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Premessa



Il cielo e le stelle hanno sempre avuto
        un posto importante nella vita dell’uomo. Sin dai tempi più remoti osservare le stelle e
        comprenderne i movimenti aveva un’importanza pratica fondamentale e un’influenza diretta
        sulla vita di tutti i giorni; i mutamenti del cielo scandivano il passare del tempo e
        l’alternarsi delle stagioni, determinavano i tempi della semina e guidavano i naviganti; il
        cielo e i corpi celesti avevano spesso anche un legame con la divinità. Se si volessero
        applicare le categorie che si usano oggi per classificare la scienza, si potrebbe dire che
        l’astronomia era una scienza applicata e non una scienza di base come viene percepita ai
        giorni nostri. 
Da migliaia di anni, quindi, l’uomo
        osserva la volta celeste. I resti di edifici, soprattutto religiosi e funerari, che sono
        giunti fino a noi lo testimoniano: la loro orientazione, infatti, in molti casi appare
        strettamente connessa alla posizione del Sole durante il solstizio o ad altri eventi
        astronomici rilevanti per l’agricoltura, ma bisogna prestare molta attenzione per evitare di
        attribuire a questi edifici significati che non hanno e quindi misinterpretare la cultura
        dei popoli primitivi. Non è possibile, infatti, essere certi che in tutti i casi esaminati
        le scelte architettoniche fossero realmente dettate dal cielo e non frutto del caso;
        esistono moltissimi studi e speculazioni anche controverse da parte degli storici, e non
        solo, fino a sfociare in alcuni casi nella fantascienza. Si pensi ad esempio a casi
        ampiamente discussi che hanno anche dato origine a un prolifico filone letterario e
        cinematografico, con schiere di sostenitori e detrattori: le piramidi
        egiziane e il loro legame con la posizione di Orione e di Sirio, gli studi su Stonehenge in
        Inghilterra o sugli edifici Maya. 
Voglio qui illustrare brevemente uno dei
        casi forse meno noti che riguarda l’orientazione di uno dei templi megalitici di Malta
        risalenti al IV millennio a.C. La maggior parte di queste costruzioni maltesi ha
        un’orientazione da nord-ovest a sud-est, e in molti casi è stato possibile verificare che,
        in occasione di eventi astronomici particolari come i solstizi o gli equinozi, all’alba i
        raggi del Sole penetravano nel tempio attraverso alcuni fori illuminando pietre
        appositamente posizionate. In altri casi l’orientazione dei templi sembra essere legata al
        sorgere di stelle o gruppi di stelle particolarmente luminose. Questa relazione può essere
        verificata se si tiene conto correttamente della differenza tra la posizione dei corpi
        celesti nel cielo misurata oggi con quella al momento della costruzione dei templi. Infatti,
        a causa della precessione degli equinozi, nel corso dei millenni le posizioni delle stelle
        sono mutate in modo non trascurabile. Ad esempio, ai tempi della costruzione dei templi di
        Malta, stelle come α e
            β Cen che oggi sono
        visibili solo dall’emisfero australe, erano osservabili alla latitudine di Malta. Si suppone
        che questi templi, in virtù del legame della loro orientazione con il sorgere di gruppi di
        stelle visibili in un determinato periodo dell’anno, fungessero, per le popolazioni
        dell’epoca, da veri e propri calendari. L’uso dell’architettura sacra come mezzo per
        misurare il tempo sembra fosse diffuso in paesi anche molto lontani tra loro, come l’Egitto
        e l’Inghilterra. 
Un caso particolarmente interessante è
        quello relativo al tempio I a Mnajdra (Malta). Questo tempio, risalente all’inizio del III
        millennio a.C., ha un’orientazione differente rispetto agli altri. La sua particolarità sta
        nel fatto che all’ingresso sono presenti due lastre di pietra con delle incisioni che non
        sono pure decorazioni, ma che hanno un preciso significato. Nella lastra est sono incise
        alcune file di puntini – ogni fila ha una lunghezza diversa – e nella parte inferiore si
        trovano sei punti disposti in modo da formare un piccolo cerchio.
        Sono state formulate diverse ipotesi sul significato di queste incisioni e la spiegazione
        che sembra più plausibile è che si tratti di un vero calendario e che ogni punto rappresenti
        un giorno. I sei puntini che compongono il piccolo cerchio potrebbero rappresentare le
        Pleiadi, le cui stelle più brillanti visibili a occhio nudo sono disposte nel cielo più o
        meno secondo uno schema simile. Questa interpretazione è rafforzata dal fatto che
        l’orientazione del tempio, che come dicevamo è unica tra i templi di Malta, punta verso la
        direzione in cui compaiono le Pleiadi nel cielo per la prima volta durante l’anno
            (sorgere eliaco). Le Pleiadi hanno sempre avuto un ruolo
        importantissimo presso i popoli primitivi: segnavano il passaggio delle stagioni,
        identificando di fatto l’inizio della primavera. Se accettiamo questa spiegazione, anche le
        file di punti nella parte superiore della lastra acquistano un significato preciso. Come
        dicevamo, il numero dei punti è diverso in ogni fila e sembra seguire una sequenza casuale:
        19, 13, 16, 3, 7, 24, 11, 25, 53, 8 o 9. Ma se ipotizziamo che ogni punto rappresenti un
        giorno, e che il giorno di riferimento, da cui si comincia a contare, è quello in cui
        sorgono nel cielo notturno per la prima volta le Pleiadi, ci si può aspettare che ogni linea
        rappresenti il numero di giorni che intercorrevano per arrivare a eventi importanti. In
        effetti si è calcolato che il numero dei punti presenti in ogni riga coincide con il numero
        di giorni che passavano, all’epoca della costruzione dei templi, tra il comparire per la
        prima volta durante l’anno di stelle brillanti visibili a occhio nudo. Così diciannove
        giorni dopo le Pleiadi, cominciava a sorgere nel cielo notturno Aldebaran, dopo tredici
        giorni il gruppo delle Iadi, dopo sedici giorni Betelgeuse, dopo tre Bellatrix, dopo sette
        Rigel, dopo ventiquattro Sirio, dopo undici Mirzam, dopo venticinque Arturo; e quindi dopo
        un periodo di cinquantatré giorni, senza che nel cielo comparissero altre stelle
        particolarmente brillanti, c Cru e infine dopo nove giorni β Cen, rispettando esattamente la sequenza dei
        punti incisi. È assai improbabile che si tratti di una semplice coincidenza ed è, quindi,
        molto probabile che la lastra del tempio di Mnajdra sia un
        calendario, in cui i «mesi» vengono marcati da eventi astronomici e in particolare
        dall’apparire nel cielo di stelle molto brillanti e in cui il «capodanno» sia determinato
        dal sorgere eliaco delle Pleiadi. 
Ho riportato questo esempio per mostrare
        come può essere complicato risalire al significato astronomico degli edifici preistorici, ma
        anche per indicare l’ingegnosità dei popoli primitivi, le conoscenze relativamente avanzate
        che possedevano e l’importanza fondamentale del cielo nella loro vita quotidiana. 
In questo libro cercherò di riassumere
        diversi aspetti dello studio delle stelle per dare un’idea di come funzionano questi oggetti
        così affascinanti. Non c’è alcuna pretesa di completezza, dato che sono moltissimi gli
        aspetti che si potrebbero discutere, per cui gli argomenti trattati sono una scelta
        arbitraria dell’autore, con lo scopo di incuriosire, senza annoiarlo troppo, il
        lettore.

1.
            

L’astronomia di ieri e di oggi 



Un rapido e incompleto excursus 



In queste pagine iniziali mi propongo
            di toccare alcuni elementi riguardanti l’evoluzione del ruolo dell’astronomia nella
            società senza l’ambizione di trattare esaustivamente la storia dell’Astronomia, tema che
            meriterebbe un volume a sé. 
Nell’antichità, i corpi celesti
            ricoprivano un ruolo centrale. Per il loro impatto sulla vita dell’uomo erano
            considerati alla stregua di divinità che regolavano lo scorrere del tempo e degli
            eventi. Il ruolo specifico cambiava con modalità legate alla cultura delle varie
            civiltà. Ad esempio nell’antica Grecia le stelle e i loro moti erano studiati in un
            contesto filosofico nel tentativo di dare un senso alla natura, e furono argomento degli
            studi dei filosofi più noti, da Anassimandro a Platone fino ad Aristotele. L’obiettivo
            principale era la ricerca di leggi generali che rispecchiassero l’ordine osservato
            nell’Universo, e non l’acquisizione di capacità predittive degli avvenimenti futuri. 
Al contrario, i Babilonesi avevano
            uno spirito molto più pratico e per essi lo scopo principale da raggiungere era
            rispondere a domande «quantitative». Non è un caso che siano stati loro a sviluppare la
            notazione matematica alla base di quella moderna e che fossero in grado di fare calcoli
            in modo efficiente. La notazione sessagesimale con la quale noi tuttora misuriamo il
            tempo e gli angoli e che è alla base del sistema di coordinate celesti è un’eredità
            della cultura babilonese. I Babilonesi registravano su tavole
            gli eventi astronomici importanti e dalla loro ripetitività furono in grado di
            identificare i fenomeni ciclici, a cominciare dalla lunghezza dei mesi lunari fino alla
            relazione con l’anno stagionale – che è più lungo di dodici mesi lunari, ma meno di
            tredici (per cui aggiunsero ogni tanto un mese per riallineare i due fenomeni). In
            pratica costruirono un vero e proprio archivio di dati ai quali attingere per predire,
            utilizzando la matematica, i moti della Luna, del Sole e dei cinque pianeti allora
            conosciuti. 
Quando finalmente la cultura greca
            classica e quella babilonese entrarono in contatto, mescolandosi nel periodo
            ellenistico, l’astronomia entrò in una fase molto più matura, caratterizzata dalla
            capacità di predire gli eventi astronomici con una precisione notevole. Grazie al
            «fiorire» della matematica e delle osservazioni astronomiche furono avanzate molte
            teorie e ipotesi, alcune delle quali risultarono corrette, anche se sul momento non
            ebbero sufficiente credito. Non tutti sanno, ad esempio, che già nel V secolo a.C.,
            Aristarco avanzò l’ipotesi che la Terra si muovesse in un’orbita circolare attorno al
            Sole, e che questo moto non si riflettesse nel moto delle stelle, a causa della grande
            distanza dalla Terra cui esse si trovano. Oggi questa idea ci sembra ovvia, ma all’epoca
            era rivoluzionaria. Dobbiamo osservare, però, che mentre durante l’ellenismo le
            conoscenze scientifiche erano molto avanzate, purtroppo nel periodo successivo tante
            idee vennero abbandonate – si preferirono le teorie di Platone e Aristotele – la scienza
            conobbe una stasi che durò parecchi secoli e si dovette attendere Copernico perché
            queste idee venissero riprese e accettate. 
In altre culture l’astronomia assunse
            connotati ancora differenti. In Cina ad esempio si distingueva tra lo studio dei
            fenomeni regolari, identificati da osservazioni continue e calcoli matematici, e
            l’osservazione dei fenomeni imprevedibili. L’ordine dei fenomeni naturali, e quindi
            anche di quelli celesti, rispecchiava l’ordine con il quale il mondo veniva governato, e
            l’insorgere di un fenomeno non previsto era sintomo di disordine e di cattivo governo.
            Di conseguenza gli astronomi/astrologi ricoprivano un ruolo
            molto importante presso la corte imperiale, ed era loro compito predire gli eventi
            celesti allo scopo di dimostrare che il cosmo era in qualche modo sotto il controllo del
            potere dell’imperatore. In Cina gli astronomi erano in grado di prevedere le eclissi
            lunari e altri eventi, mentre erano meno abili con le eclissi solari. La necessità di
            osservare e registrare in modo accurato gli eventi che accadevano, ha permesso agli
            astronomi moderni di avere dati storici utili su una base temporale molto ampia di una
            serie di fenomeni come l’esplosione di novae, di supernovae, l’avvicinarsi di comete
            (fra cui la cometa di Halley) e le eclissi solari. 
Lo sviluppo dell’astronomia in Cina
            subì un brusco cambiamento con l’arrivo dei missionari gesuiti nel XVI secolo. I primi
            missionari erano arrivati con Marco Polo secoli prima, ma furono i gesuiti, dopo Matteo
            Ricci, a portare la civiltà occidentale in Cina. Al contrario di quello che avevano
            fatto i missionari nelle Americhe, i gesuiti in Cina non agirono per cancellare la
            cultura delle popolazioni indigene, ma cercarono di integrarla con quella occidentale e
            si adoperarono per fare conoscere Confucio in Europa, traducendone una serie di opere e
            progettando un dizionario latino-cinese. Nonostante le difficoltà incontrate sia in Cina
            sia con i loro superiori, i gesuiti riuscirono a farsi accettare dai cinesi anche grazie
            alla cultura scientifica di cui furono portatori che comprendeva anche l’astronomia.
            Alcuni gesuiti erano astronomi e modificarono completamente l’approccio dei cinesi
            all’osservazione del cielo. A Pechino esiste ancora oggi l’Osservatorio astronomico
            seicentesco, intitolato a padre Matteo Ricci, che conserva alcuni strumenti dell’epoca.
        

L’astronomia di posizione 



Fino a tempi relativamente recenti la
            tecnologia non permetteva di misurare altro che la posizione delle stelle e «a occhio»
            il loro colore. È stato necessario aspettare la metà del XIX secolo
            perché si potessero sviluppare strumenti capaci di analizzare la
            «qualità» della luce emessa dalle stelle. Fino a quel momento il lavoro degli astronomi
            consisteva principalmente nel misurare la posizione delle stelle e i prodotti principali
            di questo lavoro erano i cataloghi stellari e la determinazione degli spostamenti delle
            stelle sulla volta celeste che consentiva di ricavare i moti e, quando possibile, le
            orbite dei corpi celesti. 
Il catalogo stellare storico di
            riferimento è quello di Tolomeo (II sec. d.C.), che fa parte della sua famosa opera
                Almagesto e che a sua volta si basa sul catalogo di Ipparco di
            Nicea. Dopo quello di Tolomeo, che molti astronomi successivi rividero e integrarono, il
            primo catalogo originale fu, nel X secolo, quello di Ulug Beg, nipote di Tamerlano che
            fondò l’Osservatorio di Samarcanda. 
Da allora sono stati compilati molti
            cataloghi, sempre più completi. Il progetto più ambizioso fu probabilmente la
                Carte du Ciel, di fine Ottocento: il primo progetto
            internazionale di grande respiro in campo scientifico. L’idea fu dell’allora direttore
            dell’Osservatorio di Parigi Amédée Mouchéz che, nel tentativo di ottenere un catalogo
            stellare di tutto il cielo fino alla 11-12 magnitudine, lo divise in circa venti
            settori, affidandoli ad altrettanti osservatori, che spaziavano dall’Osservatorio del
            Vaticano, a quello di Santiago del Cile, dall’Osservatorio di Helsinki a quello di
            Sydney, inclusi diversi osservatori africani e americani; per l’Italia era presente
            l’Osservatorio di Catania. Ogni istituto scientifico avrebbe dovuto condurre in modo
            omogeneo le osservazioni, misurare le posizioni delle stelle sulle lastre fotografiche
            ottenute e compilare il catalogo. Si trattava di milioni di stelle, per cui il progetto,
            molto ambizioso per quei tempi, necessitava di una quantità di lavoro che venne
            sottostimata, e non arrivò mai alla conclusione; solo pochi osservatori completarono il
            lavoro che era stato loro assegnato. Nonostante questo si trattò di un’esperienza
            importante e funzionò da apripista per progetti internazionali, fondamentali nella
            scienza e nell’astronomia in particolare. 
        

