(to)= 2 x ¢/H x (1-1/Q(1+2)) per il moddlo di universo piato di Eingein-De Sitter
D(to)= ¢/(H X 0°) X (Go X Z + (qo-1) X ((1+2 X z X Go)"'%-1)) per i due moddlli di universo chiuso e aperto.

Dove qo € il cosddetto parametro di decelerazione e D(to) € la disanza dla quae s trova atudmente la
sorgente che noi vediamo. A tde disanza non risulta ancora visibile perché la sua luce sara percepita
in futuro.

S pensa generdmente che, a causa della massa presente ndl’ universo, |'espansione sa soggetta ad
un’ accelerazione negativa (-a) cioé ad una decderazione ala quale viene collegato go= -a / (H* x d) che
rappresenta un numero adimensonde. Par go>0.5 I'espandone s arestera e seguira una nuova
contrazione (universo chiuso e a geometria Sferica - andoga nd caso bidimensonde dla superficie di una
sfera), per p<0.5 I’ espansione ralentera ma sara infinita (universo aperto e ageometriadi tipo iperbolico -
andoga nel caso bidimensionde ala superficie di una sela); per gu=0.5 lavelocita di espansione tenderaa
zero d tendere dl’infinito ddl’eta ddl’ universo (universo a curvatura nulla o piato, a gemetria euclidea -
moddlo di Eingein-De-Sitter).

Il parametro o € naturdmente anche collegato dla densta media ddl’ universo r . Se r e inferiore ad una
determinata dengita ariticar .= 3x H%/(8 x p x G) (dove G = 6.67 x 10® cmi® s* g°, oppure 6.67 x 10™
nmt s kg?, & la codante di gravitazione universale) I energia cinetica prevarra su quela potenzide e
I" universo continuera ad espanders dl’infinito (Universo aperto).

Allamassa complessiva ddl” universo contribuisce anche la materia oscura (vedere bibliografia). La quantita
Wu esprime il rgpporto r /r ¢ tra la dendta media dell’ universo e quella critica. Per Wy > 1 I'universo e
chiuso, per Wy = 1 piatto, per Wy <1 aperto. TraWy e qo esstelareazione gp=Ww/2. S dimogtra che 2
X q=r/re dloraWy =r/r =(8x p x G)/(3x H) x r. Dale osservazioni s ricava che con il contributo
della sola materia vishile Wy € compreso fra 0.003 e 0.01. Tenendo conto del cortributo della materia
oscura presente negli doni delle galassie e dl’interno degli anmass, dimatada suoi effetti gravitaziondi sui
moti gdatid, il vdoredi W risulta compreso fra circa 0.2-0.4 (anche per gli autori che consderano Wy >
0.4, il 2uo vaore non dovrebbe superare di molto I’ unitd). La teoria dell’ universo inflazionario (formulata a
sostegno della teoria del Big-Bang) prevede Wiy = 1. Percio, stando dle osservazioni, la materia oscura
dovrebbe contribuire per il 99% ala massa complessva dell’ universo (recenti sudi, che escludono Wy =
1, assumono una costante cosmologica L diversa da zero - introdotta e successvamente rifiutata da
Eingtein per giudtificare I’ esstenza di un universo datico [Ca87]. Tde costante equivadente ad un’energiae
quindi ad una dengita viene espressa dal parametro W, e corrisponde ad un’ accelerazione dell’ espansione
cosmica. Tae accelerazione S contragppone ala decelerazione introdotta dal parametro Wy, legato dla
densita materia. Introducendo un valore d L diverso da zero S possono ottenere atre soluzioni per un
universo piatto, diverse da quella di Eingtein-de Sitter, in grado di soddisfare il modello inflazionario che,
nel casodi L O, richiede Wy + W =1 - R. Gratton I’ Astronomia n.210/2000-).

Applicando la rdlazione che esprime la densita critica r . = 3 x H/(8 x p x G) per H = 50 km s* Mpc *
(utilizzando per H il vaore gia trovato di 1.62 x 10*%s™) e per H = 75, otteniamo due vaori di circa4.7 x
10% g cmi® (3 protoni per mc) e 1 x 10%° g cni® (5 protoni per mc). La densita criticar . s pud anche
scrivere come r . = 2 x10% x f g/ent dove h & la costante H in unita di 100 km e quindi compresa fra
0.5-1.

Proviamo a cacolare il vaore ipotetico di W assumendo che la densita media dell’ universo sa compresa
fra10® e 10" g cm® e quindi conosciuta con un fattore 100 di incertezza [Hag5).

Applicando, per H =50, laWy = (8x p x G)/(3x H) x r , otteniamo il valoredi 2.1 x 10%° x r . Dove per
r =103 - 10%, il parametro Wy = 0.02 -2.1. Per H=75, Wy, = 9.5 x 10® x r , dacui Wy, = 0.001 - 0.9
Riprendiamo il caso di un universo piatto (previsto dalla teoria ddll’ universo inflazionario) per cui € go=0.5,
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oppure Wy =1 0 anche K = 0. (K €& un parametro a cui S da per convenzione il segno negativo, che
descrive il modello e la geometria dell’ universo ed esprime | energia cinetica e potenzide ddle particelle.
Per K>0 |’ energia totale € negeativa e percio I’ energia potenziae supera quela cinetica -universo chiuso-;
per K =0 1"universo e piatto e per K<0 I’ universo € aperto).

Oltre dla relazione gia ricordata D(tg)= 2 x ¢/H x (1-1/0(1+2)) (dove per il cacolo ¢ = 1) valida per un
universo piatto a geometria euclidea scriviamo anche le seguenti (A. Masani I' Astronomia n.95/90):

to= 2/(3x Ho);

D(te) = D(to)/(1-2);
t=2/(3 x Ho) x YQ(1+2)>;
v=2x (((1+2)-1)

dove D(to), come gia ricordeto, € la distanza ala quale S trova atuamente |’ oggetto, t, € I'eta attude
ddll’ universo, D(te) € ladisanza acui S trovaval’ oggetto a tempo di emissione dellaluce che atudmente
percepiamo, t. rgppresenta il tempo trascorso da Big Bang a quando avviene I'emissone di luce dela
sorgente che oggi percepiamo, v € lasuavedocitaad tempo di emissione ddllaluce.