L’astrofisica moderna 



Con l’avvento dell’astrofisica, si
            passò rapidamente dall’astronomia di posizione allo studio delle condizioni fisiche
            delle stelle. Grazie a strumenti sempre più sofisticati si cominciarono a osservare e
            analizzare le proprietà della luce emessa dalle stelle e a dedurre molte proprietà del
            materiale che compone le atmosfere stellari, che a loro volta dipendono dai processi in
            opera all’interno delle stelle. 
Oggi abbiamo strumenti sempre più
            sensibili che ci permettono di osservare con grande precisione la radiazione stellare.
            Si costruiscono e progettano telescopi sempre più grandi per studiare le stelle meno
            luminose e più lontane, e non solo nella nostra Galassia. La possibilità di lanciare
            strumentazione in orbita al di sopra dell’atmosfera ha aperto enormi possibilità
            consentendo l’osservazione delle stelle in bande di energia che sono assorbite
            dall’atmosfera terrestre e quindi non osservabili da Terra. La precisione toccata da
            queste misure è notevole e permette di osservare dettagli mai raggiunti prima. Nella
            banda visibile, ad esempio, la possibilità di andare in orbita permette di evitare tutti
            i problemi legati ai moti turbolenti della nostra atmosfera che degradano le
            osservazioni. Così, con strumenti come Corot – lanciato dalla Francia con il contributo
            dell’Agenzia spaziale europea (European Space Agency, ESA) – e come il satellite Kepler
            – della NASA –, è stato possibile osservare e identificare la lievissima diminuzione
            della luminosità di una stella quando un pianeta piccolo come la Terra, o poco più, che
            orbita intorno a essa, vi passa davanti, fornendo uno dei metodi più potenti per
            l’identificazione di sistemi esoplanetari. Sempre nella banda ottica il satellite Gaia
            dell’ESA, lanciato a fine 2013, otterrà misure di posizione con una precisione
            impensabile fino a non molti anni fa. 
Le osservazioni spaziali in altre
            bande hanno invece aperto nuove branche dell’astrofisica, come ad esempio nella banda
            infrarossa, dove l’atmosfera terrestre trasmette solo alcune bande
            e nella banda ultravioletta e X. Si tratta di settori
            dell’astrofisica nati negli ultimi cinquant’anni insieme alla tecnologia spaziale, ma
            che grazie al notevole sforzo delle agenzie spaziali e dei ricercatori che vi lavorano,
            sono ormai scienze mature. Scientificamente la possibilità di osservare un oggetto
            celeste in molte bande si è rivelata importante perché, come vedremo in alcuni casi, in
            ogni banda di energia la radiazione mette in evidenza aspetti ed elementi diversi, per
            cui l’unico modo per avere una visione completa di tutte le componenti dell’oggetto è
            avere una copertura osservativa in più di una banda.


2.
            

Come si osservano le stelle 



Sono molte le ragioni che ci spingono a
        osservare le stelle. I nostri antenati le scrutavano perché con esse potevano seguire il
        passare del tempo e delle stagioni, perché pensavano che potessero aiutare a prevedere il
        futuro, perché ritenevano che rappresentassero le divinità o infine perché li aiutavano a
        orientarsi nei viaggi. Senza menzionare l’aspetto romantico di un cielo stellato. 
Per l’astrofisico l’osservazione delle
        stelle è finalizzata alla comprensione di come e di che cosa sono fatte, del perché e come
        si formano e di quale sarà il loro destino. Come in tutti gli ambiti scientifici i modi e le
        metodologie di osservazione devono permettere misure quantitative che qualunque altro
        ricercatore deve poter riottenere, e devono basarsi su quantità «osservabili» che siano in
        una relazione nota con le quantità che si vogliono derivare. 
Il mestiere dell’astrofisico è più
        complicato di quello della maggior parte degli altri fisici: non si può costruire una stella
        in laboratorio, adattarla all’esperimento che si vuole effettuare, cambiarne le proprietà
        per verificare cosa succede e così via. Ogni stella è una realizzazione specifica,
        determinata dalla natura e su cui lo sperimentatore non ha controllo: egli può solo
        sceglierla sulla base delle caratteristiche fisiche che meglio si adattano al suo scopo, ad
        esempio con una certa temperatura, facente parte di un sistema binario, vecchia, giovane e
        così via, ma non può interagire con essa e può solo osservarla a
        distanza. Quello che conosciamo delle stelle deriva in pratica da
        due tipi di misure: la posizione e le quantità a essa collegate, e le caratteristiche della
        luce che emettono. 
L’astrometria: posizione, distanza e moti delle stelle 



La posizione delle stelle è stata il
            principale oggetto degli studi astronomici sin dai tempi antichi, quando ci si orientava
            con le stelle e il loro spostamento nella volta celeste durante la notte e nel corso
            dell’anno era utilizzato come misura del passare del tempo. Anche quando l’astronomia
            diventò una scienza matura, l’astronomia posizionale continuò a mantenere un ruolo
            importantissimo e fino alla metà del XIX secolo, quando l’astronomia si trasformò in
            astrofisica, «astronomia» era sinonimo di astronomia posizionale. 
La misura precisa delle posizioni
            delle stelle e del loro spostamento sulla volta celeste, oltre a permettere la
            compilazione di cataloghi accurati, è ancora oggi molto importante perché fornisce il
            metodo di base per misurare le distanze stellari e i moti delle stelle nella Galassia.
            Infatti partendo dalla misura delle distanze delle stelle più vicine si possono,
            attraverso una serie di passi successivi (la cosiddetta scala delle
                distanze), derivare le distanze di oggetti via via più lontani fino ad
            arrivare ai confini dell’Universo. Il metodo principale per la misura delle distanze
            stellari è la triangolazione, basata sul principio che osservando lo stesso oggetto da
            due luoghi diversi, lo si vede spostato rispetto a un sistema di riferimento esterno. In
            astronomia il sistema di riferimento esterno è fornito dal sistema delle stelle fisse,
            cioè da stelle abbastanza lontane da non essere soggette a moti apprezzabili sulle scale
            temporali d’interesse. Più lontani sono i due luoghi da cui si misura l’oggetto,
            maggiore è la capacità di misurare piccole differenze di posizione. Per calcolare le
            distanze stellari la base spaziale naturale per le misure è fornita dall’orbita della
            Terra intorno al Sole, e in particolare dalla posizione occupata
            dalla Terra a sei mesi di distanza. Questa è la massima lontananza possibile tra due
            punti di osservazione dalla Terra. 
In pratica si misura l’angolo sulla
            sfera celeste da cui l’oggetto sembra essersi spostato dopo sei mesi e quindi, con una
            vera e propria triangolazione, conoscendo la base del triangolo (il diametro dell’orbita
            terrestre attorno al Sole) è possibile risalire alla distanza mediante l’espressione
            trigonometrica: 
distanza (stella) = 1 Unità
            astronomica/tangente (angolo/2) 
L’angolo misurato è detto
                parallasse. Da questa espressione si definisce l’unità di
            misura di distanza in astronomia, il parsec, come la distanza corrispondente a un angolo
            di parallasse di un secondo d’arco. Un parsec (pc) equivale a 3,09 ×
                1013 km o 3,26 anni luce. Per rendersi conto dei numeri
            in gioco, la stella più vicina (Proxima Centauri) ha un angolo di parallasse di 0,75˝
            che corrisponde a 1,33 pc. La prima stella è quindi molto lontana da noi, a una distanza
            che è circa 270.000 volte maggiore della distanza Terra-Sole. Tutte le altre stelle sono
            ancora più lontane. Questi numeri ci dicono immediatamente come lo spazio intorno al
            Sole sia per lo più vuoto. 
Gli angoli parallattici sono tanto
            più piccoli quanto più lontane sono le stelle. Le distanze trigonometriche sono quindi
            molto difficili da misurare per cui il metodo può essere applicato solo a stelle fino a
            poche decine di parsec di distanza. Nonostante ciò, questo metodo è fondamentale perché
            tutte le altre tecniche, che si basano sulla misura di proprietà stellari che non
            dipendono dalla distanza, devono essere verificate e calibrate con le distanze
            parallattiche che sono le uniche basate su metodi geometrici diretti e non derivati da
            misure indirette. 
All’inizio degli anni Novanta del
            Novecento un passo molto importante è stato compiuto grazie al satellite europeo
            Hipparcos (chiamato così in onore dell’omonimo astronomo greco che fu un pioniere delle
            osservazioni stellari) che ha permesso di misurare parallassi accurate per 100.000
            stelle fino a una distanza di 100 pc. Il 19 dicembre 2014 l’ESA
            ha lanciato il satellite Gaia che, dopo alcuni anni di misure di grandissima precisione
            e una sofisticata analisi dei dati, fornirà distanze affidabili per stelle fino a 8.000
            pc (corrispondente all’incirca alla distanza del centro galattico). Questi dati
            rivoluzioneranno la conoscenza che abbiamo della nostra Galassia, consentendo per gran
            parte di essa la costruzione di una vera mappa in 3-D. 
[image: FIG. 1. Schema del metodo per la misura della parallasse stellare (π). Una stella relativamente vicina appare in una posizione diversa rispetto alle «stelle fisse», se osservata da punti opposti dell’orbita terrestre (a sei mesi di distanza). La differenza di posizione, misurata in secondi d’arco è la misura della parallasse π, da cui si ricava la distanza della stella.]
FIG. 1. Schema del metodo per
                    la misura della parallasse stellare (π). Una stella relativamente vicina
                    appare in una posizione diversa rispetto alle «stelle fisse», se osservata da
                    punti opposti dell’orbita terrestre (a sei mesi di distanza). La differenza di
                    posizione, misurata in secondi d’arco è la misura della parallasse π, da cui si
                    ricava la distanza della stella.


La misura della distanza di una
            stella serve anche a risalire a molte sue proprietà. Ad esempio, per conoscere la
            luminosità di una stella si misura il flusso luminoso ricevuto dall’osservatore sulla
            Terra e si risale alla luminosità intrinseca moltiplicando per il fattore geometrico
                4πd2 corrispondente alla superficie di una
            sfera centrata sulla stella e di raggio pari alla sua distanza (d). 
Misurare le posizioni delle stelle
            permette di derivare i moti propri stellari, cioè i movimenti veri e non solo apparenti.
            Infatti le stelle non sono ferme nello spazio ma si muovono in vari modi, ad esempio
            ruotando attorno al centro della Galassia con una velocità media che dipende dalla
            distanza dal centro o con moti individuali che possono essere misurati dallo spostamento
            nel tempo della loro posizione. La misura dello spostamento sarà
            anche in questo caso un angolo tra due posizioni occupate da una stella in tempi
            diversi, che può essere trasformato in una misura di velocità in chilometri al secondo
            conoscendo la distanza della stella. 
BOX
                    1. La scala delle distanze 



La misura delle distanze con le
                parallassi trigonometriche ha un’importanza fondamentale per la misurazione di
                distanze maggiori, fino a quelle cosmologiche. Infatti le parallassi costituiscono
                l’unico metodo geometrico di valutazione quantitativa delle distanze in quanto tutti
                gli altri metodi si basano su oggetti celesti («candele») che presentano fenomeni
                considerati «universali» che non dipendono dalla distanza, come i periodi delle
                pulsazioni delle stelle Cefeidi. Questi, insieme al flusso apparente che riceviamo,
                il quale, invece, dipende dalla distanza, possono essere usati per misurare quanto
                tali oggetti distano da noi. I metodi usati cambiano a seconda dell’intervallo di
                distanze in esame, ma ognuno di essi deve essere calibrato rispetto al precedente,
                di conseguenza ogni metodo risente degli errori di misura commessi nell’applicazione
                dei metodi precedenti. Dato che il primo metodo – essendo una misura di tipo
                geometrico è meno soggetta ad assunzioni – è proprio il metodo parallattico, questo
                costituisce la base per costruire l’intero sistema. Diventa così evidente l’impatto
                che avrà Gaia sulla nostra conoscenza della Galassia, dato che permetterà di
                estendere la zona di spazio accessibile alle parallassi trigonometriche da un
                centinaio di pc a circa 8.000 pc, pari alla distanza del Sole al centro della
                Galassia, di fatto saltando una serie di metodi intermedi ed evitando, quindi, tutte
                le incertezze introdotte da essi.

La misura dei moti stellari permette
            di risalire al luogo di nascita di una determinata stella, di ricostruire la storia
            della Galassia e di riconoscere l’origine comune di alcuni gruppi di stelle formate
            nella stessa regione e che ora sono disperse anche a grandi distanze tra loro. Anche in
            questo caso le misure devono essere molto precise, trattandosi di spostamenti
            piccolissimi. 
        

La fotometria: luminosità e temperatura 



La fotometria misura la luce che
            riceviamo da una stella. Il nostro occhio si comporta come un vero e proprio sistema
            fotometrico sensibile alla luce nella banda visibile. Questa sua caratteristica è
            all’origine del sistema di magnitudini, sviluppato nell’antica Grecia e basato sulla
            luminosità delle stelle misurata a occhio nudo, ancora oggi usato dagli astronomi. Una
            stella che appare molto luminosa avrà un valore piccolo di magnitudine (una stella di
            «prima grandezza» è più luminosa di una stella di «seconda grandezza»); le magnitudini
            scalano con il logaritmo del flusso luminoso ricevuto, in accordo con quella che
            nell’Ottocento si credeva fosse la sensibilità dell’occhio umano. 
In una disciplina scientifica non si
            possono usare sistemi di misura soggettivi come l’occhio umano, quindi sono stati
            sviluppati parecchi sistemi fotometrici basati su apparati strumentali controllati, con
            bande di energia centrate a diverse frequenze e con diversa larghezza in frequenza.
            Questa varietà è molto utile perché l’uso di bande diverse permette di mettere in
            evidenza proprietà fisiche delle stelle come, ad esempio, la temperatura superficiale. 
Il massimo di intensità della
            radiazione emessa da un corpo si trova in una banda di energia che dipende dalla
            temperatura del corpo stesso. Così un corpo a temperatura ambiente emette principalmente
            in infrarosso – questa è la ragione per cui le telecamere a infrarossi permettono di
            riprendere scene al buio – mentre una stella come il Sole, con una temperatura di circa
            6.000 gradi, emette principalmente nel visibile, in particolare nel giallo. Una stella
            molto massiccia con una temperatura di 10.000 gradi ha il massimo di emissione nel blu
            mentre una stella con temperatura di 3.000 gradi apparirà rossa. Esistono anche stelle
            con temperature talmente alte da avere il picco di emissione nell’ultravioletto, o
            talmente fredde da emettere principalmente nell’infrarosso. 
Questo fenomeno porta alla
            definizione del «colore» di una stella, cioè di quanto emette in una banda rispetto a
            un’altra. Di conseguenza il colore indica la temperatura
            stellare: più è vicino al blu o all’ultravioletto, più calda sarà la superficie, mentre
            il rosso indicherà una stella più fredda. Dato che le temperature stellari possono
            essere molto diverse tra loro, le stelle ci appaiono di colore diverso: ad esempio Sirio
            sarà di colore bluastro, avendo una temperatura superficiale di circa 10.000 gradi,
            mentre Betelgeuse è rossa, essendo una supergigante fredda con una temperatura di 3.500
            gradi. 
La luce stellare che misuriamo in
            una banda dipende dalla quantità di radiazione emessa dalla stella, dalla temperatura,
            dalla distanza che deve percorrere fino a noi e dalle proprietà del mezzo interstellare
            che deve attraversare. Infatti, il materiale distribuito nello spazio tra le stelle, pur
            essendo estremamente rarefatto, assorbe in parte la radiazione e ne modifica il colore,
            poiché assorbe in modo più efficiente la radiazione ad alte frequenze, rendendo la luce
            più rossa di quanto fosse all’origine (si parla, infatti, di «arrossamento»
            interstellare). Utilizzando la misura della distanza ottenuta con l’astrometria,
            possiamo risalire alla luminosità intrinseca della stella e quindi alla quantità di
            energia prodotta al suo interno. Si scopre così che esiste una notevole varietà di
            stelle e che il Sole è una stella media, né troppo calda né troppo fredda né troppo
            luminosa. 
La temperatura superficiale del Sole
            è di circa 6.000 gradi, a fronte di stelle a decine di migliaia di gradi o di qualche
            migliaio, e anche la sua luminosità è intermedia. Si può dire che il Sole è un tipo di
            stella piuttosto comune nella Galassia: non sembra avere peculiarità di sorta, eccetto
            che rendere possibile la vita come noi la conosciamo. Bisogna comunque aggiungere che
            durante la sua evoluzione sia la sua temperatura sia la sua luminosità sono molto
            mutate, e cambieranno ancora. Appena nato, una volta liberato dall’inviluppo di polveri
            che lo circondava, il Sole era molto più freddo di adesso e si raffredderà nuovamente
            quando si trasformerà espandendosi in una gigante rossa. Alla fine del suo ciclo vitale,
            quando il nucleo si contrarrà ad altissima densità – nella fase che viene chiamata di
            nana bianca proprio perché essendo molto densa occuperà un
            volume piccolissimo – diventerà una stella molto meno luminosa di quanto sia ora. Perché
            accada tutto ciò ci vorranno comunque diversi miliardi di anni. 

La spettroscopia: temperatura, composizione chimica e
            gravità 



La spettroscopia è forse la tecnica
            principe per studiare le stelle perché con essa è possibile ricavare moltissime
            proprietà fisiche delle atmosfere stellari. Si tratta di un tipo di misura molto
            utilizzato in tutte le branche della fisica perché permette di studiare in dettaglio la
            luce emessa da una fonte luminosa scomponendola nei vari «colori» di cui è composta.
            L’esempio di scomposizione della luce che conosciamo meglio è l’arcobaleno, che si forma
            quando le gocce d’acqua presenti nell’aria dopo un acquazzone o nelle vicinanze di una
            cascata disperdono la luce del Sole nelle sue componenti a diverse energie, e diversi
            colori. L’arcobaleno è un esempio di spettro in cui la luce passa da un colore a un
            altro in modo quasi continuo. In astrofisica, invece, la maggior parte delle stelle,
            quando osservate con spettroscopi ad alta risoluzione – cioè capaci di separare la luce
            emessa a lunghezze d’onda molto vicine tra loro – mettono in evidenza una quantità di
            righe o bande che porta con sé moltissime informazioni sul materiale attraversato dalla
            luce e quindi sulle atmosfere stellari. 
La presenza di righe ben definite
            negli spettri è una diretta conseguenza della fisica quantistica, che prevede che gli
            elettroni possono trovarsi solo in alcune orbite atomiche ben precise. Per passare da
            un’orbita a un’altra gli atomi hanno bisogno di assorbire (se l’orbita di arrivo è a più
            alta energia di quella di partenza) o emettere (nel caso di decadimento a un’orbita o
            livello di più bassa energia) una quantità di energia che corrisponde
                esattamente alla differenza di energia dei due livelli. Quindi,
            per quanto noi possiamo fornire radiazione a tutte le frequenze (e
            quindi energia) a un gas costituito da un certo tipo di atomi,
            esso assorbirà ed emetterà soltanto alle frequenze corrispondenti alle transizioni da un
            livello a un altro, producendo uno spettro con righe di assorbimento o di emissione. Il
            caso delle molecole è più complicato perché oltre alle orbite degli atomi che le
            compongono, esse hanno stati corrispondenti ai moti degli atomi attorno al centro di
            massa della molecola stessa (rotazione e vibrazioni). Si tratta di stati energetici
            molto vicini, i quali più che a righe sottili danno origine a bande vere e proprie. 
Possiamo pensare a una stella come a
            un corpo molto denso circondato da un’atmosfera rarefatta costituita da vari atomi e
            molecole. Essa quindi si comporta come un corpo nero che emette una radiazione con uno
            spettro continuo, corrispondente alla temperatura della sua superficie, che attraversa
            una zona meno densa popolata da vari atomi. Questi atomi intercetteranno selettivamente
            l’energia a lunghezza d’onda corrispondente a una transizione verso una delle orbite più
            lontane producendo delle righe in assorbimento. L’atomo si troverà così in uno stato
            eccitato. Gli atomi eccitati tendono a ritornare nello stato di più bassa energia,
            quindi l’elettrone che ha subito il salto a un’orbita energetica tenderà a rilasciare il
            quanto di energia assorbita producendo un’emissione. In principio ci si potrebbe quindi
            aspettare che all’equilibrio ci siano tanti assorbimenti quante riemissioni con un
            effetto nullo sullo spettro. In realtà non è così perché una volta che l’atomo è stato
            eccitato può ritornare allo stato originario in vari modi non necessariamente
            corrispondenti a una singola emissione. Ad esempio, se l’atomo si trova in un mezzo
            sufficientemente denso da subire parecchi urti dalle altre particelle, può diseccitarsi
            cedendo l’energia sotto forma cinetica agli altri atomi o alternativamente può ritornare
            allo stato originale con più salti, passando da livelli intermedi, quindi emettendo due
            o più fotoni di più bassa energia. Infine, anche in assenza di questi fenomeni, poiché
            l’atomo riceve la radiazione da una direzione preferenziale (quella da dove riceve
            l’emissione della stella) mentre la riemissione avviene in tutte le
            direzioni, dal punto di vista dell’osservatore che si trova
            lungo la direzione da cui proviene la radiazione, l’effetto netto sarà un deficit del
            flusso in corrispondenza dell’energia della transizione, per cui si osserverà comunque
            l’equivalente di una riga in assorbimento. Gli spettri stellari sono in generale
            dominati da righe in assorbimento e solo in casi particolari si osservano righe di
            emissione. 
Nel caso di spettri di stelle con
            atmosfere abbastanza fredde da consentire la formazione di molecole si potranno
            osservare le bande molecolari, facilmente riconoscibili negli spettri delle stelle di
            poche migliaia di gradi. 
Le informazioni fisiche che si
            possono ricavare dalle righe di uno spettro sono moltissime. Dato che ogni tipo di atomo
            ha un set di orbite disponibili diverso dall’altro, ogni elemento sarà caratterizzato da
            un set unico di transizioni (e quindi di righe) possibili. Dallo schema delle righe si
            può quindi risalire a quali siano gli elementi presenti in atmosfera. L’atomo di
            idrogeno, che è l’elemento più abbondante, essendo un atomo con un solo elettrone è
            caratterizzato da un set di righe abbastanza semplice. Nella banda visibile la riga più
            intensa è la cosiddetta riga Hα della serie di Balmer che si trova a 6.563
            Angstrom e che corrisponde alla transizione tra il secondo e il terzo livello. Le altre
            righe corrispondenti a transizioni dal secondo livello si trovano nella banda blu e
            ultravioletta; infatti, avendo come destinazione orbite più lontane, l’energia
            necessaria per la transizione è maggiore e quindi la riga corrispondente si trova a
            frequenze più alte. Le transizioni che hanno come livello di partenza o arrivo il primo
            stato, detto «stato fondamentale», richiedono più energia e quindi cadono nella banda
            ultravioletta, mentre le transizioni ai livelli più alti producono righe nella banda
            infrarossa. Gli atomi con molti elettroni hanno spettri più complessi con molte più
            righe in varie regioni dello spettro, ma ognuno ha un suo set di righe riconoscibile. 
Bisogna comunque considerare che
            anche se un dato elemento è presente nell’atmosfera stellare non tutte le transizioni
            avvengono contemporaneamente. Perché una transizione avvenga è
            necessario che un certo numero di elettroni popoli il livello di partenza, e questo
            dipende dalle condizioni fisiche del sistema. Ad esempio in un gas molto freddo tutti
            gli elettroni occuperanno lo stato a più bassa energia e quindi le righe che si potranno
            osservare sono quelle corrispondenti alle transizioni in partenza o in arrivo in questo
            stato. Se invece la temperatura del gas è più alta, un certo numero di atomi si troverà
            in uno stato eccitato a causa degli urti dovuti ai moti termici e le righe che si
            osservano corrisponderanno a transizioni anche verso questo stato. Inoltre, se la
            temperatura è abbastanza alta da strappare uno o più elettroni ionizzando alcuni degli
            atomi ci saranno nell’atmosfera stellare elettroni liberi. Se il materiale è
            sufficientemente denso, come accade nelle stelle ad alta gravità, questi elettroni
            urteranno a loro volta spesso gli ioni per ricombinarsi in un atomo neutro. Se invece la
            gravità, e quindi la densità, è bassa gli urti saranno rari e molti atomi resteranno
            ionizzati originando righe diverse da quelle dei corrispondenti atomi neutri. 
L’analisi delle righe, quindi, non
            solo ci dice quali e quanti elementi siano nell’atmosfera stellare, ma anche a che
            temperatura e gravità si trovano, fornendoci una descrizione dettagliata, anche se a
            distanza, dell’atmosfera stellare. 
La dipendenza della formazione delle
            righe dalla temperatura è alla base della classificazione spettrale che si sviluppò
            nella seconda metà dell’Ottocento, anche se allora si trattò di una classificazione
            empirica di cui non si conoscevano le motivazioni fisiche. Il primo metodo fu sviluppato
            in Italia da padre Pietro Angelo Secchi che propose una classificazione delle stelle in
            cinque categorie a seconda del colore e delle righe predominanti nello spettro. Alla
            fine del secolo un gruppo di astronome di Harvard raffinò la classificazione
            suddividendo e riordinando le classi di Secchi fino ad arrivare all’inizio del Novecento
            alla definizione dei tipi spettrali utilizzati ancora oggi (O-B-A-F-G-K-M) e relativi
            sottotipi per descrivere i tipi intermedi. L’ordine delle
            lettere ha ragioni storiche e a quel tempo non era chiaro che la
            sequenza fosse in realtà in temperatura, cosa che si comprese parecchi anni dopo.
            
        
BOX
                    2. La forma delle righe spettrali 



Abbiamo detto che una transizione
                atomica può avvenire solo se l’atomo assorbe o emette esattamente l’energia
                corrispondente alla differenza di energia di due orbite. Questo implicherebbe righe
                di assorbimento infinitamente sottili, che invece non si osservano. Oltre al
                problema che nessuno strumento ha una risoluzione spettrale infinita, l’allargamento
                di una riga può avere diverse origini legate alle condizioni fisiche in cui si trova
                il materiale. Prima di tutto esiste un’indeterminazione nell’energia di ogni livello
                legata al principio d’indeterminazione di Heisenberg il quale afferma che non
                possiamo misurare con precisione infinita simultaneamente due grandezze come
                posizione e quantità di moto, o energia e tempo, e che quindi produce un
                allargamento, per quanto piccolo in ogni riga. Inoltre un atomo nell’atmosfera non è
                isolato e immobile ma sarà soggetto a moti termici che dipendono dalla temperatura
                dell’atmosfera stessa. In questo caso «vedrà» la radiazione proveniente dalla stella
                spostata verso il rosso o verso il blu per effetto Doppler e quindi assorbirà
                un’energia leggermente diversa da quella che avrebbe assorbito se fosse stato fermo.
                Siccome gli atomi hanno una distribuzione continua di velocità, le righe si
                allargheranno tanto più quanto maggiore è il moto termico – e quindi la temperatura
                dell’atmosfera – e la riga assumerà una forma che rifletterà la distribuzione delle
                velocità delle singole particelle. Un altro effetto è dovuto alla presenza di altri
                atomi vicini che perturbano, modificandoli, i livelli di energia dei singoli atomi e
                quindi allargano in un modo caratteristico le righe che coinvolgono questi livelli.
                Dato che queste perturbazioni dipendono dalla densità degli atomi, la presenza di
                questi allargamenti viene usata per misurare la gravità di una stella. In
                particolare, righe poco allargate indicano stelle a bassa densità (perturbazioni
                trascurabili da parte di atomi vicini) e quindi giganti o supergiganti, mentre righe
                più larghe implicano alte densità tipiche di stelle di sequenza
                principale.

La spettroscopia ci dà anche
            informazione sul moto della stella lungo la linea di vista grazie all’effetto Doppler.
            Questo effetto si verifica per qualunque tipo di onda (sia elettromagnetica che
            acustica) ed è il fenomeno per cui la frequenza delle onde prodotte da un corpo in
            movimento ci appare spostata verso le alte frequenze, se il corpo è in avvicinamento, o
            verso le basse se è in allontanamento. L’esperienza più comune che abbiamo di questo
            fenomeno è la differenza che notiamo nel suono della sirena dell’ambulanza quando si sta
            avvicinando o allontanando. Quest’esempio riguarda le onde acustiche ma il fenomeno è
            esattamente lo stesso nel caso di onde elettromagnetiche. 
Una stella con un moto in
            avvicinamento o in allontanamento dall’osservatore non presenterà le righe esattamente
            nella posizione di laboratorio ma spostate rigidamente verso il rosso o verso il blu (o
            come si dice in gergo red-shifted o
                blue-shifted). Nella realtà bisogna tenere conto che
            l’osservatore si muove a sua volta con la Terra attorno al Sole e correggere questo
            effetto in modo da riferire tutte le misure al Sole. Le righe si spostano in lunghezza
            d’onda di un valore Δλ che dipende dalla velocità relativa Sole-stella
                (vel) e in particolare una riga che si sarebbe dovuta trovare a
            una certa lunghezza d’onda λ1 si troverà invece a una lunghezza d’onda
            spostata di Δλ pari
            a: 
Δλ = λ1 * vel /c
            

dove c è la
            velocità della luce; quindi lo spostamento sarà tanto maggiore quanto più veloce si
            muove la stella rispetto al Sole, mentre diventa zero quando la stella si muove con la
            stessa velocità del Sole. 
L’effetto Doppler è importantissimo
            perché ci permette di ottenere una serie di informazioni molto utili. Ad esempio come si
            muove una stella nella Galassia o se appartiene a un gruppo di stelle che si muovono
            insieme. Il metodo è complementare alle misure dei moti che si possono ottenere con
            l’astrometria, con la differenza che mentre quest’ultima ci permette di osservare i
            movimenti delle stelle nel piano della sfera celeste in angoli e
            ha bisogno della misura della distanza per derivare la velocità lineare, con l’effetto
            Doppler misuriamo i moti nella direzione perpendicolare direttamente in metri al
            secondo. Le misure astrometriche e spettroscopiche combinate ci permettono la
            ricostruzione dei moti nella Galassia nelle tre dimensioni. 
L’effetto Doppler è utilizzato per
            lo studio dei sistemi binari e dei sistemi planetari extrasolari. Infatti due o più
            corpi che risentono l’uno della forza di gravità dell’altro (due stelle compagne o una
            stella con il suo sistema planetario) si muovono ruotando attorno al loro centro di
            massa. Questo moto può essere osservato tramite l’effetto Doppler che fa muovere nelle
            diverse fasi dell’orbita tutte le righe appartenenti a ognuno dei corpi avanti e
            indietro. 

Le osservazioni 



La maggior parte dei telescopi
            professionali di grandi dimensioni sia da Terra sia dallo spazio è equipaggiata con
            diversi strumenti nel piano focale per permettere diversi modi di osservazione a seconda
            delle esigenze degli astronomi. Nella maggioranza dei casi per usare questi strumenti i
            ricercatori interessati rispondono a un bando «per osservazioni» aperto alla comunità
            scientifica. Ogni astronomo che vuole utilizzare un dato strumento deve preparare un
            progetto per spiegare come vuole usarlo e perché, in quale modalità e che cosa vuole
            misurare. I progetti verranno poi esaminati da un comitato di esperti che sceglierà
            quelli ritenuti più interessanti e innovativi. Spesso il numero di progetti proposti è
            molto più elevato del numero di quelli che si possono realizzare e la selezione è molto
            competitiva. 
La figura 2 mostra un piccolo tratto
            dello spettro di una stella gigante di circa 5.000 gradi, ottenuto con lo spettroscopio
            HARPS-N, costruito da un consorzio internazionale di cui fanno
            parte ricercatori svizzeri, americani, inglesi e italiani, che è
            stato installato al Telescopio nazionale italiano Galileo (TNG) che opera a La Palma
            nelle isole Canarie. Si tratta di uno spettroscopio ad alta risoluzione, cioè in grado
            di distinguere righe dello spettro molto vicine tra loro, e ad alta stabilità, quindi
            poco soggetto a variazioni dovute a cambiamenti di temperatura e di pressione
            dell’ambiente circostante. Queste caratteristiche lo rendono estremamente adatto a
            misurare piccolissime variazioni di velocità radiali come quelle che si osservano in
            stelle con pianeti e infatti HARPS-N è oggi lo strumento più preciso nell’emisfero nord
            per queste osservazioni.
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FIG. 2. Spettro di una stella
                    gigante a temperatura di circa 5.000 gradi ottenuto con lo spettrografo HARPS-N.
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                    riga Hα
                    dell’idrogeno. Tra le altre righe più intense ci sono righe del ferro, del
                    calcio e del titanio.




3. 