Le distanze D(ty) e D(to) ricavate per z £0.1 praticamente coincidono. Assumendo H = 50 km §'
(utilizzando per H il valore giatrovato di 1.62 x 10*°s™) troviamo per I ea attuae t, il valoredi 13 miliardi
di anni. Per gli oggetti con z = 1.2 troviamo una D(t) = 12.38 x 10° al. (come giaricordato atae distanza
non sono atuamente vishili, ma lo saranno in futuro). Quando hanno emesso la luce che percepiamo
atuadmente s trovavano ad una D(t)=5.63 x 10° al. Applicando le formule (sempre per H=50) s ricava
che questi oggetti sono ala massma distanza da noi fra quelli che ¢ hanno inviato la luce che percepiamo.
Risulta infatti che tutti queli con z minori 0 maggiori di 1.2, dl’isante di emissone ddla luce che noi

riceviamo, erano pitl vicini di 5.63 x 10° al.

Naturdmente la distanza D(to) e la velocita v crescono dl’aumentare di z. Per z<1.2 le velocita di
dlontanamento sono minori rispetto a qudla della luce, per z>1.2 maggiori di ¢. Tanto pit il valore di z &
elevato tanto piu sara elevata la velocita ddl’ espansione cosmicad tempo dell’ emissione, che puo superare
quelladdlaluce, etende al’infinito per t. che tende a 0. Non ¢’ € contraddizione con la teoria dellareativita
che postula come velocita limite, per un corpo in moto nello spazio, quella ddla luce, ma non esclude che
questa vel ocita possa essere superata a causa ddll’ espansione dell’ universo.

Née I’ epoca corrispondente ad un tempo cosmico t. inferiore a circa 400.000 anni (secondo le ipotes fatte
per H = 50 e g,=0.5, per H=100 t, = 200.000 anni - per dcuni autori t. = 100.000 anni) latemperatura, a
causa ddl’espangione, diminui fino a circa 4500-3000 °K. A queste temperature S ritiene avvenne la
ricombinazione del plasma (cioe gli dettroni furono catturati stabilmente dagli ioni), con la formazione di

atomi neutri, condizione necessaria per rendere il gas, e quindi anche I’ universo, trasparente dla radiazione
(fotoni). In quest’ epoca avvenne il disaccoppiamento fra radiazione e materia (che s trovavano in

equilibrio termodinamico) e il passaggio da un universo dominato ddla radiazione ad uno dominato ddla
meateria[Ha95].

A temperature piu eevate di 3000-4500 °K, I’ universo era composto da un plasma costituito da ioni ed
dettroni liberi (non indaghiamo sulle particdle e temperaiure presenti ne primissmi idanti di vita
ddl’ universo). Questi ultimi interagivano con le onde dettromagnetiche assorbendole e riemettendole in

tutte le direzioni (come avviene nella fotosfera delle stelle responsabile dello spettro continuo - vedere
paragrafo sulle dass spettrai). Essendo quindi impossibile la propagazione di onde luminose I’ universo era
opaco dlaradiazione. In queste condizioni un osservatore vedrebbe una sfera luminosa centrata su di lui di

raggio ugude dla distanza libera percorsa dai fotoni.

Dal’ epoca délla ricombinazione del plasma la temperatura della radiazione continud a diminuire a causa
dell’ epansione cosmica fino d vaore odierno di circa 2.7 °K, previsto ddlateoria (vaore corrigpondente
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a quello ddla radiazione di corpo nero ala stessa temperaturd). L’ osservazione di questa radiazione di
fondo con dto grado di isotropia in tutte le direzioni € la prova forse piu convincente a sostegno ddla
teoria del Big-Bang (i vdori relativi dlatemperatura e dla distribuzione della radiazione di fondo - chiamata
anche radiazione fossile - sono Sati ricavati con esirema precisone da satdllite COBE dlafine degli anni
80). Quedta radiazione di cui osserviamo attuamente la luce cogtituisce la cosddetta fotosfera cosmica
(perché corrisponde alatemperatura di 3000-4500 °K simile aquelladi unafotosfera stellare [Gr92]) che
rappresenta il limite osservabile dell’ universo. Essa rappresenta I’ universo al’epoca di -t = 13 x 10°-
400.000 @3 x 10° anni fa (sempre secondo le ipotes faite). A causa dd redshift cosmologico la
temperatura della fotosfera cosmica 9 trova spostata verso il rosso fino a circa z=3000/3=1000 o
z=4500/3=1500, dove 3 °K ¢ il valore gpprossimato della radiazione di fondo (z pud essere espresso
come rapporto di temperature in quanto la lunghezza d'onda a cui avwiene la massima emissone e
inversamente proporzionde alatemperatura -1 legge di Wien, vedere voce di glossario: corpo nero).

Come gppena ricordato € impossibile osservare ad epoche precedenti un tempo corrispondente a z =
1000-1500, ma pud essere superato il limite atuade di circaz = 4-4.5 (d 2000, il quasar piu lontano ha
uno z = 5.8 elagdassia piu lontana uno z=6.7), per il quale esstono gia gdassie e radiosorgenti, sperando
di vedere oggetti ndl’intervalo compreso fra z =5-1000, dove pud essere possibile osservare la
formazione delle gdasse e cercare di capire come, da una radiazione di fondo isotropica, § Sano originate
le disomogeneita che hanno portato alaformazione dell’ universo attude.

Luminodita intrinseca - emittanza, costante solare

Rappresentail numero di erg/sec emess ddla superficie di una gellain tutte le direzioni e sull’intero Spettro
elettromagnetico, esteso ddle onde radio a raggi gamma

L’ emittanza (0 irraggiamento bolometrico) s esprime con la seguente rlazione L =4x p xr’x s xT*eqg
sec! dover @il raggio delastdla, s & la costante di Stefan+Boltzmann = 5.6992 x 10° erg ent? °K™, T &
la temperatura efficace in °K (vedere voce di glossario: Temperatura efficace). |l potere emissivo variacon
lalegge di Stefan-Boltzmann L =s xT* (vedere voce di glossario: corpo nero).

La costante solare rappresenta il numero di calorie che arrivano in un minuto su un cn? di superficie
esposta normalmente ai raggi solari fuori dall’ amosfera. Il suo vaore @ circaS = 2 cal cm® min™ = 0.136
x 10’ erg sec* cm® Moaltiplicando tale valore per I area della Sfera avente per raggio la distanza Terra:

Sole, d = 149,6 x 10" cm, otterremo la luminosita solare: Ls =4 x p x dx S = 3.8 x 10® erg/s.
L’ energia irradiata per cn? di superficie solare S ottiene dal rapporto 4 x p x R2x s xTY (4x p x dx S)
dove R, il raggio solare = 6.96 x 10' cm; da questo rapporto s ottiene che s xT* = 0,136 x 10’ x */R?
@6.2 Kw erg sec™ cm? |1 rapporto R/d = tg a @a @il raggio angolare del Sole espresso in radianti. E

infine possibile ricavare la sua temperatura efficace Tes = “O(S/(a? x s ), ottenibile anche ddla rdazione
Te = LJ(A X p x RX s) @5800 °K. Per conoscere il potere emissivo di una stella non & necessario
conoscere i singoli vaori d ed R ma é sufficiente conoscere il loro rgpporto cioé il raggio angolare a.
Grazie dle tecniche interferometriche € possibile ottenere la misura di questo vaore solo per qualche
decina gelle molto vicine e di grandi dimensioni. Ancheil vdore di S, condderata I’ esiguita della misura, €
ottenibile solo per un numero molto ridotto di stelle. 1l raggio puo essere ricavato indirettamente, utilizzando
la relazione conosciuta che esprime I'emittanza L, note la magnitudine assoluta, da cui 9 ricava la
luminosita, e la temperatura del colore (ammettendo che questa non differisca troppo da quella efficace).