La diversità stellare 



Le stelle che ci appaiono nel cielo come
        puntini luminosi sembrano essere molto simili tra loro, con al massimo piccole differenze di
        colore; in realtà esse possono essere molto diverse e ognuna ha caratteristiche specifiche
        che la identificano. 
Le proprietà fisiche stellari cambiano
        col tempo perché le stelle nascono, «vivono» e muoiono: il loro destino e il modo in cui si
        evolvono sono stabiliti al momento della nascita. La proprietà principale che determina la
        storia di una stella è la sua massa, che dipende a sua volta dalla quantità di materiale
        presente nel mezzo interstellare che riesce a collassare per formare la stella stessa; dalla
        massa dipenderanno l’evoluzione seguente e il destino finale. Un’influenza minore è
        esercitata da altre grandezze, come la composizione chimica del materiale originario da cui
        si forma la stella. 
Se oggi osserviamo un’istantanea del
        cielo non vediamo i fenomeni che accadono in questo momento, ma quelli che stavano avvenendo
        in un tempo passato, quando le stelle e gli altri corpi celesti stavano irradiando la luce
        che oggi riceviamo. Questa radiazione per percorrere la distanza dalla stella alla Terra può
        avere impiegato un tempo lunghissimo, dato che la velocità della luce non è infinita e le
        distanze possono essere molto grandi. L’epoca in cui vediamo le stelle è diversa per ognuna
        di esse, e dipende dalla loro distanza. Anche la luce irradiata dal Sole non ci raggiunge
        istantaneamente ma solo dopo otto minuti e venti secondi dal momento in cui è stata emessa.
        La stella più vicina, Proxima Centauri, si trova a poco più di
        quattro anni luce dalla Terra, un tempo ancora confrontabile con i tempi umani, mentre una
        stella vicino al centro galattico si troverà a circa trentamila anni luce da noi. In pratica
        stiamo osservando un’istantanea delle stelle che non corrisponde a nessun tempo preciso, ma
        a un mescolamento di epoche. Da nessun altro punto della Galassia si ha la stessa visuale. 
Il diagramma H-R: luminosità e temperatura 



Come abbiamo visto nel capitolo
            precedente le stelle possono avere temperature e luminosità molto diverse. Uno strumento
            fondamentale utilizzato dagli astronomi per visualizzare le proprietà di un grande
            gruppo di stelle è il cosiddetto diagramma di Hertzsprung-Russell
            (dal nome degli astronomi che lo inventarono, abbreviato comunemente in
                diagramma H-R). Nella figura 3 troviamo il diagramma H-R delle
            stelle che ci appaiono più brillanti nel cielo. Le grandezze riportate sono quantità
            assolute, cioè corrette per gli effetti della distanza, per cui il grafico ci fornisce
            informazioni obiettive sulle stelle che non dipendono da chi le osserva. Si nota che ci
            sono stelle poco luminose, anche se appaiono brillanti perché vicine o stelle molto più
            lontane ma intrinsecamente molto luminose. Questo diagramma è uno strumento utilissimo
            per gli astronomi che lo usano per ricavare facilmente le proprietà principali delle
            stelle. Le quantità negli assi in basso e a sinistra sono quelle osservate (tipo
            spettrale e magnitudine), mentre i valori negli assi in alto e a destra sono le quantità
            fisiche vere e proprie (temperatura e luminosità). L’analisi del diagramma in figura
            mostra diverse caratteristiche interessanti. Innanzitutto si deve notare che gli assi
            riportano temperatura e luminosità in scala logaritmica: questo è utile per consentire
            l’inserimento del grande intervallo dei valori osservati. In particolare la temperatura
            può assumere valori da qualche migliaio a decine di migliaia di gradi, mentre
            la luminosità delle stelle più luminose è fino a un miliardo di
            volte maggiore di quella delle stelle meno brillanti. Il Sole per definizione si trova a
            un valore di luminosità pari a 1, dato che la luminosità solare è usata come unità di
            misura per le altre stelle. Un’altra caratteristica evidente è che le stelle non
            riempiono tutto lo spazio a disposizione in modo uniforme, ma occupano preferenzialmente
            zone ben precise. Questo dipende direttamente dai processi fisici che avvengono
            all’interno delle stelle e dai loro tempi di evoluzione. Durante la loro vita le stelle
            si evolvono spostandosi nel diagramma in temperatura e luminosità. Una stella come il
            Sole quando nasce compare nel diagramma in alto a destra (ad alta luminosità e bassa
            temperatura) e si evolve rapidamente prima verso il basso e poi verso sinistra fino a
            occupare il suo posto nella banda diagonale più popolata, detta sequenza
                principale, che è la zona del grafico dove si trova la maggior parte
            delle stelle. In questa posizione si ferma per la gran parte della sua vita. In seguito
            si evolverà, spostandosi verso la zona delle giganti (in alto verso destra) per poi
            finire la sua vita come una nana bianca nella parte in basso del diagramma. Tutte le
            stelle percorrono un cammino analogo anche se in diverse aree del grafico. Le varie fasi
            non sono attraversate a velocità costante: in alcune zone le stelle si fermano per molto
            tempo, mentre in altre vi passano rapidamente. Dato che la nostra è una fotografia in un
            istante di tempo, è statisticamente improbabile che molte stelle si trovino in regioni
            del diagramma di rapida percorrenza, mentre troveremo più stelle nelle zone dove esse
            trascorrono la maggior parte della loro vita. Queste sono le zone della sequenza
            principale, la fascia che attraversa il grafico in diagonale, dove la stella produce
            energia bruciando idrogeno (in assoluto la fase più lunga della sua vita), e quella
            delle giganti, quando a bruciare è l’elio. Il piccolo numero di stelle nella regione
            delle nane bianche non dipende dal fatto che esse sono poche, ma dal fatto che sono
            intrinsecamente molto deboli, per cui in un campione di stelle apparentemente brillanti,
            come quello riportato in questo grafico, ne viene selezionato un
            numero limitato. Le stelle molto luminose, invece, sono poche perché rare. 
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FIG. 3. Diagramma di
                    Hertzsprung-Russell delle stelle apparentemente più brillanti. Sugli assi in
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                    magnitudine), mentre sugli assi a destra e in alto i valori delle quantità
                    fisiche corrispondenti (luminosità e temperatura). 


Il Sole si trova, come moltissime
            altre stelle, approssimativamente a metà della sua vita nella sequenza principale, dove
            starà ancora per 4-5 miliardi di anni prima di evolvere in una gigante rossa. 

Le masse stellari 



La misura di luminosità e
            temperatura ci permette anche di ricavare la massa delle stelle che è il parametro che,
            come abbiamo detto, in larga misura ne determina proprietà e destino, ma che è
            difficilmente misurabile in modo diretto. Nella maggior parte dei casi la massa viene
            ricavata confrontando i valori di luminosità e temperatura con i
            valori attesi da un modello di struttura ed evoluzione stellare, quindi il valore della
            massa sarà tanto affidabile quanto il modello descrive bene i processi fisici e
            l’evoluzione della stella. I valori di massa ottenuti sono compresi tra circa un decimo
            della massa del Sole fino a decine o anche un centinaio di masse solari. 
BOX
                    3. I modelli stellari 



Un modello stellare è un modello
                matematico che, partendo dai processi fisici di base che si pensa avvengano nelle
                stelle, ne prevede i valori delle grandezze osservabili e la loro evoluzione. Un
                modello dovrebbe, ad esempio, a partire dalla massa e dalla composizione chimica,
                potere prevedere i valori di luminosità, gravità e temperatura di una stella a ogni
                età. Sono stati sviluppati parecchi modelli, alcuni piuttosto complessi, altri
                adeguati a descrivere certi tipi di stelle. Il primo test per verificare che un
                modello sia realistico è il test solare, per cui tutti i modelli devono essere in
                grado di riprodurre i valori (temperatura, luminosità, gravità ecc.) del Sole che
                conosciamo bene per altre vie. Un modello stellare deve includere molti degli
                ingredienti fisici, sia macro sia microscopici, che intervengono nelle varie fasi
                dell’evoluzione. Deve descrivere la struttura di una stella e la sua evoluzione
                includendo l’equazione dell’equilibrio idrostatico e tenendo conto degli effetti
                gravitazionali. Deve comprendere i meccanismi di produzione di energia all’interno,
                del trasporto radiativo, della convezione e così via. Nei casi più complessi può
                includere fenomeni magnetici e gli effetti della rotazione (differenziale, poiché la
                stella non ruota come un corpo rigido, ma il materiale a diversa profondità e
                latitudine può ruotare con velocità diverse). Tutti questi effetti sono più o meno
                importanti a seconda del tipo di stella, della sua massa e della fase evolutiva che
                sta attraversando. 
Il prodotto di un modello per una
                data massa e composizione chimica iniziale è il set di valori di temperatura
                superficiale (T*) e luminosità (L*) che la stella assumerà al passare del tempo
                (traccia evolutiva). Ogni coppia di T* e L* descriverà la posizione istantanea della
                stella nel diagramma H-R e può essere trasformata in grandezze osservabili come
                magnitudini, colori e spettro che hanno il vantaggio di poter essere confrontate
                direttamente con le osservazioni. 
Sono stati sviluppati molti
                modelli sofisticati che includono la struttura e l’atmosfera stellare, alcuni dei
                quali utilizzabili interattivamente su internet; in alternativa gli autori rendono
                disponibili i prodotti dei modelli in database consultabili via web (alcuni esempi
                includono: http://stev.oapd.inaf.it/; www.hs.uni-hamburg.de/EN/For/ThA/phoenix/index.html;
                    www.astro.ulb.ac.be/~siess/Site/WWWTools; http://albione.oa-teramo.inaf.it/).

Anche in questo caso il Sole è una
            stella intermedia. Quando una stella è sulla sequenza principale la luminosità e la
            massa sono correlate poiché la massa determina il meccanismo di produzione e di
            trasporto all’interno della stella dell’energia che poi viene emessa sotto forma di
            radiazione. 
Ci sono casi particolarmente
            fortunati in cui si possono ricavare le masse stellari in modo diretto e che possono
            essere usati per verificare il corretto funzionamento dei modelli stellari: si tratta
            delle stelle binarie. Sono stelle nate contemporaneamente dalla stessa nube, collassata
            su due centri di gravità (invece che su uno solo), che si evolvono insieme ed esercitano
            una forza gravitazionale reciproca per cui restano fisicamente legate. In base a come le
            osserviamo, le distinguiamo in diverse classi ciascuna con potenzialità diverse: 
	binarie
                        visuali, se riusciamo a osservare separatamente le due stelle;
                
	binarie spettroscopiche,
                    se sono così vicine da non essere distinguibili ma possiamo vedere nello spettro
                    combinato i due set di righe muoversi in modo diverso. Il movimento delle righe
                    è dovuto alla diversa velocità istantanea delle due stelle che producono un
                    diverso effetto Doppler; 
	binarie a
                        eclisse, quando una stella orbita passando davanti all’altra in
                    modo tale da creare una vera e propria eclisse per cui vediamo che la luminosità
                    di una o di tutte e due le stelle periodicamente diminuisce. 


Dopo un numero di osservazioni
            sufficientemente ampio è possibile ricavare il periodo orbitale (P)
            del sistema binario e, nel caso di una binaria visuale, misurando il semiasse maggiore
                (a) dalla separazione angolare tra le stelle e la distanza del
            sistema da noi, si può ricavare la somma delle masse (MA
            +
                        MB) delle due stelle utilizzando la terza legge di Keplero: 
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dove G è la
            costante di gravitazione universale. Inoltre dalle leggi della meccanica sappiamo che il
            rapporto delle masse è inversamente proporzionale al rapporto dei semiassi rispetto al
            centro di massa: 
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Abbiamo quindi un sistema in due
            equazioni a due incognite (le masse stellari) risolvibile con passaggi algebrici. 
Nel caso delle binarie
            spettroscopiche la situazione è più complicata e possiamo risolvere il problema a meno
            dell’angolo d’inclinazione dell’orbita, dato che, grazie all’effetto Doppler, possiamo
            misurare le velocità solo lungo la direzione perpendicolare al piano del cielo. In
            questo caso ci vengono in aiuto i sistemi binari sia spettroscopici sia a eclisse, che
            per essere tali devono avere l’orbita vista di taglio (altrimenti non potremmo osservare
            l’eclisse), per cui conosciamo l’inclinazione. I sistemi a eclisse sono molto importanti
            anche perché ci permettono di misurare il raggio delle stelle eclissanti, pur senza
            «vedere» la stella, misurando semplicemente la quantità di luce oscurata, che è
            proporzionale all’area stellare eclissata, una volta che sia noto il tipo di stelle e il
            tipo di eclisse (parziale, totale o anulare). 
Come dicevamo la massa è una
            grandezza fondamentale perché stabilisce il destino della stella e ne determina anche la
            velocità di evoluzione. Una stella durante la sua vita attraversa varie fasi,
            sostanzialmente corrispondenti ai diversi modi di produrre l’energia necessaria per
            sostenersi. Si va dalle prime fasi in cui la stella trasforma in radiazione l’energia
            gravitazionale, alle fasi successive in cui l’energia è di
            origine nucleare, con diverse reazioni operanti nei differenti stadi. La durata di
            ciascuna fase dipende da quanto più velocemente la stella brucia il combustibile a
            disposizione e quindi dalla sua efficienza nella produzione energetica. In generale
            l’efficienza è tanto maggiore quanto più la stella è massiccia: per cui una stella di
            grande massa si evolve molto più rapidamente di una stella di piccola massa. Una stella
            di 15 masse solari si forma e conclude la fase di sequenza principale in poco più di
            venti milioni di anni, mentre una stella come il Sole impiega ben dieci miliardi di anni
            per percorrere la fase equivalente. Stelle di massa ancora più piccola impiegano tempi
            ancora più lunghi e nessuna di esse ha ancora avuto modo di completare la sua evoluzione
            dato che l’Universo non è così vecchio. Questa grande differenza nei tempi di evoluzione
            è una delle cause del piccolo numero di stelle massicce osservate. Queste, infatti,
            oltre a formarsi più di rado, muoiono velocemente per cui possiamo vederle solo se sono
            nate nelle ultime decine di milioni di anni, mentre tutte le stelle di piccola massa che
            si sono formate dall’origine dell’Universo sono ancora tutte a metà della loro
            evoluzione e quindi osservabili. 

La funzione di massa 



Conoscere la massa delle stelle e
            quali di esse si possono formare è importante per capire i meccanismi di formazione
            stellare. Per questa ragione è stata definita la funzione di massa che altro non è che
            l’istogramma del numero di stelle di una certa massa che esistono in un volume di
            spazio. Conoscendo come variano i tempi evolutivi con la massa, e quindi ricostruendo
            quante stelle e di che massa si erano formate nello stesso volume – incluse le stelle
            che oggi non possiamo più osservare perché hanno completato il loro ciclo evolutivo – si
            può risalire al numero di stelle nate in un periodo di tempo (funzione di
                massa iniziale). Nascono molte più stelle di piccola massa che
            stelle di grande massa. La rarità di stelle massicce che si
            formano, insieme ai loro brevi tempi evolutivi fa sì che le stelle di grande massa che
            si possono osservare sono poche. Un risultato molto interessante è che la funzione di
            massa iniziale sembra avere la stessa forma in qualunque zona di cielo si osservi e che
            quindi sia una grandezza universale che dipende da processi fisici fondamentali validi
            ovunque e non, ad esempio, dalle condizioni specifiche della nube interstellare da cui
            un gruppo di stelle si può essere formato. 
La funzione di massa iniziale fu
            determinata per le stelle più massicce del Sole negli anni Cinquanta del Novecento
            dall’astronomo americano Edwin Ernest Salpeter ed è stata poi estesa alle masse più
            piccole e ulteriormente dettagliata in anni recenti. La sua determinazione precisa e
            l’origine della sua universalità sono ancora argomento di ricerca. 

Le nane brune 



Meritano un discorso a parte le
            cosiddette nane brune che si possono considerare «quasi-stelle». Si
            tratta di corpi celesti di massa così piccola (inferiore a circa 0,1 masse solari) da
            non riuscire a innescare le reazioni nucleari dell’idrogeno al loro interno, per cui non
            possono raggiungere la fase di sequenza principale. Esiste comunque uno stadio della
            loro vita in cui si trovano ad avere le condizioni di pressione e temperatura per
            innescare la combustione del deuterio (idrogeno pesante, cioè con due neutroni nel
            nucleo) il cui nucleo, insieme a un protone, forma l’elio 3. Si tratta di una reazione
            che richiede condizioni meno estreme di quelle necessarie per bruciare l’idrogeno.
            Quindi sono oggetti intermedi tra le stelle e i pianeti; si usa fissare a 13 masse
            gioviane la massa che separa una nana bruna da un pianeta. 
Non essendo in grado di produrre
            energia in modo efficiente, le nane brune irradiano poca luce restando fredde e sono
            quindi molto deboli e rosse, per cui difficili da riconoscere.
            Infatti anche se l’esistenza di questi oggetti era stata prevista teoricamente già negli
            anni Ottanta, solo dopo diversi tentativi, nel 1995, si riuscì a identificarne uno al di
            là di ogni dubbio. La scoperta fu fatta da un gruppo spagnolo, guidato da Rafael Rebolo
            dell’Istituto di astrofisica delle Canarie, che identificò un oggetto molto rosso nella
            regione delle Pleiadi in una serie di immagini fotometriche. I ricercatori ottennero
            nuove osservazioni tra cui una serie di spettri. Questi mostravano caratteristiche
            intermedie tra quelle di una stella di piccola massa e quelle dei pianeti più massicci
            del nostro Sistema solare. Usando modelli stellari molto sofisticati si riuscì a
            determinare la massa dell’oggetto, che risultò di 55 masse gioviane, minore di quella
            necessaria per formare una stella ma maggiore di quella di un pianeta, confermando che
            si trattava di una nana bruna. Il lavoro fu pubblicato sulla rivista «Nature» e diventò
            il riferimento per gli studi su questi oggetti. Oggi sono note circa 2.000 nane
            brune.


4.
            

Come nascono le stelle: la nursery e l’infanzia
        



Lo spazio tra le stelle non è vuoto, come
        si credeva fino all’inizio del secolo scorso, ma è pervaso da un materiale estremamente
        rarefatto, che costituisce quello che viene chiamato materiale
            interstellare, che permea tutta la Galassia. Si tratta di materiale composto
        da gas, che ne costituisce circa il 99%, e da granelli di polvere che, pur essendo solo l’1%
        della massa totale, hanno, come vedremo, un ruolo molto importante. Infatti la polvere è
        responsabile dell’arrossamento della radiazione che l’attraversa, con la conseguenza che la
        luce che proviene da sorgenti lontane appare più rossa di quello che è intrinsecamente. 
Il valore medio della densità del
        materiale interstellare è di una particella in un volume di un centimetro cubo. Questo
        valore è solo indicativo perché varia molto da punto a punto nella Galassia, con zone più
        dense, che contengono qualche centinaio di particelle per centimetro cubo, e zone quasi
        vuote, con meno di un millesimo di particella nello stesso volume. Per avere un termine di
        paragone, nell’aria dell’atmosfera terrestre a livello del mare ci sono più di
            1019 particelle per centimetro cubo. 
Il gas interstellare è costituito
        principalmente da idrogeno ed elio – creati subito dopo il Big Bang – e solo per il 2% circa
        da elementi più pesanti che non sono di origine primordiale, ma che sono stati sintetizzati
        all’interno delle stelle delle prime generazioni e poi espulsi nello spazio circostante,
        arricchendo il materiale interstellare di elementi chimici complessi.
        
    
La polvere interstellare 



Come abbiamo già detto la polvere è
            solo l’1% del materiale interstellare, ma basta questa piccola quantità per produrre
            vari effetti importanti. 
Il primo effetto è la modifica delle
            proprietà della luce. Infatti quando la radiazione proveniente da una sorgente
            attraversa il mezzo interstellare ne viene parzialmente assorbita, con una riduzione del
            flusso di luce che giunge fino a noi. La quantità di luce assorbita dipende dalla
            quantità di materiale attraversato, e quindi in generale è maggiore se le stelle che
            emettono sono molto distanti o se nel percorso che la luce deve attraversare si trovano
            zone di materiale interstellare molto dense. I granelli di polvere assorbono e deviano
            preferenzialmente la radiazione con lunghezza d’onda confrontabile con la dimensione dei
            granelli stessi che può essere da qualche nanometro a pochi micron; al contrario
            l’assorbimento diventa meno efficiente per lunghezze d’onda maggiori che passano
            attraverso la polvere in modo più o meno indisturbato. Inoltre i granelli di polvere,
            assorbendo la radiazione, si riscaldano a temperature tali da riemettere energia
            nell’infrarosso. L’effetto globale di questi fenomeni è che non solo la radiazione che
            osserviamo viene attenuata, ma anche arrossata, dato che l’assorbimento è più efficiente
            alle lunghezze d’onda più corte (quindi nel blu) producendo un’apparente deformazione
            dello spettro. 
Per risalire alle proprietà fisiche
            di una stella a partire dalle osservazioni, è necessario tenere conto correttamente
            degli effetti della polvere. In caso contrario, dato che la stella appare meno brillante
            di quanto sarebbe in assenza di mezzo interstellare, si deriverebbe una distanza più
            ampia di quella vera, e quindi una luminosità intrinseca maggiore, e un colore più rosso
            di quello reale che porterebbe a stimare una temperatura superficiale più fredda.
            
        

Le nubi molecolari e le protostelle 



Le zone dove si addensano
            maggiormente la polvere e il gas sono le nubi molecolari che hanno condizioni fisiche di
            densità e temperatura tali da permettere la nascita di nuove stelle. 
Le nubi molecolari possono avere
            dimensioni fino a decine o anche centinaia di anni luce. In questo caso si parla di nubi
            molecolari giganti. La loro temperatura media è molto bassa, circa 10 gradi kelvin. Le
            nubi non hanno una struttura omogenea, ma presentano addensamenti locali che sono i siti
            dove avviene la nascita di nuove stelle. In questi nuclei molecolari la densità può
            raggiungere il milione di particelle per centimetro cubo. Tutte le stelle, incluso il
            Sole, si sono formate in nubi di questo tipo. 
Nel cielo le nubi molecolari si
            presentano come zone scure, a causa della loro bassa temperatura e perché assorbono la
            luce che le attraversa, mascherando le sorgenti poste dietro a esse. Poiché assorbono la
            luce delle stelle che si stanno formando al loro interno, per osservare il processo di
            formazione dobbiamo utilizzare bande di energia capaci di penetrare attraverso il
            materiale della nube, e quindi grandi lunghezze d’onda come la banda infrarossa o radio. 
La presenza di stelle molto
            brillanti nelle vicinanze, come possono essere le stelle massicce appena formate, le può
            illuminare, rendendole, al contrario del caso appena descritto, molto luminose. Le nubi
            molecolari hanno forme irregolari e sono molto spettacolari. Sono quindi tra gli oggetti
            astronomici più fotografati. Spesso prendono il nome dalla loro forma che richiama un
            oggetto, un animale o altro. Tra le nubi più note e particolari, oltre a quella di
            Orione, si possono ricordare quella della Testa di cavallo e il Sacco di carbone nel
            Cigno. 
Quando nella nube si instaurano
            delle instabilità, ad esempio a causa di una perturbazione esterna, si cominciano a
            formare piccole condensazioni. A mano a mano che il materiale collassato cresce, la
            forza di attrazione gravitazionale sul materiale circostante
            diventa maggiore, attirando sempre più particelle. La condensazione diventa via via più
            massiccia e può esercitare una forza gravitazionale ancora più elevata sul materiale che
            si trova nelle vicinanze. Nel processo di collasso il sistema perde energia
            gravitazionale attraverso la radiazione. Di conseguenza le particelle che hanno preso
            parte al collasso avranno una bassa energia cinetica e quindi una bassa velocità che non
            permetterà loro di sfuggire all’attrazione gravitazionale. A questo punto si può dire
            che la massa che costituisce la condensazione è legata gravitazionalmente e può dare
            origine a una protostella. 

Da protostella a stella 



Una volta innescato, il processo di
            condensazione diventa sempre più efficiente nell’attirare materiale dalle zone
            circostanti. A un certo punto la densità all’interno diventa così alta da non permettere
            alla radiazione di essere trasportata efficientemente verso l’esterno. Come risultato,
            l’energia gravitazionale prodotta resta parzialmente intrappolata, riscaldando il
            materiale all’interno, vaporizzando i grani di polvere rimasti e ionizzando il
            materiale. All’interno le condizioni di alta densità e temperatura fanno aumentare la
            pressione, creata dall’agitazione termica delle particelle, che si oppone alla gravità
            fino a un livello tale da rallentare l’ulteriore accrescimento di materia. A questo
            punto la protostella tende a raggiungere l’equilibrio idrostatico in cui la
            gravitazione, che tende a continuare il collasso, è controbilanciata dalla pressione che
            dall’interno tende a fare espandere il materiale verso l’esterno. Perché tutto questo
            accada occorre che il materiale che si sta contraendo sia abbastanza caldo e denso da
            poter generare una pressione sufficiente a instaurare l’equilibrio idrostatico,
            controbilanciando la gravità. Questa condizione si verifica in una nube se il fenomeno
            di condensazione coinvolge almeno una minima quantità di massa. Di conseguenza non si
            possono formare stelle di massa arbitrariamente piccola.
        
Quando si realizzano le condizioni
            necessarie per la formazione della protostella, questa prosegue nella sua evoluzione
            continuando a irradiare e perdendo energia di origine gravitazionale. La pressione
            interna e la temperatura ritornano a diminuire e la protostella ricomincia a contrarsi
            leggermente. Contraendosi rilascia energia gravitazionale, metà della quale viene
            irradiata mentre l’altra metà continua a riscaldare il materiale facendo alzare
            ulteriormente la temperatura e quindi la pressione. Comincia così un processo in grado
            di autosostenersi in cui la protostella continua a contrarsi, a rilasciare energia
            gravitazionale e a riscaldarsi internamente, facendo crescere nuovamente la pressione
            che controbilancia la contrazione. 
Non appena la protostella riesce a
            liberarsi di gran parte del materiale gassoso e delle polveri che la circondano diventa
            visibile nel cielo, con una luminosità elevata a causa delle sue grandi dimensioni. La
            temperatura in superficie, che nelle prime fasi risente poco dell’aumento nelle regioni
            più interne, è tra 3.000 e 4.000 gradi. A questo punto si può dire che è nata una
            stella. L’origine della sua energia è di natura gravitazionale (fornita dalla
            contrazione che continua per un periodo piuttosto lungo) e non nucleare come nelle fasi
            successive. Man mano che la stella si contrae la sua luminosità diminuisce di pari passo
            con la diminuzione dell’estensione della sua superficie. Nel diagramma H-R descritto nel
            capitolo precedente, la stella appare in alto a destra (nella regione corrispondente ad
            alta luminosità e a bassa temperatura) per poi spostarsi, man mano che la contrazione
            prosegue, verso il basso, lungo una fascia verticale, detta traccia di Hayashi
            dal nome dell’astronomo giapponese che studiò la fisica delle stelle in
            formazione. 
In questa fase la stella continua a
            irradiare parte dell’energia gravitazionale prodotta, che viene trasportata dal centro
            della stella verso le regioni esterne grazie ai moti convettivi del gas, cioè tramite il
            trasporto di «bolle» di materia dalle zone interne più calde a quelle esterne più
            fredde, che rimescolano rapidamente il gas che compone la stella. La convezione è un
            sistema di trasporto del calore estremamente efficiente – ed è
            lo stesso processo che opera nell’acqua in ebollizione – e si innesca quando in un
            fluido la temperatura cambia rapidamente e in poco spazio. Se la temperatura diventa più
            uniforme la convezione non può avvenire e l’unico modo per trasportare il calore è con
            la radiazione (quindi senza trasporto di materia) che è un meccanismo molto meno
            efficiente. 
La velocità con cui una stella
            attraversa la traccia di Hayashi è tanto più elevata quanto più massiccia è la stella:
            una stella come il Sole ha speso in questa fase circa dieci milioni di anni, una stella
            di un decimo di masse solari la percorre in circa cento milioni di anni, mentre per una
            stella molto massiccia, di circa 100 masse solari, la teoria prevede che la contrazione
            avvenga appena in qualche migliaio di anni. 
A un certo punto al centro di una
            stella come il Sole si forma un nucleo dove la temperatura è abbastanza omogenea e dove
            quindi il trasporto di energia cambia regime, non essendoci più le condizioni affinché
            funzioni la convezione. In questa fase il trasporto di energia avviene esclusivamente
            per radiazione quindi senza trasporto di materia. Il nucleo si espande sempre di più
            lasciando solo in uno strato più esterno la regione convettiva. La contrazione avviene
            via via più lentamente fino a che al centro della stella la temperatura diventa talmente
            alta da consentire le reazioni nucleari. Da questo momento in poi la stella estrarrà
            energia dalle reazioni nucleari che sono una fonte di energia molto più efficiente di
            quella gravitazionale. La stella può così cominciare la cosiddetta fase di
                sequenza principale, la più lunga di tutta la sua vita, durante la quale
            al suo interno l’idrogeno brucia producendo elio. 
Uno schema delle fasi della
            formazione stellare è riportato nella figura 4 che illustra le varie componenti dalla
            condensazione iniziale fino alla nascita della stella. Questa figura è tratta da un
            famosissimo articolo di Frank H. Shu, Fred C. Adams e Susana Lizano pubblicato nel 1987
            sulla rivista «Annual Review of Astronomy and Astrophysics» che è ancora un riferimento
            per quanti studiano la formazione stellare.
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FIG. 4. Le fasi principali
                    della formazione stellare: a) la nube molecolare dà origine a piccole
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                    massiccio e si formano dei getti polari; d) l’accrescimento della nube
                    diminuisce, e resta il sistema stella-disco ormai libero dal materiale che ne
                    impediva l’osservazione nella banda ottica.



I dischi circumstellari 



La porzione di nube che si contrae
            per dare origine a una protostella ruota attorno al suo centro. Per ragioni legate alla
            conservazione del momento angolare, a mano a mano che procede la contrazione il
            materiale che collassa acquista velocità mentre il materiale circumstellare si
            appiattirà formando un disco attorno al materiale che si sta condensando, nel piano
            perpendicolare all’asse di rotazione. L’accrescimento quindi proseguirà attraverso
            flussi di materia che dal disco circumstellare cadono sulla superficie della stella.
            L’accrescimento, all’inizio molto vigoroso, rallenterà ma continuerà per un periodo che
            può essere molto lungo soprattutto per stelle di piccola massa,
            mentre sarà assai veloce per le stelle massicce. 
Il dettaglio del comportamento del
            sistema stella-disco nella fase di presequenza principale è molto complicato: il
            materiale accresce sulla superficie stellare in modo non continuo e asimmetrico, a causa
            della rotazione e della presenza di campi magnetici che costituiscono i canali lungo i
            quali avviene l’accrescimento. Inoltre sempre a causa della conservazione del momento
            angolare e della presenza di campi magnetici anche molto intensi, in un certo numero di
            stelle si osservano getti di materiale molto spettacolari espulsi a grandi distanze
            approssimativamente lungo l’asse di rotazione del disco. 
Dal punto di vista fenomenologico le
            stelle di presequenza, dette anche stelle T Tauri, dal nome della
            prima stella di questo tipo che è stata scoperta, sono molto complesse. Il materiale che
            a causa dell’accrescimento cade a grande velocità sulla superficie della stella, si
            riscalda per l’urto, producendo emissione ad alta energia e distorcendo lo spettro
            stellare con una serie di righe di emissione che si sovrappongono allo spettro stellare,
            tra cui la più importante è la riga Hα, che corrisponde a una transizione della
            serie di Balmer dell’atomo di idrogeno, nella banda visibile. Dato che l’accrescimento
            non è continuo, i fenomeni a esso collegati sono variabili nel tempo, per cui lo spettro
            osservato cambia nel tempo sia sul breve sia sul lungo termine. 
Il fenomeno dell’accrescimento è
            molto diffuso in astrofisica. In pratica in tutte le situazioni in cui sono presenti
            rotazione e campi magnetici si possono formare dischi e flussi di materia dal disco alla
            sorgente centrale incanalati dai campi magnetici. Fenomeni di questo genere sono
            presenti intorno alle pulsar, resti di stelle alla fine del loro ciclo, estremamente
            compatte, e su scala molto maggiore intorno ai quasar. Questi casi sono molto più
            complessi perché a causa delle enormi gravità in gioco le velocità del materiale che
            «cade» sulla sorgente centrale sono talmente elevate da seguire le leggi della
            relatività.
        