La precisone della misura diretta dei raggi non € in generde maggiore di qudla ricavata indirettamente
come sopra descritto.

Per concludere ricordiamo chelarelazione L =4 x p x ’x s XT* pud essere utile in prima approssimazione
per determinare i raggi Sdlarni. Infatti dal rapporto fra I’ emittanza riferita ad una gella qualsas e quella
rdaivad Sole otteniamo che r/Rs = (TedTe)* x Q(L/L ) [Ri95].
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M agnitudine appar ente

Nel 1l secolo a. C. Ipparco suddivise in 6 grandezze di luminosita le 1080 stelle visibili ad occhio nudo
incluse nel suo cataogo. Le sdle piu illanti formavano la prima classe, quelle di seta I ultima classe
visbile ad occhio nudo. Fra una dasse e la successva di vadore numerico maggiore, 1o simolo luminoso
gpprossmativamente s dimezzava. Intorno a 1850, dopo 2000 anni dalla prima classficazione empirica,
venne gabilito, con I'utilizzo del fotometri, che le selle di prima grandezza sono 100 volte meno luminose
delle gelle di seta La differenza fra due magnitudini successive risulta quindi di 2.512 (radice quinta di

100). II valore convenzionde di 2512, scdto fra una magnitudine e la successva, rigpetta
gpprossmativamente | antica suddivisione basata sulle sensazioni fisologiche dell’ occhio. Infatti di fronte ad
un aumento (o diminuzione) ddl’intengta luminosade doppio non corrigponde uno stimolo doppio, ma una
variazione di luminosita che segue un andamento logaritmico, cioe I'intensita ddlla sensazione luminosa &
proporzionde d logaritmo ddlo stimolo. Assume lo sesso ggnificato affermare che ad una crescita
aritmetica ddle sensazioni (e magnitudini) corrisponde una crescita geometrica degli stimoli. Pogson ndl

1850, sulla base di studi psico-fisologici condotti da Fechner, ricavd la seguente relazione fra le
meagnitudini Sellari apparenti:

my-m, =-2.5x log 14/15; /1, = 1004 (m1m2)
dove m;-my, - differenzadi magnitudine, | 1/1, = rapporto fragli stimoli luminos o flussi ricevuti (erg sec™)

La differenza di luminosta fra due selle di magnitudine m ed m + 1, che corrisponde ad uno stimolo
luminoso 2.512 maggiore (0 1/2.512 minore fram ed m1), S calcola applicando la precedente relazione:
[/l = 1004 * @ = 10 %% = 2,512. Per conoscere la differenza di luminosita fra due sorgenti luminose s
pud anche scrivere | 4/1,= 2.512 " dove n € la differenzain magnitudini espressain vaore assoluto.

Per il fatto che dcune stdle, considerate da Ipparco di prima grandezza, erano in redta piu luminose, la
scda venne estesa verso le magnitudini negative. Sirio, la stella gpparentemente pit luminosa dd cielo, ha
unamagnitudine di -1.44, laLunaPenadi -12.6, Il Soledi -26.8.

Sirio @ percio piti luminosa di 10%4* (1449 gppure 2.512 ¢144 = 946 volte rispetto ad unastella di mag.
6. Come gia ricordato gli astri pit deboli vishili ad occhio rudo arrivano dla sesta magnitudine (fino dla
sttima in cdi molto scuri). Con i maggiori tdescopi esigenti sulla Terra € possibile regigtrare
fotograficamente oggetti fino ala mag. 24-25, con I"Hubble Space Telescope tde limite S spinge fino dla
mag. 28-29. Le delle e gli oggetti cesti vishili aumentano vertiginosamente a crescere ddla magnitudine,
Entro la quinta magnitudine sono vishili 1030 stelle, che diventano circa 15.000.000 entro la mag. 15 e
890.000.000 spingendoci fino ala 21.

Magnitudine assoluta (M):

La magnitudine assoluta € laluminosita di una stella portata dla distanza di 10 parsec (32.6 al) ddla Terra
Lerelazioni che consentono di ricavare la magnitudine assol uta da quella gpparente sono le seguenti:

M=m+5+5xlog(p); M =m+5-5xlogd oppurem-M =-5+5xlogd dacui S ricava
d=10 (m-M+5)/5

dove M = magnitudine assoluta, m = magnitudine gpparente, m-M = modulo di disanza, p = 1/d
paralasse annua di una stella in secondi d'arco, d = disganzaddla stdllain parsec. Dalla seconda relazione
(formula chiave per la determinazione della distanza con metodi fotometrici, frai qudi e incluso quello
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Spettroscopico, vedere voce di glossario” diagramma HR...”), nota la magnitudine assoluta, € possibile
quindi ricavare la distanza d. La magnitudine assoluta del Sole € 4.83 (mag. apparente -26.8), quella di
Sirio (afaCMa) +1.4 (mag. app.-1.47), mentre per Rigd (beta Ori) tde valore e -7.1 (mag. app.0.12v7?)

M agnitudine assoluta bolometrica (M )

La My esprime lamisura de flusso integrale emesso da una stella sull’intero spettro eettromagnetico. La
correzione bolometrica € la differenza fra la magnitudine fotovisude (My,) e la magnitudine bolometrica,
cioé C.B. = My - My,. Tde correzione & minima per selle di tipo FO-F5 (a seconda degli autori) per le
quai viene assunta ugude a zero. Per tutte le dtre class spettrdi € negativa. Alcuni vaori di correzione
bolometriche calcolati teoricamente per I’emissone di corpo nero sono i seguenti: -5.4 per una temperatura
efficace di 63.000 °K, -4.55 per 50.000 °K, -2.65 per 20.000 °K, -1.3 per 15.800 °K, -0.36 per
10.000 °K, -0.02 per 6000 °K, -0.08 per 5770 °K (Te ddl Sole), -1 per 4000 °K, -2.5 per 3000 °K, -4
per 2500 °K [Ba99], [Ba-Ko-M084]. Alcuni \dori di C.B. per dcune class spettrai sono i seguenti

(qudli forniti da[Ba99] sono calcolati con I’ utilizzo dea sadliti artificidi):

O3 [O5 |BO [B5 |AO |AS FO F5 (€] Gb KO K5 MO | M5

[Bagg] -4 -04 00 -0.99 23

[Ha35] -612 |-322 |-192 |-081 [-031 |00 [-004 |-006 |-01 -011 |-085 |-143|-31

O3l [ O9b | B5la | M2l | M5II
all
JKaler 5 (31 |1 |-13 |>3
Bibliografia

Per il Sole che é di tipo spettre G2 la My = +4.75 [Ha85], [BaQ9], [Pe85], [Ro79]. La correzione
bolometrica risulta essere C.B. = 4.75 - 4.83 = -0.08 dove 4.83 € la Mv del Sole. Esprimendo la
luminosita L (vedere voce di glossario: Luminosita intrinseca...) di una sdlla in unita solari S ricava la
seguente relazione fra luminosita e grandezza assoluta bolometrica: Mpgi-Mpoisae) = - 2.5 X log L/Ls dacui
Mpo = + 475 - 25 x log L/Ls (vedere relazione di Pogson ndla voce di glossario: Magnitudine
apparente) dove L &laluminosta solare. S ricavaanche che L/L =10“75Mbol/25,

Magnitudine visuale integr ata:

Magnitudine ddll’ oggetto consderato idealmente concentrato in un punto. La magnitudine superficide
media per primo d arco quadrato s calcola nd modo seguente M, = M; + 2.5 x log a, dove M, =
magnitudine per primo d arco quadrato, M; = mag. integrata, a = area complessva oggetto in primi
quadrati. Laformula e puramente indicativa per la diversa distribuzione luminosa dei vari oggetti.

Nebulosa Planetaria, evoluzione di una stella verso una...
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Evoluzione di una stella con massa simile a quella solare ([Ri95] fino a punto 12). La scala delle temperature € quella
superiore, dal punto 13) é riferita a quella inferiore. Le diverse fasi evolutive di una stella di massa solare sono cosi
suddivise:

1) protostella ubicata nella regione delle giganti rosse del diagramma H-R. (temperatura a centro di 150.000 °K, ala
superficie 3.500 °K e diametro di 100 x 10° km) ; 2) (ZAMS)ingresso in sequenza principale(MS) dopo 10 milioni di anni,
temperatura centrale 10 x 10° °K, inizio fusione H® He (dallateoriadi C. Hayashi & possibile calcolare il tempo necessario
perché unamassa si contragga fino araggiungere il raggio e laluminositod di una stelladi MS); 3) posizionein MS dopo
27 x 10° anni; 4) posizione dopo 45 x 10° anni (Sole). 5) (Turn-Off 0TO) Fine bruciamento H® He nel nucleo (et 9.2 x 10°
anni), uscita dalla MS, diametro di circa 2 x 10° km e luminosita 1.5 volte quella solare; 5-6) (SGB) diametrodi 3x 10° km,
luminosita come al punto 5); 6-8) (RGB) arrivata a punto 7) la stella € una gigante rossa, a punto 8) si verificail flash
dell’He, il suo diametro & di 150 x 10° km; 8-9) Discesa nel ramo orizzontale delle giganti (HB); 9-10) (HB); 10-11-?)
(AGB) ramo asintotico delle giganti; 12-13) fase di perditadell’inviluppo gassoso, formazione della nebul osa planetaria,
temperatura superficiale finale della stella uguale a quella del nucleo (dell’ ordine di 10-20.000 °K fino a 100.000 °K); 13-
15) lastelladiventa una nanabianca e si raffredda lentamente fino a scomparire all’ osservazione visuale come nananera,
in tempi dell’ ordine del miliardo di anni.
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Per conoscere il significato delle abbreviazioni in grassetto fare riferimento a testo seguente e ala voce di glossario
“DiagrammaH-R...".

Quanto segue e la descrizione, per sommi capi, ddl’ evoluzione di una stella verso o stadio di nebulosa
planetaria

Queste nebulose rappresentano lafine di stelle di massa compresafra l e 5-8 masse solari. Nei dischi delle
gaasse a spirde esse contribuiscono a rifornire il mezzo interstelare per circa il 35% del gas emesso nel

process di evoluzione stellare (tae contributo € dominante nelle regioni centrdi delle gaassie).

La permanenza in sequenza principae (MS) per una sdla di tipo solare, cioé la fase durante la quae
I’ energia & prodotta dalla trasformazione di H in He nel nucleo, € simatain 9-11 miliardi di anni (periodo
equivdente d 71% ddl’ intera evoluzione gelare - R. Corradi, C. Zanin, Codlum, n.7/98 - 0 secondo dltri
autori d 90% [Ri95]. Tde vaore e anche varigbile in funzione ddl’ opacita sellare). Una volta entrata in
MS la gella diventa un sstema autoregolato in equilibrio idrogatico. Se I'energia prodotta nel nucleo
dovesse diminuire verrebbe a meno I’ equilibrio idrogtatico (cioé I’ equilibrio tra la forza gravitazionde e la
pressone de gas), ed inizierebbe un fase di contrazione gravitazionae delle masse sovragtanti il nucleo, con
un conseguente aumento di pressione, temperatura e produzione di energia e una successiva espansone
fino d raggiungimento di una nuova condizione di equilibrio. Ad un aumento ddla produzione di energia
seguirebbe una dilatazione ddl’involucro delare, una diminuzione della pressone dd ges ddla
temperatura, ddla produzione di energia, con una successva contrazione e il ripristino delle condizioni

inzidi.