Quando l’accrescimento termina,
            rimane un disco passivo che si dissipa lentamente. Le stelle con un disco inerte sono
            riconoscibili perché presentano un eccesso di emissione nella banda infrarossa come
            nelle stelle con accrescimento, ma senza mostrare le caratteristiche di quest’ultimo. Il
            disco ha una temperatura minore di quella della stella, con circa mille gradi nella
            parte più interna, che è esposta alla radiazione stellare, e una temperatura che va
            diminuendo a mano a mano che ci si allontana dalla stella. Il disco quindi emette
            radiazione termica nella banda infrarossa, radiazione che si somma a quella che ha
            normalmente una stella senza disco. In alcuni casi di stelle vicine al Sole e in
            condizioni particolarmente favorevoli, si possono osservare direttamente i dischi come
            silhouette scure davanti alle stelle brillanti. L’apparenza scura è dovuta al fatto che
            essi assorbono la luce che le attraversa. Per poter «vedere» i dischi occorre che
            l’orientazione sia tale da osservarli di taglio, che la stella attorno a cui ruotano sia
            molto brillante e che lo strumento con cui si studiano sia molto potente e nello stesso
            tempo abbia una risoluzione spaziale, cioè la capacità di distinguere dettagli
            piccolissimi, molto elevata. Non è un caso che le migliori immagini siano state ottenute
            con Hubble Space Telescope che ha osservato alcune tra le stelle giovani più vicine. 
I dischi circumstellari hanno un
            ruolo molto importante nel determinare alcune delle proprietà che avrà la stella quando
            sarà nella fase di sequenza principale, ad esempio la rotazione. Inoltre i dischi danno
            origine agli eventuali sistemi planetari che si possono formare attorno alla stella
            centrale. Il sistema planetario sarà il residuo di questo disco e conterrà una frazione
            della massa originariamente presente nel disco stesso, una parte della quale verrà persa
            a causa del vento stellare o per agenti esterni. In questo contesto è importante
            studiare quanto tempo occorre perché dal disco si formi un sistema planetario e come
            questo tempo si confronti con il tempo di dispersione dei dischi. Nei casi in cui il
            disco viene dissipato velocemente è improbabile che si siano formati
            pianeti.
        

Osservare la nascita delle stelle 



Come abbiamo detto, la formazione
            stellare avviene in ambienti densi di gas e polveri. Questo implica che la radiazione
            che accompagna il processo di formazione è assorbita dal mezzo circumstellare prima di
            poter essere osservata. I granelli di polvere assorbono più efficacemente la radiazione
            di lunghezza d’onda confrontabile o minore della loro dimensione tipica, per cui la
            radiazione sotto il micron verrà molto ridotta. Di conseguenza le bande più adatte a
            osservare le stelle giovani sono quelle a grande lunghezza d’onda che penetrano più o
            meno indisturbate nel materiale circumstellare. 
La presenza delle polveri ci spinge
            a usare quindi la banda infrarossa per lo studio delle stelle appena nate. Questo è in
            realtà vantaggioso perché il processo di formazione stellare è «freddo», cioè avviene in
            un ambiente a bassa temperatura e perché una volta formate, le stelle hanno una
            temperatura superficiale di 3.000-4.000 gradi, quindi con un picco di emissione nella
            banda infrarossa. Inoltre i dischi circumstellari hanno temperature sotto il migliaio di
            gradi e quindi emettono a energie ancora più basse della stella. La banda infrarossa è
            quindi la banda più adatta per osservare la nascita delle stelle, anche se non può dare
            una visione completa del fenomeno. Ad esempio il materiale che dal disco precipita sulla
            stella, si riscalda a temperature molto alte, che emettono in bande più energetiche
            dell’infrarosso. Ne deriva che le bande di energia più rilevanti per osservare i
            fenomeni legati al processo di formazione stellare, cioè l’accrescimento e il disco,
            sono le bande ultravioletta e infrarossa, mentre la banda ottica ci dà informazioni
            sulla natura e sulle condizioni fisiche della stella centrale. 
Le osservazioni ultraviolette sono
            di estremo interesse in numerosi campi dell’astrofisica, ma sono molto difficili perché,
            essendo a corta lunghezza d’onda, basta una piccola quantità di materiale interstellare
            per assorbire efficientemente la radiazione. L’atmosfera terrestre assorbe la radiazione
            ultravioletta, per cui per poter osservare in questa banda di
            energia bisogna utilizzare strumentazione dallo spazio. Solo nell’ultravioletto vicino e
            nel blu è possibile fare osservazioni da Terra, anche se in questa banda l’assorbimento
            atmosferico è comunque rilevante. Inoltre è difficile costruire strumenti efficienti in
            questa banda. Di fatto le misure sono possibili per sorgenti brillanti e spesso con
            errori di misura grandi. Nonostante questo per le stelle T Tauri più vicine è stato
            possibile stimare la quantità di massa che attualmente sta accrescendo su di esse
            utilizzando osservazioni nell’ultravioletto vicino. 
Anche le osservazioni in infrarosso
            da Terra sono particolarmente difficili, prima di tutto perché l’atmosfera terrestre non
            è trasparente all’infrarosso, ma blocca una grande parte dell’emissione. L’assorbimento
            in infrarosso è principalmente dovuto alle molecole, specialmente vapore acqueo, molto
            abbondante nell’atmosfera terrestre. Il dettaglio dell’assorbimento dipende dalla
            composizione dell’atmosfera lungo la verticale del luogo in cui si fanno le
            osservazioni, per cui cambia con la posizione e l’altezza del sito osservativo (poiché
            la composizione dell’atmosfera muta al variare dell’altitudine). Luoghi particolarmente
            convenienti per queste osservazioni sono i deserti e l’Antartide, dove la presenza di
            vapore d’acqua è molto bassa. La necessità di costruire i telescopi in luoghi poco umidi
            è anche la ragione per cui si tendono a stabilire i siti astronomici in montagna ad
            altezze considerevoli. La figura 5 mostra la curva di trasmissione dell’atmosfera
            terrestre a livello del mare a una latitudine media in funzione della lunghezza d’onda:
            più alta è la curva più facilmente la radiazione viene trasmessa a Terra. Un valore 100
            indica una trasmissione totale, mentre un valore 0 implica che la radiazione sia
            completamente assorbita e non arrivi al livello del mare. La banda ottica è a sinistra
            del grafico al di sotto del valore di un micron, dove la trasmissività è vicina al
            valore del 60%, mentre tutto il resto della banda costituisce la banda infrarossa. Il
            grafico mostra un andamento altalenante con valori alti, fino e oltre l’80%, e zone dove
            la trasmissività va a 0. In queste zone dello spettro la radiazione è completamente
            assorbita a causa della presenza molto abbondante di molecole
            che hanno livelli energetici in questi intervalli di lunghezza d’onda. Le molecole
            principali responsabili di queste valli sono indicate nel grafico e sono principalmente
            acqua e anidride carbonica. A causa delle proprietà dell’atmosfera, le osservazioni
            infrarosse da Terra sono concentrate in intervalli di lunghezza d’onda ben definiti,
            corrispondenti alle regioni di massima visibilità. 
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Un ulteriore problema che limita le
            osservazioni infrarosse è che questa banda corrisponde all’energia a cui emettono i
            corpi a temperatura ambiente. Questo implica che il telescopio stesso con la sua
            strumentazione, posto in ambiente terrestre, emette radiazione infrarossa, che
            inevitabilmente si mescolerà con il segnale astronomico che si vuole osservare,
            rendendone molto difficile la misura. Per poter abbattere questa fonte di disturbo gli
            strumenti vengono raffreddati a temperature di non più di
            qualche decina di gradi kelvin, che corrisponde a picchi di emissione a energie ancora
            più basse dell’infrarosso, con tecniche di criogenia molto sofisticate. 
L’astronomia infrarossa ha avuto un
            impulso notevole con la possibilità di mettere in orbita strumentazione raffreddata a
            basse temperature. In questo modo si supera il problema dell’assorbimento atmosferico.
            Il primo satellite per astronomia infrarossa è stato IRAS (Infrared Astronomical
            Satellite) che fu lanciato da un consorzio americano, inglese e olandese nel 1983 e
            operò per poco meno di un anno. Nella sua pur breve vita, IRAS osservò quasi tutto il
            cielo scoprendo circa mezzo milione di sorgenti, incluse sorgenti extragalattiche e
            stelle. Le stelle giovani e i loro dischi costituiscono una frazione sostanziale di
            questo catalogo. Dopo IRAS altri satelliti infrarossi sono stati delle pietre miliari
            nell’astrofisica moderna: l’ESA ha lanciato ISO (Infrared Space Observatory) che ha
            operato tra il 1995 e il 1998; la NASA, insieme ad altri istituti americani, ha
            costruito e lanciato nel 2003 il satellite Spitzer (chiamato così in onore dell’omonimo
            astronomo statunitense che tra l’altro era un esperto di formazione stellare). Spitzer
            ha funzionato regolarmente fino al 2009, quando esaurì l’elio che costituiva il
            combustibile necessario per raffreddare a bassissime temperature tutti gli strumenti. Da
            quella data Spitzer continua a osservare con capacità ridotte ma sempre eccezionali,
            essendo comunque al di sopra dell’atmosfera, nelle due bande a lunghezza d’onda più
            corte (intorno a 3,4 e 5,6 micron) con la nuova denominazione Spitzer Warm Mission.
            Questo nome riflette il fatto che adesso opera a una temperatura un po’ più alta di
            quella originariamente prevista, ma sempre di poche decine di gradi kelvin trovandosi
            nello spazio ed essendo ben schermato dalla radiazione solare. Infine l’ultimo nato è il
            satellite Herschel dell’ESA, partito nel 2009 e spento a fine aprile del 2013. Herschel
            è una delle più grandi missioni recenti dell’Agenzia spaziale europea e ha osservato nel
            lontano infrarosso e nella banda submillimetrica, con strumenti sofisticatissimi a
            temperature di 2-3 gradi kelvin. 


5.
            

Come vivono e muoiono le stelle: la maturità e la
            vecchiaia 



Dopo la fase iniziale di contrazione in
        cui, da un’instabilità in una nube molecolare, si forma una stella per collasso
        gravitazionale, inizia la vita vera e propria della stella. Questa è determinata dalla sua
        massa ed è regolata dalla produzione di energia al suo interno che la sosterrà per tutta
        l’evoluzione seguente. Quando la stella ha raggiunto la sua fase di sequenza principale, la
        produzione di energia sarà basata su un susseguirsi di reazioni termonucleari sempre più
        energetiche, che si fermeranno solo quando il combustibile a disposizione si esaurirà, cioè
        quando, per dare origine a nuove reazioni, il sistema avrà bisogno di energia dall’esterno
        invece di rilasciarne. La stella vivrà fino a quando avrà una fonte di energia a
        disposizione capace di contrastare la forza di gravità che tende a far collassare la stella
        per autogravità. In pratica passerà attraverso varie fasi di stabilità in cui sarà in
        equilibrio idrostatico – grazie alla fonte di energia nucleare interna che si oppone alla
        gravità – alternate a periodi di instabilità che avverranno ogniqualvolta un dato
        combustibile si esaurirà e la stella non avrà più modo di sostenersi contro la gravità. Le
        fasi di instabilità si concluderanno quando la stella avrà trovato un nuovo assetto che
        permetta l’instaurarsi di altre reazioni nucleari in grado di equilibrare di nuovo la
        gravità. 
    
La fase di sequenza principale 



Non appena (a causa della
            contrazione) la temperatura nel nucleo centrale della protostella si avvicina a una
            decina di milioni di gradi, si instaurano le condizioni perché si verifichino le
            reazioni nucleari. A questo punto la protostella è diventata una stella vera e propria e
            la produzione di energia che le permette di sostenersi e irradiare cambia natura e da
            energia gravitazionale diventa nucleare. 
La prima fase nucleare è basata sulle
            reazioni che trasformano l’idrogeno in elio. Poiché l’idrogeno è l’elemento di gran
            lunga più abbondante, questa fase, come già abbiamo detto, è la più lunga della vita di
            una stella ed è per questo detta fase di sequenza principale; essa
            corrisponde alla fascia trasversale del diagramma di Hertzsprung-Russell discusso nel
            terzo capitolo dove si va a posizionare la maggior parte delle stelle che si osservano
            oggi. Il tempo di permanenza sulla sequenza principale dipende da quanto velocemente
            l’idrogeno a disposizione viene bruciato nel nucleo stellare. Più massiccia è una stella
            più efficiente è la produzione di energia interna, necessaria in maggiore quantità per
            contrastare il collasso gravitazionale; come conseguenza le stelle di grande massa sono
            molto luminose e permangono nella fase di sequenza principale per un tempo più breve
            delle stelle più piccole. Così, mentre le stelle più massicce bruciano idrogeno in pochi
            milioni di anni, le stelle molto più piccole del Sole impiegano fino a mille miliardi di
            anni, un tempo molto più lungo della vita dell’Universo; il Sole si trova circa a metà
            della sua fase di sequenza principale che, per una stella della sua massa, ha una durata
            di circa dieci miliardi di anni. Per questa ragione, mentre la maggior parte delle
            stelle massicce, tranne quelle appena formate, si sono evolute e hanno concluso il ciclo
            della loro vita, nessuna delle stelle meno massicce, neanche le più vecchie, ha ancora
            avuto il tempo di evolversi e abbandonare la sequenza principale. 
BOX
                    4. La fusione nucleare 



La possibilità di produrre in modo
                controllato sulla Terra energia per fusione nucleare, con gli stessi processi in
                opera nelle stelle, darebbe l’opportunità di ottenere energia pulita in quantità
                illimitata. Finora l’uomo ha potuto realizzare il processo di fusione solo in modo
                incontrollato, cioè esplosivo, e quindi a fini militari. Dalla metà del secolo
                scorso si è compreso che riuscire a governare questi processi offrirebbe
                un’opportunità unica per l’umanità, per cui sono iniziati alcuni progetti per la
                produzione di energia per fusione nucleare controllata. Si tratta di progetti ancora
                in corso, alcuni appena iniziati, di grandissime dimensioni, che richiedono enormi
                quantità di finanziamenti e di conoscenze scientifiche e tecnologiche, ragione per
                cui in questi progetti collaborano diversi paesi. 

La temperatura di una stella non è
            uniforme, ma è molto alta al centro dove la pressione è maggiore e diminuisce andando
            verso l’esterno. Il valore e la distribuzione della temperatura dipendono dalla massa
            stellare: nel caso di una stella sulla sequenza principale di massa pari al Sole, al
            centro la temperatura nucleare sarà di circa dieci milioni di gradi, mentre la
            temperatura superficiale sarà di circa 6.000 gradi. Questa stratificazione comporta che
            solo nella parte centrale ci siano le condizioni per le reazioni nucleari che quindi
            sono confinate in questa zona. 
Le reazioni nucleari che avvengono
            nelle stelle di sequenza principale sono reazioni di fusione in cui due atomi di
            idrogeno producono, dopo una serie di reazioni intermedie, un atomo di elio: una
            configurazione di più bassa energia che quindi produce un rilascio di energia che viene
            utilizzata dalla stella per sostenere la gravità e irradiare. 
L’energia prodotta viene trasportata
            alla superficie stellare tramite meccanismi come la convezione e la radiazione per poi
            essere irradiata verso l’esterno. I meccanismi di trasporto dell’energia sono molto
            importanti e dipendono dalle condizioni fisiche all’interno
            della stella. In particolare l’energia viene trasportata per radiazione, cioè tramite
            onde elettromagnetiche, o per convezione, che coinvolge il trasporto di materia calda in
            zone più fredde. Il secondo meccanismo è di gran lunga più efficiente ma può innescarsi
            solo quando la temperatura varia molto velocemente tra uno strato e l’altro. Dato che le
            condizioni all’interno della stella variano molto a mano a mano che ci si sposta
            dall’interno verso l’esterno, in una stessa stella ci possono essere meccanismi diversi
            che funzionano a diversa profondità. Ad esempio nelle stelle massicce, le reazioni
            avvengono in un nucleo relativamente piccolo al centro della stella che si riscalda
            moltissimo a causa delle reazioni nucleari che rilasciano localmente grandi quantità di
            energia; al centro ci sono quindi le condizioni per avere trasporto convettivo, che
            coinvolgendo anche la materia, porta l’elio appena formato in zone meno calde,
            rimpiazzandolo con idrogeno nuovo, disponibile per nuove reazioni. La convezione in
            questo caso funge anche da fornitore di materiale combustibile permettendo un
            allungamento della durata della fase di sequenza principale. In queste stelle al di
            sopra del nucleo il trasporto è esclusivamente radiativo. 
Nelle stelle come il Sole la parte
            centrale è completamente radiativa e solo sotto la superficie c’è una zona convettiva
            che trasporta materiale dall’interno verso l’esterno. Questa regione va diventando
            sempre più profonda a mano a mano che le stelle diventano meno massicce fino a
            coinvolgere tutta la stella quando questa ha massa di qualche decimo di massa solare. In
            questo caso il prodotto delle reazioni nucleari viene velocemente ridistribuito
            all’interno di tutta la stella. Nel Sole la regione convettiva si estende dalla
            superficie verso l’interno per circa un terzo del raggio solare. Ne abbiamo un effetto
            che può essere osservabile direttamente nella granulazione, cioè nella struttura a celle
            che si osserva sulla superficie del Sole. Queste non sono altro che la parte superiore
            delle «bolle» di materia che la convezione porta in superficie.
        