Quando I'H presente ndl nucleo s e trasformato in He (circa 1/10 della massa complessiva di H) cessala
produzione di energia (in un raggio pari ad 1/6 di quello solare viene prodotto 1'80% di tutta I’ energia
emessa [RiI95]), la temperatura e la pressone centrdi diminuiscono e il nucleo, venendo a mancare
I"equilibrio idrogtatico inizia a precipitare verso il centro sotto I’ azione della gravita (uscita dala sequenza
principae, punto di Turn Off). Questa contrazione determina un riscaldamento di un guscio (shell spessa
qualche migliaio di km) di H esterno d nucleo di He, fino ad innescare una nuova reazione di fusione (fase
SGB). Il nucleo di He contiene ¥4 della massa totale della stella e il suo diametro € compreso fra 1/100 e
1/1000 di quelo complessivo. Per smdltire I’aumento di produzione di energia (centinaia di volte superiore
a quella prodotta durante la fase di sequenza principae) lagellas espande risdendo il diagrammad H-R
lungo il ramo dele giganti rosse (RGB), aumentando le sue dimensioni fino a 100-200 raggi solari (1 unita
agronomica). Il periodo che intercorre tra I’ esaurimento dell’H nd nucleo e la trasformazione di una sdla
(di massa solare) in una gigante rossa occupa circa il 24% ddl’ intera evoluzione selare (vaore varigbilein
funzione ddl’ opacita stellare). 1l nucleo di He continua ad accrescers e contrars fino a quando la
temperatura centrale della stella arriva a 100 x 10° °K, valore che innesca la fusione dell’He in C. Nelle
gelle di piccola massa (minore di 2 masse solari) I'innesco ddla fusone ddl’He non S verifica in modo
“quieto”, con un espansone del nucleo fino d raggiungimento del’ equilibrio idrogtatico. Il nucleo, a causa
dell’devaissma dendtd, va incontro ad un fenomeno di degenerazione dettronica (la degenerazione
avviene prima per gli eettroni che per i nucle); in queste condizioni gli eettroni possono sogtenere
I’equilibrio gellare sviluppando una pressone molto eevata, indipendente ddla temperatura In tdi
condizioni le proprieta termodinamiche della materia obbediscono ale leggi della meccanica quantistica .
L’enorme energia accumulata, che viene liberata contemporaneamente, d verifica)d di determinate
condizioni, causa un fenomeno parzidmente esplosivo (flash dell’ He, che avwiene praticamente dl’inizio
dd bruciamento ddl’He), che permette un rimescolamento di parte dd nucleo ndl’inviluppo selare (il

nucleo ddle stdlle piu massicce di 2 masse solari, che S trova a temperature sufficientemente dte, non
arriva dla degenerazione ettronica e quindi non s verifica il flash ddl’He- la dengta critica dla quaeil

materiale del nudleo inizia a degenerare cresce dl’incirca con T-).
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Ne consegue una diminuizione ddl’energia emessa con interruzione della trasformazione ddl’'He in C e
contrazione della stella, che s porta nel cosiddetto ramo orizzontale delle giganti rosse (HB). A quache
migliaio di anni dal flash la temperatura a centro & aumentata a 200x10° °K elafusione ddl’Hein C (che
awiene nd ramo orizzontae per un periodo uguae indicativamente al’ 1% della vita gdlare) diventa la
principae sorgente di energia gelare.

In quedta fase il nucleo S dilata mentre I'involucro Sellare S contrag, aumentando la sua temperatura
upeficide. Una volta esaurita la trasformazione di He in C, il core gdlare composto di CG-O s contrae
nuovamente e aumenta la temperatura delle shell esterne di He e H fino ad innescare nuove reazioni
nucleari. In questa seconda fase la gela 9 espande nuovamente, spostandos in dto e a destra ndl
diagramma di H-R, lungo il ramo asntotico delle giganti (AGB, in quanto percorre unalineache s avwicina
agntoticamente a quella descritta nella prima fase di gigante): 9 ta avvicinando lo gadio finde ddla sua
esstenza (larisdita dd ramo asntotico e la trasformazione in nebulosa planetaria occupa meno dell’ 1 per
mille del’intera evoluzione gdlare). Probabilmente il percorso evolutivo ddla gela non procede
direttamente nella zona delle gigarti rosse ma segue un percorso a zig-zag e subisce vai flash. | modeli

teorici che descrivono queste fas vanno dffinati anche se I’ accordo fra le previsoni e le osservazioni
generdmente soddisfacente. Le zone interne composte da GO raggiungono densta tdi da arrivare dla
degenerazione eettronica. La contrazione 9 arreta in quanto la massa dd nucleo viene sostenuta dall’ dta
pressone generatadal gas di eettroni.

La gdla, durante le fas findi di contrazione ddl nucleo, presenta una perdita di massa accelerata, causata
da venti sdlari o da fenomeni di ingabilita che, nd giro di poche decine di migliaa di anni (tempi
ddl’ordine di 10° anni), la spogliano completamente ddll’involucro gassoso (0.5-3 masse solari). |l Sole
emette un vento stellare (codtituito essenziamente da protoni ed dettroni) & ritmo di 1/10™ dela sua
massa, ovvero settecentomilatonnellate d secondo. Ndle ultime fas evolutive |’ espulsone di materia arriva
avdori ddl’ordine di un decimillesmo di massa solare al’ anno, con velocita intorno a 10 km/sec (vento
lento 0 massiccio). Questa hotevole perdita di massa sembra Sa dovuta dla combinazione ddlla pulsazione
della gella con la pressione esercitata ddla radiazione. Gli inviluppi di queste giganti rosse Sono soggetti ad
ingabilita che ne provocano la pulsazione con periodi frai 200-1000 giorni (il prototipo € laomicron Ceti,
denominata Mira; secondo dtri autori i modelli di evoluzione stdlare danno pulsazioni corrispondenti a
quelle ossarvate ndle cefeidi [Ri95]). L’ energia associata a queste pulsazioni espande gli srati esterni della
gdlache s raffreddano fino a consentire la formazione di atomi neutri. Laloro condensazione, che avviene
atemperature inferiori a 1000 °K, puo formare particelle di polvere. La pressione di radiazione della stella
dlontana ulteriormente queste particelle che trascinano con loro anche le molecole dei gas dle quai sono
accoppiate collisionamente ed dettrogtaticamente (velocita di dlontamento dell’ inviluppo intorno a 50.000
kmvh - R. Corradi, C. Zanin., Coelum n. 8/98 -). Questa perdita di massa € consentita ddla limitata
velocitadi fuga che, nd caso dd Sole, scenderd, ndllafase di gigante rossa, dai 618 knv/s attuai a circa 50
km/s. Le teorie prevedono che la perdita dell’inviluppo pud avvenire in un unico episodio o in diverse fad,
come giaricordato, in tempi ddl’ ordine di qualche decina di migliaiadi anni. L’inviluppo espulso circonda
la gtellache risultavishile ndl’ infrarosso.