Quando l’idrogeno combustibile nel
            nucleo si esaurisce, la stella abbandona la fase di sequenza principale, si stacca dalla
            fascia che ha occupato per lungo tempo nel diagramma H-R e comincia a evolversi verso la
            fase finale della sua vita. 

Stelle giganti e morte delle stelle di piccola massa 



Dopo che una stella ha finito di
            bruciare l’idrogeno a disposizione nel nucleo si trova improvvisamente senza la sua
            fonte di energia ed entra in una fase molto complessa e instabile. Il nucleo comincia a
            contrarsi perché non ha più la sua fonte di energia interna che lo mantiene in
            equilibrio idrostatico. Le parti più esterne ricevono questa energia gravitazionale e si
            espandono, aumentando la luminosità irradiata, raffreddandosi e assumendo un colore più
            rosso: la stella diventa una subgigante. Il nucleo che si contrae continua a riscaldarsi
            facendo aumentare la temperatura anche nell’involucro più esterno fino a valori
            sufficientemente alti da permettere l’innesco delle reazioni nucleari. In questa zona,
            che fino a ora non era stata coinvolta nelle reazioni nucleari, si trova ancora idrogeno
            in abbondanza che quindi comincia a bruciare: la fonte di energia della stella è di
            nuovo dovuta a reazioni nucleari dell’idrogeno, ma in una zona che non è più al suo
            centro. Questo, costituito ormai completamente di elio, continua a contrarsi, mentre lo
            strato superiore produce energia che viene trasferita verso la superficie. La stella si
            espande e i suoi strati più esterni si continuano a raffreddare: diventa una gigante,
            molto luminosa e rossa. Quando il Sole attraverserà questa fase, si espanderà fino a
            inglobare i pianeti interni del Sistema solare e forse anche la Terra. 
Se la stella ha una massa
            sufficientemente alta (almeno una massa solare), a forza di contrarsi il nucleo riesce a
            riscaldarsi fino a temperature di cento milioni di gradi, a cui si possono innescare
            nuove reazioni. In questo caso si tratta di reazioni che da tre
            nuclei di elio danno origine a un atomo di carbonio, che può occasionalmente interagire
            ulteriormente con un altro nucleo di elio dando origine all’ossigeno. Durante la
            contrazione del nucleo di elio, la pressione aumenta a tal punto che gli elettroni sono
            estremamente impacchettati tra loro e si trovano in uno stato detto
                degenere. Si tratta di uno stato in cui la materia non segue
            più le leggi della fisica classica ma della fisica quantistica, secondo la quale due
            elettroni non possono occupare lo stesso stato. In queste condizioni la pressione
            dipende solo dalla densità e non dalla temperatura, come in un gas in condizioni
            normali. Nel frattempo il nucleo continuando a contrarsi si riscalda, e l’aumento di
            temperatura «rompe» improvvisamente la degenerazione del gas di elettroni che vengono a
            trovarsi a una pressione che non corrisponde alla densità e alla temperatura di un gas
            non degenere. Il gas si deve riadattare rapidamente alle condizioni fisiche in cui si
            trova, e dà origine all’innesco della fusione dell’elio con un evento molto violento
            detto flash dell’elio. 
A questo punto la stella si trova
            con un nucleo che brucia elio per produrre atomi ancora più pesanti e un guscio
            immediatamente attorno che brucia idrogeno in elio. In seguito a queste variazioni di
            produzione di energia la stella trova un nuovo equilibrio e nel diagramma H-R la
            troviamo lungo una linea orizzontale corrispondente a un valore di luminosità più o meno
            costante e a una temperatura superficiale più calda di quella dello stato di gigante
            rossa. L’evoluzione continua, sulla stessa falsariga della fase precedente, con un
            nucleo di carbonio al centro, un guscio che brucia elio in carbonio e un guscio più
            esterno che brucia ancora idrogeno in elio. Anche in questo caso se la massa della
            stella è molto alta (maggiore di otto masse solari) il nucleo diventa talmente caldo da
            permettere al carbonio di reagire e trasformarsi in neon, ossigeno e magnesio. 
In pratica, se la massa stellare è
            sufficientemente alta da permettere al nucleo di contrarsi fino a raggiungere le
            temperature necessarie, la stella alterna fasi di produzione di energia
            per reazioni nucleari a fasi di contrazione quando queste si
            spengono. Si tratta di un processo che si autosostiene perché è proprio la contrazione
            che consente l’aumento di temperatura necessario alle reazioni nucleari ed è
            l’esaurimento del combustibile nucleare che innesca la contrazione. La capacità del
            nucleo di contrarsi, riscaldandosi e innescando reazioni sempre più energetiche, dipende
            dalla quantità di massa coinvolta che determina anche quando il processo si dovrà
            fermare. 
Nel momento in cui il nucleo non è
            più in grado di riscaldarsi ulteriormente per innescare un nuovo processo di reazioni
            nucleari la stella si avvia verso i suoi stadi finali seguendo destini diversi a seconda
            della sua massa. Se la massa è inferiore a mezza massa solare le reazioni nucleari si
            fermano con la produzione dell’elio. La stella perde una parte della sua massa dagli
            strati esterni a causa del vento stellare e si trasforma in una nana bianca di elio, un
            oggetto estremamente compatto di dimensioni confrontabili con quelle della Terra. Una
            nana bianca ha una luminosità bassissima e inizialmente una temperatura superficiale di
            circa diecimila gradi che andrà lentamente diminuendo man mano che il resto stellare si
            raffredda. Nel diagramma H-R le nane bianche occupano la zona inferiore e si spostano
            lentamente da sinistra (alte temperature superficiali) verso destra. Essendo sorgenti
            molto deboli sono difficili da trovare, per cui la maggior parte delle nane bianche
            conosciute si trova molto vicino al Sole. 
Se la massa iniziale della stella è
            maggiore di mezza massa solare le reazioni nucleari riescono a produrre elementi più
            pesanti dell’elio, mentre il vento emesso negli stadi finali è molto più denso dando
            origine a un involucro di materia in espansione che viene illuminata dalla stella al suo
            interno. Il materiale presente nell’involucro si espande nel mezzo interstellare e si
            disperderà dopo alcune decine di migliaia di anni. Un oggetto in questa fase, detto
                nebulosa planetaria, è molto spettacolare e, come abbiamo già
            spiegato, può assumere forme molto diverse. 
        
BOX
                    5. Che cosa c’entrano le nebulose con i pianeti? 



Le nebulose planetarie si chiamano
                così perché nel XVIII secolo, al momento della loro scoperta, si pensava che fossero
                pianeti. Il famoso astronomo inglese di origine tedesca William Herschel (1738-1822)
                suggerì che la nebula che era stata scoperta fosse un sistema
                planetario in formazione e inventò il nome di nebulose
                    planetarie. Questo nome non venne modificato quando si scoprì che le
                nebulose sono invece dovute alla materia espulsa negli stadi finali dell’evoluzione
                di una stella. Si tratta quindi di uno dei casi in cui il significato del nome è
                dovuto a un errore iniziale nell’interpretazione della natura dell’oggetto. 
Il catalogo di Messier, scritto in
                una prima versione nel 1774 e completato nel 1781, fu il primo catalogo a includere
                oggetti celesti che non fossero stelle ma che avessero un’apparenza diffusa,
                chiamate appunto nebulae. Tra i 110 oggetti del catalogo si
                trovano le prime quattro nebulose planetarie a essere state scoperte.


Il destino delle stelle massicce 



Lo scenario descritto sopra riguarda
            le stelle con massa inferiore alle 8-10 masse solari. Le stelle più massicce hanno un
            destino diverso, molto più violento e veloce. Una stella massiccia ha più combustibile
            da bruciare rispetto a una stella con massa minore, ma lo esaurisce assai rapidamente
            perché la sua luminosità è estremamente più elevata. Per questa ragione le fasi
            evolutive delle stelle di grande massa sono molto rapide e la loro vita dura
            complessivamente meno di cento milioni di anni. La massa del nucleo è elevatissima e la
            stella alterna le fasi di produzione di energia nucleare e di contrazione fino alla
            formazione di elementi sempre più pesanti. Il processo si ferma alla formazione del
            ferro perché la produzione di elementi più pesanti non rilascia più energia ma ne
            richiede dall’esterno. 
A questo punto il nucleo non può
            fare altro che collassare su se stesso e, se la sua massa supera 1,4 masse solari, il
            processo di contrazione continua anche oltre lo stato di degenerazione degli
            elettroni, caratteristico delle nane bianche, per proseguire
            fino alla fusione di protoni ed elettroni, che generano un nucleo di neutroni. In questo
            stato la densità della materia è elevatissima; una quantità di massa simile a quella del
            Sole viene racchiusa in una sfera di appena qualche decina di chilometri di raggio.
            Rispetto alla densità del Sole stiamo parlando di una densità circa centomila miliardi
            di volte maggiore. In queste condizioni la materia è completamente degenere e non segue
            le leggi della fisica classica. Inoltre quando la massa del nucleo supera 3-4 masse
            solari, situazione che si verifica in stelle con massa iniziale superiore a trenta masse
            solari, si ha che la velocità di fuga (ovvero la velocità minima affinché una particella
            possa sfuggire al campo gravitazionale) alla sua superficie diventa confrontabile con la
            velocità della luce. In questo caso si parla di buco nero proprio perché neanche la luce
            può sfuggire alla sua gravità. 
La contrazione di una stella di
            neutroni o di un buco nero libera una notevole quantità di energia gravitazionale che in
            poche ore arriva agli strati esterni della stella che vengono espulsi con grande
            violenza dando origine al fenomeno dell’esplosione di supernova. Gli strati esterni si
            allontanano a una velocità di circa 15.000 km/s e si illuminano a tal punto da apparire
            più luminosi di tutta la Galassia in cui si trovano. Questo momento stabilisce la morte
            della stella che lascia un resto molto compatto al centro che, a seconda della massa,
            può essere una stella di neutroni o un buco nero, mentre una parte sostanziale del
            materiale che la compone viene iniettata nel mezzo interstellare. Le esplosioni di
            supernovae sono fondamentali per l’evoluzione delle galassie perché riforniscono il
            mezzo interstellare di materiale arricchito chimicamente nell’interno delle stelle che
            lo originano. Inoltre l’onda d’urto generata da esse può innescare quelle instabilità
            nelle nubi molecolari che possono dare origine a stelle di nuova generazione. 
Le esplosioni di supernovae sono
            state osservate fin dall’antichità dato che in alcuni casi sono visibili a occhio nudo.
            Originariamente erano state confuse con le «novae», sorgenti molto meno
            energetiche; si credeva fossero nuove stelle o stelle
            temporanee, da cui il nome di Novae. 
Le supernovae storiche sono tutte
            localizzate nella nostra Galassia, mentre dopo l’avvento e l’uso metodico dei telescopi
            si cominciarono a osservare regolarmente anche nelle altre galassie. Le più importanti
            testimonianze sulle supernovae più antiche provengono dagli astronomi cinesi che erano
            molto attenti a registrare i fenomeni celesti variabili che si pensava avessero una
            corrispondenza nella vita di tutti i giorni. La prima supernova di cui si ha notizia si
            verificò nel II secolo d.C. e probabilmente fu osservata anche dai Romani. Tra le altre
            supernovae storiche ricordiamo la supernova nella nebulosa del Granchio nel 1054 e la
            supernova di Tycho nel 1578. L’osservazione delle supernovae ha avuto anche il ruolo
            culturale di mettere in dubbio l’idea di un cielo assolutamente immutabile. 
La supernova più luminosa osservata
            dalla Terra, da quando esistono i telescopi, è la SN 1987a, esplosa nella nube di
            Magellano e il cui segnale è stato rivelato nel 1987. Questo evento, al di là della sua
            spettacolarità, è stato particolarmente importante perché ha permesso per la prima volta
            una serie di misure necessarie per verificare la teoria di esplosione delle supernovae.
            In particolare la teoria prevede che l’esplosione sia accompagnata da un notevole flusso
            di neutrini, particelle molto sfuggenti perché difficili da catturare in quanto
            interagiscono pochissimo con la materia. Nel 1987 erano in funzione alcuni laboratori
            progettati per la rivelazione dei neutrini solari che rilevarono simultaneamente,
            qualche ora prima del picco della supernova, un aumento del loro flusso. Il numero di
            neutrini rivelati è piccolo (circa 25) perché essi passano indisturbati attraverso la
            materia e interagiscono molto raramente con essa. Per questa ragione gli strumenti
            destinati a questi studi si trovano sotto terra in miniere o comunque sotto montagne che
            schermano i rivelatori da altri segnali come i raggi cosmici che possono mascherare
            completamente il debole segnale dei neutrini. Nonostante il numero di neutrini rivelati
            in occasione della SN 1987a sia stato così basso, il segnale è
            statisticamente significativo (cioè difficilmente attribuibile a una fluttuazione
            casuale) e in accordo con le previsioni della teoria. Questo resta un esperimento finora
            unico. L’esplosione di supernova è un evento raro, e di una supernova tanto vicina da
            produrre un flusso di neutrini rivelabile è un evento ancora più raro. Ci si aspetta che
            nella nostra Galassia ci sia un’esplosione ogni trenta-cinquant’anni e i laboratori che
            hanno la strumentazione necessaria sono in attesa del prossimo evento favorevole per
            poter studiare in dettaglio il fenomeno. 


6.
            

La fabbrica degli elementi chimici 



La frase «Siamo polvere di stelle» non è
        né una battuta né un’esagerazione. Tutti gli atomi complessi che compongono noi, la Terra e
        tutto quello che ci circonda hanno avuto origine all’interno di stelle ormai morte, per poi
        finire nel materiale della nube da cui hanno avuto origine il Sole e il Sistema solare. In
        questo senso siamo tutti un po’ extraterrestri! 
In generale gli elementi chimici possono
        essere o di origine primordiale o elaborati da reazioni nucleari all’interno delle stelle in
        diverse fasi dell’evoluzione stellare. 
Gli elementi leggeri 



Gli atomi più semplici si sono
            formati nei primi minuti dopo il Big Bang quando la temperatura era così elevata da
            consentire reazioni di sintesi nucleare tra particelle elementari per formare nuclei di
            deuterio (idrogeno con un nucleo composto da un protone e un neutrone), di elio e di
            litio, corrispondenti ai nuclei degli elementi più leggeri nella tavola degli elementi.
            In seguito, dopo che la temperatura è scesa, i nuclei hanno potuto catturare gli
            elettroni in modo da formare atomi neutri. Quando la temperatura è scesa ulteriormente,
            la composizione chimica è rimasta congelata a quella che è considerata la composizione
            primordiale. 
Si tratta in pratica di un gas
            composto per lo più da idrogeno, elio per circa il 25% e tracce di litio e berillio. In
            questa fase primordiale non è stato possibile produrre elementi
            più pesanti perché la temperatura è scesa a un valore più basso di quello richiesto per
            consentire le reazioni nucleari necessarie prima che queste potessero avvenire. 
Le prime stelle si devono essere
            formate quindi da materiale privo di atomi pesanti per poi diventare a loro volta le
            prime fabbriche degli elementi complessi. Questa popolazione di stelle è chiamata
            popolazione III ed è costituita dalle stelle progenitrici di tutte le altre. 