Dopo I'espansone ddl’involucro la radiazione emessa  ddle pati centrdi ddla gdla esce ques
indisturbata perché la gtella & composta essenzidmente di soli nuclel ed eettroni e non da atomi che
assorbono e riemettono la radiazione. Questa radiazione energetica (ultravioletta) agisce sull’ inviluppo (che
s trova a densita ddll’ ordine di 10%* gr/cn® minori di quelle riproducibili nei laboratori terrestri) rendendolo
vighile, in quanto arrivaadissociare gli aomi dale molecole e aionizzarli (foto-ionizzazione, vedere rdativa
voce di glossario). Anche le “collisoni” fra aomi ed dettroni possono consentire emissone di radiazione
(eccitazione collisonde). In seguito, grazie dla continua espangone dell’ inviluppo, diventa vishile anche la
della centrde che, non potendo utilizzare i propri combudtibili nucleari, continua ad irraggiare
reffreddandos (per innescare la fusione dd C sono richieste temperature di almeno 600x10° °K). 11
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resduo stellare s contrae raggiungendo densita di 10°-10" g/en’, raggio di circa 30 x 10° km (Smilea
quello terrestre) e temperature superficidi estremamente elevate (oltre centomila gradi). La stella originaria
S e trasformata in una nana bianca, codtituita da C ed eventudmente da una shdll di He, completamente o
parzialmente degenerdti.

Non € molto chiaro nel particolari come procedano le varie fas da quando la sella ha perso I'inviluppo
gassoso aquelo in cui pud essere classificata come nana bianca

Il suo destino sara quello di irraggiare per centinaia di milion o miliardi di anni, raffreddandos fino a
diventare una nana nera.

| gusci di gas eccitato dala stella centrale vengono chiamati nebulose planetarie per I’ aspetto generamente
dferico vishile nelle osservazioni telescopiche. |l prodotto nucleosintetico finde liberato ndlo spazio €
qudlo tipico delle nubi di ges interdelare caratterizzate ddle righe spettrdi di emissone ddl’'HIl (ad es.
I'H-afaa6563A - rosso-), ddl’Hell (elio unavoltaionizzato a 4686A - blu-), ddl’Olll (ossigeno 2 volte
ionizzato a 5007 A - verde- ), del’ NIl (azoto una volta ionizzato a 6583 A). Questi involucri di plasma
(gas composto daioni ed dettroni) 9 digperderanno ndllo spazio in poche decine di migliaia di anni. Le
circa 1300 planetarie conosciute (1998) presentano differenti morfologie (dlittiche, bipolari, irregolar) il cui
sudio & estremamente complesso. Esso coinvolge le moddita di espulsione ddl’inviluppo stellare e
I'interazione fra il vento lento e quelo veoce. Una volta espulso Iinviluppo, | resdui stdlari centrdi
emettono un vento molto rarefato ad dtissma velocita (1000-4000 km/s), denominato vento veloce, che
raggiunge in breve tempo le regioni occupate da vento lento e determina I’evoluzione dinamica ddla
nebulosa. Nel caso di espulsione ddl’inviluppo secondo una geometria Sferica I azione del vento veloce
consrvera tde geometria. Quando I'emissione ddl’inviluppo avviene lungo un  piano preferenzide,
formando una specie di toroide intorno ala ela, I'azione ddl vento veloce s sviluppa lungo direzioni
perpendicolari determinando la formazione di una nebulosa bipolare (R. Corradi, C. Zanin, Codum, n.
10/98)

Parallass spettroscopiche

Le diganze sdlari vengono ricavate, noti il tipo spettrde e la magnitudine gpparente, per mezzo dd
diagramma HR, dd quae viene ricavata la magnitudine assoluta (M). Nota la quantita m-M, chiamata
modulo di distanza, 9 gpplicalardazione riportata ndlavoce di glossario “Magnitudine assolutd’. Questo
metodo, ovviamente meno preciso di quello trigonometrico, consente perd di estendere le misure ad oggetti
piu distanti.

Parallass trigonometriche, orbite binarie

Per misurare la diganza dele gdle piu vicine s utilizza il metodo delle parallass trigonometriche
(vedere figura seguente) che assume come base fondamentae il semiasse ddl'orbita terrestre (A). Questo
metodo & estremamente importante perché consente una misura diretta delle distanze e quindi viene
utilizzato per cdibrare dtri 9gtemi indiretti. Descriviamo brevemente il pincipio di  tde procedimento di

misura. Per effetto del moto di rivoluzione terrestre gli agtri piu vicini descrivono ndll’arco di un anno una
piccola elisse apparente rigpetto ale gelle piu lontane considerate fisse. Nél'arco di 6 mes la Terra §

spostaa 2 estremi (T e T') della sua orbitaintorno a Sole. Osservando la posizione delle stelle piu vicine
in un certo periodo ddl'ano e a distanza di 6 mes € possibile misurare il loro gpostamento massmo
apparente rispetto dle stelle di riferimento pit lontane. La parallasse annua (p”) rappresenta la misura
angolare del semiasse maggiore dell’ dlisse gpparente descritta dalla stella ovvero il semiasse maggiore
dell’ orbita terrestre osservando dal sstema stellare.

Quando p" € ugude ad 1", la distanza della gella da Sole e di 3.26 anni luce o0 1 parsec. Un arco di

circonferenza lungo quanto il raggio sottende un angolo a centro di un radiante 0 206.265". Questo arco
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posto ad una distanza dal centro 206.265 volte maggiore a raggio sottenderebbe I'angolo di 1". Allo stesso
modo un osservatore posto ad una distanza da Sole di 206.265 volte il semiasse maggiore ddl'orbita
terrestre, ugude ad 1 unita astronomica (u.a.) o 149.600.000 km., vede quest’ ultimo sotto I'angolo di
1". La distanza equivalente & di 149.600.000 x 206.265 = 3.086 x 10" km. Dividendo questo valore per
la distanza che la luce percorre in un anno viaggiando a 300.000 knvs, ugude a 9.46 x 10 km, §
ottengono 3.26 al. 0 1 parsec

Utilizzando la rdlazione d = 206.265xA/p” e ponendo A = 1 u.a. e 206.265 x 1 = 1 parsec (ps)
otteniamo che il cacolo della diganza Sole-stdlla pud essere semplificato come segue:

d=1/p”
doved éladistanza espressain parsec e p” la paralasse annuain secondi d' arco.
Misurando distanze comprese fra 1 e 100 pc., con una precisione contenuta a piu entro +/0.01 sec., S

ricava un erore percentude rispettivamente variabile dalI’ 1 d 100% Infatti I'errore percentude di
misurazione € dato da

Er%=Ddta(p)/p
dove Ddlta(p) = errore di misurazione.
Con I' utilizzo del satellite astrometrico Hipparcos (vedere relativa voce di glossario) la precisone e scesaa

0.001" e le distanze accettabili di misura S sono alungate fino a 500 ps o 1600 al con un errore
percentuale del 50%.

STELLE LOMTAME
DI RIFERIMENTO

p’ = parallasse annua della stella in secondi d’ arco, angolo sotteso dal semiasse
maggiore dell’ orbita terrestre osservando dal sistema stellare

A= semiasse dell’ orbita terrestre

d = distanza in parsec del sistema dal Sole

La figura include oltre a p” dtri parametri utili per il calcolo della massa dei sistemi
binari da utilizzare nelle relazioni indicate nel paragrafo relativo alle Stelle Doppie:
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a’ = semidiametro angolare dell’ orbita del sisterma binario espresso in secondi d arco
a = semiasse maggiore dell’ orbita relativa del sistema in unita astronomiche

Pulsar o stella di neutroni, Supernovae di tipo 11

Le pulsar sono sorgenti di radiazioni eettromagnetica con emissioni brevissme che g ripetono ad intervali
estremamente regolari. L’esistenza d stele di neutroni fu previsa nd 1934 e la prima scoperta risde d
1967(le pulsar conosciute ala fine dd 97 erano circa 705 di cui 45 binarie). Le stele di neutroni possono
esere il resto di una supernova di tipo Il od anche il prodotto finde di nane bianche binarie che hanno
accresciuto la loro massa a spese ddla stella compagna fino a superare il limite di 1.4 masse solari (che
separa le nane bianche ddla delle di neutroni) cdcolato da Chandrasekar. E data condtatata
I’associazione di dcune delle pulsar piti giovani, come la nebulosa del Granchio (PSR 0531+ 21, i primi 4
numeri rappresentano I’ ascensione rettain ore e minuti), aresti di supernova, anche se questa affermazione
non implica, per ora, che tutte le pulsar Sano Sate associate ad una supernovadi tipo 11. Spendiamo acune
parole sulle fas findi ddl’evoluzione di una gella di grande massa (10 - 25 masse solai inizidi), che
possono condurre al’ esplosone di una supernovadi tipo |1 e nel contempo dla formazione di una steladi
neutroni. Quando il nucleo di una stella massiccia € codtituito da nuclel di Ferro e Nichd (peso atomico
50-60) non sono possibili ulteriori reszioni verso dementi piu pesanti con liberazione di energia, perché
questi nuclei sono doteti ddll’energia di legame piu dta ddla tavola periodica |l nocciolo inizia una nuova
fase di contrazione in quanto viene a mancare I'equilibrio idrogtatico (cioé I'equilibrio tra la forza
gravitazionae e la pressone de gas). Quando la temperatura arriva a 5 miliardi di gradi i fotoni gamma
sono in grado di disntegrarei nucle di Fe (reazione di fotodisintegrazione) creando particelle dfa (nucle di
He). Questa reazione, a differenza delle dtre avvenute durante la vita della stella, non libera energia ma ne
richiede un apporto dall’esterno, dando origine ad un processo atamente endotermico. Il nocciolo s
raffredda bruscamente contraendosi, come descritto in seguito, fino a densta estreme. Nello stesso tempo
gli drati esterni della gella, non pit sogtenuti dalla pressione della radiazione, iniziano una caduta libera
verso il centro, riscaldandos a molti milioni di gradi. Quando la materia dell’ inviluppo esterno, collassando,
raggiunge il nucleo iperdenso (codtituito da neutroni degeneri), “rimbaza’ su d dando origine ad una
violentissmaondad urto che S propaga verso I’ esterno attraverso lamateriain cadutalibera L’ interazione
fra questa onda d' urto e la materia in caduta libera genera un’ enorme quantita di energia (molto maggiore
rispetto a quela che pud essere dissipata), che pud essere liberata solo con un episodio esplosivo,
accompagnato ddl’ espulsone di gran parte della massa stdlare. L’ onda d' urto viene dimentata dai neutrini
liberati dd collasso gtellare che tradferiscono energia agli eettroni dd plasma La gdla che aumenta in
tempi rapidissmi la sua luminosita, € diventata una supernova di tipo I1. L’ onda d' urto oltre ad espellere
I'involucro, ne aumenta notevolmente la temperatura inducendo process nucleari esplosvi che
contribuiscono ala produzione di nuclel piu pesanti de Fe (ndll’involucro abbondano nucle di H, He, C,
O, ingrado di produrre reazioni nucleari).

Durante la contrazione del nucleo sdlare la temperatura dd gas aumenta ulteriormente (oltre i 5 miliardi di
gradi), fino a quando le stesse particele afa vengono fotodisintegrate. 1l nucleo € ora composto da
elettroni, protoni e neutroni. Con I’aumentare della compressione fino a densita di oltre 10*-10"g/ent e
pressoni di 10 amosfere, gli dettroni e i protoni § legano inseme formando neutroni (densita pari a
centomila miliardi di volte quela dell’acqua, corrispondente a cento milioni di tonnellate per cn). Una
sffatta sella codtituita quas da soli neutroni € in grado di autosostenere il proprio peso grazie dle forze
nucleari repulsve. Le dimensioni tipiche per una pulsar sono ddl’ ordine di 10-20 chilometri. S calcola che
mentre un gas degenere di eettroni non € in grado di sostenere una massa superiore a 1.4 volte qudla
solare, uno di neutroni pud arrivare acirca 2.5 masse solari.
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Durante il collasso dd nucleo, per la legge di consarvazione de momento angolare, aumentano
enormemente la velocita di rotazione (periodi tipici di 0.2-2 sec, ) e il campo magnetico (in ragione inversa
dd quadrato delle dimensioni lineari). Un vaore tipico del campo magnetico & di 2 x 10* gauss, un
miliardo di volte qudlo solare. Le enormi differenze di potenzide indotte dala veloce rotazione e
dal’intenadssmo campo magnetico trasformano la gellain un gigantesco generatore di energia dettrica |
protoni e gli eettroni che S trovano ancora liberi sulla superficie, dove non c'é sufficiente pressione per
impacchettarli in neutroni, vengono accderati a veocita rdaividiche ddle differenze di potenzide e
incandai lungo le linee di forza dd campo verso i poli. Questi sciami di particelle, una volta iniettati nela
magnetosfera, spiraleggiano atorno dle linee di forza dd campo magnetico, emettendo radiazione
eettromagnetica di sincrotrone. La radiazione, che risulta pit intensa nei press dei poli magnetici (dove le
linee di campo sono piul intense), viene concentratain due fasci piti 0 meno collimati (coni di emissone).

L’ asse magnetico, che non coincide con quello di rotazione, ruota percorrendo una circonferenza pitl o
meno ampia indeme a due fasci di radiazione, che possono essere ossarvati dalla Terra quando
questultima 9 trova dl'interno del cono di emissone (effetto faro). A seconda dela direzione
dell’emissione 9 possono regigtrare uno o due picchi nella curva di luce (quando I'asse di rotazione €
perpendicolare dla linea visuae dell’ osservatore e quello magnetico € a sua volta perpendicolare a quello
di rotazione S registrano due picchi). La maggior parte delle pulsar emette solo impuld radio, ma acune,
fracui quellade Granchio, producono radiazioni piu energetiche estese nel dominio ottico, ultravioletto, X
e gamma (50 MeV).

Conseguentemente dla perdita di energia il periodo di rotazione di una pulsar tende a rdlentare. L’ eta di
una pulsar viene stimata dividendo il periodo per il suo tasso di rdlentamento. In generde, piu la pulsar
invecchiaminore risulta la diminuizione del suo periodo [Ha95].

Esstono tuttavia le dovute eccezioni, di cui non tratteremo, come ad es. pulsar ultrarapide (o riciclate) con
periodi di pochi millesmi di secondo etass di rdlentamento anomdi che le pongono frale pit vecchie ddlla
categoria (facenti parte di sstemi binari), o che non dovrebbero emettere onde radio a causa della loro
lenta rotazione (8,5 sec).

(Secondo una teoria formulata dad Prof. Franco Pacini la luminosita di una pulsar deve essere
proporzionde ala quarta potenza del campo magnetico e dl’inverso della decima potenza del periodo.
Condderato il fatto che tutte le pulsar rdlentano, al’aumentare dd periodo dovrebbe diminuire la
luminogita- ipotes in corso di verifica:).

Ricordiamo infine che sono dati scoperti alcuni sstemi di pulsar binarie. La primadi esse denominata PSR
1913+16, scoperta nel 1974, ha consentito di effettuare nuovi test a favore della teoria delardativita E
dato confermato ddle osservazioni uno spostamento del periastro dell’orbita in ottimo accordo con
quanto previsto ddla teoria della reativita; inoltre, il ralentamento calcolato del periodo orbitale, attribuito
dl’emissone di onde gravitaziondi, coincide con quelo effettivamente osservato, fornendo un'importante
prova a favore della loro esistenza. Supponendo che le due pulsar abbiano dl’incircala stessa massa essa
risulta circa uguade ad 1.4 masse solari, vaore prossmo d limite che divide questa categoria di oggetti ddle
nane bianche.

Stelleaflaree T-Tauri

Nella famiglia ddle variabili pulsanti irregolari (tde cardteridtica € dovuta a fenomeni marcatamente
turbolenti, coinvolgenti I'inviluppo esterno delle stelle, non ancora ben determinati) troviamo, per esempio,
gli adri in formazione, anche chiamati variabili nebulari, e le stelle a flare ( vedere CD-ROM luci
ddl’infinito, [Ro79]). Le gele in formazione o protostelle (ben riconoscibili per via spettroscopica per la
massccia presenza di dementi leggeri comeil litio) sono avvolte dalla nube di gas e polveri genitrice. Dopo
I'inizide contrazione quas a carattere di collas, la “collisone’ fra il materide in caduta con gli Srati piu
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interni in espansone (a causa dd riscadamento introdotto dala perdita di energia gravitazionale) crea un

fronte d'urto che produce ulteriore energia termica e che pud portare la stella ad un "flash” energetico, con
aumenti di luminosta di centinda o migliaa di volte in poche decine di giorni. La stdla diventa vishile
raggiungendo un massimo di luminosita per poi declinare in modo lento e irregolare fino a raggiungere la
sequenza principae, dove innescherai process di fusone nucleare.

Le protostelle sono classificate come T Tauri e RW Aurigae. Le T Tauri sono stelle di piccolamassae
tipo spettrde G - K, ubicate in ammass di recente formazione (giacciono a dedtra ddla sequenza

principale). Esse presentano variazioni rapide ed irregolari mediamente di 1.5 magnitudini (da fluttuazioni di

qualche decimo di mag. raggiungono in cas ecceziondi fino a4-5 mag di escursgone luminosa), un
di radiazione infrarossa rispetto ale stelle di sequenza principale dello stesso tipo spettrae e forti righe in
emissione principamente ddl’idrogeno (H-alfa, H-beta ect.) e del calcio ionizzato (Call). Questo
viene spiegato come un parzide assorbimento della radiazione da parte della componente polverosa (e di

gas) presente intorno dla gdla (che in generde non I'avwwolge completamente in quanto € possibile

osservare |’ astro) e da una successiva riemissone nel’infrarosso. Le stelle piu giovani sono circondate da
dischi di accrescimento in rotazione secondo le leggi di Keplero. Le regioni pit interne di tai inviluppi, per
effetto ddlla frizione con gli srati adiacenti, tendono a precipitare verso la stella. Paradossd mente mentre
awiene I'accrescimento 9 verificano emissoni violente di materia gassosa (in quache caso in direzione
bipolare cioe perpendicolarmente a disco di accrescimento), che potrebbero essere correlate
dl’'interazionetrail disco di accrescimento e il campo magnetico ddlasdla Gli oggetti Herbig-Haro sono
correlati a getti delle T-Tauri (recentemente Sudiati nel dettaglio con I’ Hubble). In passato S ipotizzava che
gli oggetti H-H fossero agglomerati di gas in contrazione destinati a divenire protostelle, oggi S ritiene che
gano fronti d'urto nel mezzo interstellare associati al getti di gas emess ddle gelein formazione.

Nelle variabili nebulari vanno introdotte anche stelle come eta Carinae; questo strabiliante astro non € una
gdlain formazione, mabens un’ astro estremamente massiccio ad evoluzione violenta

Le stelle a flare hanno come prototipo le UV Ceti. Sono stdle nane di debole magnitudine (inferiore dle
T-Tauri) con spettri K-M e righe in emissone. La loro varighilita fu scoperta da Maaren e Luyten nd

1949, ndl'ambito di atre ricerche astronomiche. La curva di luce delle UV Cedti e cardtterizzata da una
sdita fulminea (di 23 magnitudini), con la comparsa di righe in emissione, seguita da una discesa piu lenta
L'evento dura in genere pochi minuti, ma, nel cad piu cospicui, puo arivare a quache ora. Il termine
vaiabile aflare viene utilizzato per andogia con i flares o brillamenti solari (che hanno la stessa tipologia di

durata e di andamento ddla variazione luminosd). Questa analogia induce a pensare che queste sele
possano essere sede di spettacolari flares, amili a qudli solari ma su scdla molto maggiore, i qudi
determinerebbero le brusche variazioni luminose ossarvate. Le dele a flare presenti dl’interno della
nebulosa di Orione sono probabilmente stelle giovani in fase di contrazione gravitazionde. Diverse dtre
variabili di questa categoria, probabilmente piu evolute delle precedenti, sono Sate trovate anche nelle
Pleiadi, dove mancano variabili nebulari e in ammass ancora pitl vecchi come le ladi e il Presspe. Anche
Proxima Centauri (lagtdlapiu vicinad Sole) e unagdlaaflare.
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