Dal litio al ferro 



Come abbiamo visto nel capitolo
            precedente le stelle trovano la loro fonte principale di energia nelle reazioni nucleari
            i cui prodotti sono atomi più complessi di quelli iniziali. La fase più lunga di
            produzione di energia nucleare è quella della sequenza principale. 
La prima reazione possibile è la
            trasformazione da idrogeno in elio che può avvenire in due modi distinti. Il primo è
            attivo in stelle di massa paragonabile o minore di quella del Sole; il secondo, invece,
            avviene nelle stelle più massicce. Nel primo caso, chiamato catena
                protone-protone (PP), nuclei di idrogeno si trasformano in un nucleo di
            elio attraverso varie reazioni intermedie. Alla fine del processo quattro atomi di
            idrogeno danno origine a un atomo di elio (che ha un nucleo con due protoni e due
            neutroni) che ha una massa minore dei quattro atomi originari dello 0,7%. La
            piccolissima frazione di massa persa si è trasformata in neutrini e raggi gamma (fotoni
            molto energetici). Mentre i primi non interagiscono con il materiale che incontrano, gli
            ultimi urtano con gli elettroni e i protoni all’interno della stella, aumentandone
            l’energia cinetica e quindi riscaldando l’interno stellare consentendogli di instaurare
            l’equilibrio idrostatico. 
Il secondo tipo di reazione diventa
            più efficace della catena PP a temperature superiori ai venti milioni di gradi, che si
            raggiungono al centro di stelle più massicce del Sole. È
            chiamata catena carbonio-azoto-ossigeno (CNO) perché utilizza
            questi atomi come catalizzatori per facilitare le reazioni di fusione nucleare. Il
            prodotto finale è sempre una trasformazione da idrogeno in elio con rilascio di energia.
            Gli elementi che entrano come catalizzatori si ritrovano inalterati alla fine del
            processo per cui non vengono né creati né distrutti dalle reazioni. 
Quando il nucleo esaurisce tutto
            l’idrogeno a disposizione e la creazione dell’elio si sposta in un involucro più
            esterno, il nucleo ricomincia a contrarsi. Quando la temperatura del nucleo cresce
            abbastanza l’elio reagisce dando origine a nuovi atomi di carbonio, che a loro volta
            potranno dare origine ad atomi sempre più complessi. In generale è più facile ottenere
            reazioni che inglobino particelle alpha, cioè nuclei di elio (2 protoni + 2 neutroni),
            il che rende più abbondanti gli elementi con numero atomico pari rispetto agli altri. 
L’elemento più pesante che può
            essere sintetizzato in questo modo è il ferro, che è l’ultimo elemento la cui fusione
            può rilasciare energia. Elementi più pesanti devono essere formati con un processo
            diverso. 
Ogni reazione richiede una
            temperatura molto più elevata di quella necessaria per la reazione precedente, e questo
            incremento è fornito da una successiva contrazione del nucleo. Il processo quindi non
            arriverà fino in fondo se la massa del nucleo non è sufficiente per continuare a
            contrarsi. Come abbiamo visto nel capitolo precedente le stelle più piccole concludono
            la loro vita con un nucleo di elio, mentre solo le più massicce arrivano a sintetizzare
            al loro interno ferro. 

L’origine degli elementi più pesanti del ferro 



Come abbiamo visto le reazioni di
            fusione nucleare all’interno delle stelle possono produrre elementi via via più
            complessi fino al ferro. Queste sono reazioni che rilasciano energia per cui, in
            presenza di condizioni di temperatura e pressione adeguate, sono
            favorite. Al contrario la formazione di elementi più pesanti del ferro non può avvenire
            tramite fusione perché richiede energia dall’esterno. Si è scoperto che questi elementi
            possono formarsi solo in condizioni esplosive in cui la temperatura sale a miliardi di
            gradi e sotto le quali si producono neutroni per fotodisintegrazione da atomi come
            quello di ferro. Un possibile processo ad esempio è la distruzione causata da parte di
            un fotone molto energetico di un atomo di ferro formatosi precedentemente. L’atomo si
            disintegra in 13 particelle alpha (nuclei di atomi di elio – ognuno formato da due
            protoni e due neutroni). 
Come detto prima, il processo
            richiede energia dall’esterno, qui fornita dal fotone ad alta energia che disintegra
            l’atomo di ferro. Dato che il nucleo dell’atomo di ferro creato per nucleosintesi è
            formato da 26 protoni e 30 neutroni, il processo libera anche 4 neutroni che possono
            essere catturati da altri atomi, ad esempio di ferro, che così diventano sempre più
            pesanti dando origine agli elementi con numero atomico maggiore di quello del ferro.
            Infatti un nucleo che cattura un certo numero di neutroni diventa instabile; per
            raggiungere uno stato più stabile uno o più dei neutroni in eccesso trasmuta per
            decadimento beta trasformandosi in protone e liberando un elettrone e un neutrino. In
            questo modo la carica elettronica dell’atomo aumenta trasformando un elemento nel
            successivo nella tavola degli elementi. 
A seconda dei nuclei in gioco e del
            flusso di neutroni generato il processo può durare pochi secondi (processi r –
                rapid) o molto più tempo (processi s –
                slow). 

L’arricchimento chimico del mezzo interstellare 



Le stelle durante la loro evoluzione
            producono gli elementi chimici al loro interno e, alla fine del loro ciclo vitale,
            immettono questo nuovo materiale nel mezzo circostante in modo
            da renderlo disponibile per la formazione di stelle di generazione successiva. 
Questo aspetto è molto importante
            perché se le stelle si limitassero a sintetizzare nuovi elementi e a mantenerli bloccati
            al loro interno, non ci sarebbe nessuna evoluzione chimica dell’Universo. Invece dopo
            aver prodotto i nuovi elementi riescono, con una serie di processi più o meno violenti,
            ad arricchire il mezzo circostante di nuovo materiale consentendo una continua
            evoluzione chimica della Galassia. 
L’arricchimento chimico avviene con
            varie modalità. Durante quasi tutta la sua vita la stella espelle del materiale
            attraverso il vento. Anche una stella nella sequenza principale come il Sole ha un vento
            che emette nello spazio interplanetario e interstellare una piccolissima parte della sua
            massa. A mano a mano che l’evoluzione procede il vento aumenta di intensità. Questo
            succede specialmente nella fase di gigante e supergigante quando la stella diventa molto
            luminosa. Anche se la quantità di materia che viene persa per anno è molto limitata essa
            dura per tutta la vita della stella, e quindi in totale raggiunge valori piuttosto
            elevati. 
Il vento ha anche la funzione di
            rallentare la rotazione della stella. Infatti le particelle che lo costituiscono
            fluiscono lontano dalla stella ruotante lungo il campo magnetico stellare restando
            quindi agganciate alla stella fino a grandi distanze. In questo modo quando si
            disaccoppiano dal campo magnetico sottraggono alla stella parte del momento angolare
            iniziale, rallentandola. 
Abbiamo visto che quando la stella
            si avvia verso le fasi finali della sua vita espelle materiale nel mezzo circostante con
            modalità che dipendono dalla sua massa iniziale. Inevitabilmente il resto stellare
            compatto al centro, nana bianca, stella di neutroni o buco nero, imprigionerà parte del
            materiale arricchito in un oggetto che non scambierà più materiale con l’esterno, mentre
            gli strati esterni verranno iniettati nel mezzo interstellare, lentamente nel caso delle
            stelle di massa intermedia attraverso le nebulose planetarie, o
            violentemente nel caso delle stelle massicce attraverso le esplosioni di supernovae,
            portando con sé gli elementi di cui si sono arricchiti. 
Di conseguenza l’arricchimento non
            sarà omogeneo per tutti gli elementi, ma dipenderà dalla massa della stella originaria
            che li ha sintetizzati: solo con le esplosioni di supernovae si potrà arricchire il
            materiale con elementi pesanti come il ferro, mentre bastano stelle di massa intermedia
            per arricchirlo con carbonio, ossigeno e in generale con elementi caratterizzati da
            numeri atomici più piccoli. 

Supernovae di tipo I e II 



Abbiamo parlato di supernovae come
            stato finale dell’evoluzione delle stelle massicce. In realtà questo tipo di esplosione
            corrisponde solo a un tipo di supernovae possibili: le supernovae di tipo II. Esiste un
            altro tipo di supernova, detto di tipo I, che corrisponde all’esplosione di stelle meno
            massicce di quelle che producono le supernovae di tipo II e che avviene in condizioni
            particolari. Finora abbiamo parlato dell’evoluzione di stelle isolate, mentre una
            frazione considerevole, probabilmente la maggioranza delle stelle, nasce e si evolve in
            sistemi binari o multipli, in cui una stella si evolve insieme a un’altra o più stelle
            cui si trova legata gravitazionalmente. 
Se le stelle sono molto vicine,
            possono interagire tra loro anche scambiando massa. Dato che tutte le proprietà stellari
            e l’evoluzione dipendono principalmente dalla massa stellare, che in questi sistemi può
            cambiare nel tempo, le stelle possono seguire un’evoluzione non standard. Consideriamo
            il caso in cui il sistema sia formato da due stelle di massa diversa; da quello che
            abbiamo detto sappiamo che la stella più massiccia si evolve con maggiore rapidità e
            passa allo stato di gigante, mentre la seconda si trova ancora sulla sequenza
            principale. Se le stelle sono molto vicine, una parte della massa della stella
            principale, espandendosi, cadrà sulla superficie della seconda
            aumentandone la massa e quindi accelerandone l’evoluzione. Nel frattempo la stella
            principale continua la sua evoluzione e si trasformerà in un resto compatto, ad esempio
            una nana bianca di materiale degenere. A un certo punto anche la seconda stella si sarà
            evoluta e parte del suo materiale cadrà a grande velocità sulla nana bianca innalzandone
            la temperatura e facendo uscire violentemente il sistema dallo stato degenere. A questo
            punto la pressione e la temperatura del gas non corrispondono ai valori di equilibrio di
            un gas in condizioni non degeneri e si innesca l’esplosione. La grande quantità di
            energia sviluppata dà origine a una serie di reazioni nucleari che producono elementi
            pesanti e accelerano il materiale espulso verso l’esterno. Trattandosi dell’espulsione
            degli strati esterni del materiale di una stella non troppo massiccia, la composizione
            chimica del gas immesso nello spazio circostante sarà diversa da quella del materiale
            espulso dalle supernovae di tipo II. 
In ogni caso, qualunque sia
            l’origine del materiale riciclato e reimmesso nello spazio, esso sarà la materia da cui
            si formeranno nuove stelle, che quindi avranno una composizione chimica differente da
            quella che ha dato origine alle stelle progenitrici. Si ha così una crescita continua
            della complessità chimica nelle stelle di generazione successiva. La composizione
            chimica di una stella ancora non evoluta rispecchierà quella del materiale della nube da
            cui si è formata, e quindi porterà con sé l’impronta del tipo di stelle «genitori».
            L’analisi chimica delle stelle presenti oggi nella Galassia, condotta tramite
            osservazioni spettroscopiche, permette di risalire alla storia delle stelle della
            generazione precedente, dato che il materiale in superficie non ha ancora subito le
            trasformazioni che avvengono all’interno. 
In particolare se le stelle
            presentano nello spettro righe intense del ferro o di elementi vicini al ferro, vorrà
            dire che il materiale da cui si sono formate era stato espulso da una supernova di tipo
            II, originata da una stella molto massiccia. Al contrario se ci sono principalmente
            righe di elementi alpha, generati dalla catena del carbonio si
            potrà dedurre che la stella progenitrice non aveva una massa sufficientemente elevata da
            innescare le reazioni del ferro e le sue reazioni nucleari si sono fermate prima. In
            questo caso probabilmente il materiale era stato espulso dall’esplosione di una
            supernova di tipo I. 
BOX
                    6. Le stelle, demolitori di elementi chimici? 



In alcuni casi invece di creare
                nuovi elementi, le stelle li distruggono. È il caso del litio e degli elementi
                leggeri in generale che si creano nei primi minuti di vita dell’Universo. Gli
                elementi leggeri sono molto fragili e si distruggono a temperature alte ma non
                elevatissime, tipicamente quelle che si raggiungono comunemente all’interno di una
                stella. 
Il litio ha un ruolo particolare
                perché viene distrutto a una temperatura di circa tre milioni di gradi, che è quella
                tipicamente raggiunta alla base della regione di convezione delle stelle di tipo
                solare o di massa minore. La convezione, trasportando materiale tra zone di
                temperatura diversa, fa sì che il materiale superficiale, che contiene il litio
                presente nella nube originaria, venga trascinato in zone più profonde dove la
                temperatura è maggiore. Se gli strati con cui entra in contatto sono a temperatura
                sufficientemente alta, il litio viene distrutto, e la convezione riporta in
                superficie materiale impoverito di litio. Progressivamente durante la fase di
                sequenza principale il litio in superficie diminuisce, e se ne ha evidenza nello
                spettro dove le righe corrispondenti alle transizioni di questo atomo vanno
                indebolendosi fino a sparire a mano a mano che la stella invecchia. Questa proprietà
                è di particolare interesse per gli astrofisici perché l’osservazione spettroscopica
                delle righe del litio indica che la stella è ancora piuttosto giovane, mentre
                l’assenza di queste righe indica che essa si trova sulla sequenza principale già da
                parecchio tempo. In pratica si può usare il litio per derivare l’età di una stella
                di sequenza principale, una delle grandezze fisiche stellari più difficili da
                misurare. 

Esplosioni violente come quelle
            delle supernovae possono agire anche come catalizzatori per la formazione di nuove
            stelle, innescando nelle nubi molecolari vicine le instabilità che
            danno origine alla contrazione gravitazionale che è alla base
            della nascita delle stelle, come già abbiamo detto. 
Infine, è da notare che la velocità
            con cui il mezzo interstellare si arricchisce di nuovi elementi chimici non è la stessa
            ovunque, ma è maggiore nei luoghi dove c’è una maggiore efficienza della formazione
            stellare: più stelle si formano più ne muoiono e più materiale arricchito viene immesso
            nel mezzo. Questo significa che nel piano della Galassia, dove si trova la maggior parte
            delle nubi molecolari, l’evoluzione chimica avviene più velocemente rispetto, ad
            esempio, alle zone periferiche dove la formazione stellare è un evento raro. 


7.
            

Le società stellari 



Fin qui ci siamo occupati della
        formazione stellare come se una stella si formasse e si evolvesse isolatamente. In realtà la
        nube molecolare interessata alla formazione dà origine a un numero più o meno grande di
        protostelle a seconda della quantità di massa che la compone e della sua densità. 
Le regioni di formazione 



Da una nube si formano famiglie di
            stelle che nascono quasi contemporaneamente con caratteristiche dipendenti dalle
            proprietà della nube. Le stelle che nascono non hanno tutte la stessa massa – si va da
            diverse decine di masse solari a un decimo della massa del Sole –, ma hanno una serie di
            caratteristiche in comune come ad esempio la composizione chimica. 
La distribuzione delle masse delle
            stelle appena nate segue la funzione di massa iniziale che dà la frazione di stelle di
            ogni massa che si possono formare. Questa funzione sembra essere universale, cioè
            indipendente dalla nube e dalle sue condizioni e sembra essere la stessa in diverse
            regioni della nostra Galassia o perfino nelle galassie esterne. In pratica significa che
            il numero di stelle di una certa massa che si formano è sempre la stessa frazione del
            numero totale. La conferma dell’universalità della funzione di massa iniziale o la prova
            della dipendenza da proprietà fisiche locali sono tuttora oggetto di ricerca da parte
            degli astronomi. Poter affermare senza ombra di dubbio la
            validità di una delle due ipotesi è importante per capire bene il processo della
            formazione stellare. Come in tutti i campi della scienza in generale è molto difficile
            provare che un’ipotesi sia valida, dato che la mancanza di evidenza non implica che il
            fenomeno studiato non si possa verificare, mentre si può più facilmente rigettare
            un’ipotesi poiché è sufficiente trovare un caso che la contraddica. Per questa ragione
            gli astronomi cercano di misurare la funzione di massa iniziale nelle condizioni fisiche
            più disparate così da tentare di trovare, se esistono, casi in cui la funzione è diversa
            in modo da dimostrare la sua non universalità. A oggi non ci sono evidenze di differenze
            reali tra le funzioni di massa misurate in condizioni molto diverse, per cui l’ipotesi
            dell’universalità non può essere rigettata e deve essere considerata possibile. 
La funzione di massa iniziale ha
            alcune caratteristiche precise e in particolare predice che da una nube si formano
            principalmente stelle di piccola massa. Le stelle molto massicce sono una piccola
            frazione del totale ma essendo molto luminose dominano le osservazioni di una regione di
            formazione stellare. La rarità di stelle massicce nella Galassia dipende in primo luogo
            dalla forma della funzione di massa iniziale. Inoltre, dato che i tempi di evoluzione
            sono tanto più rapidi quanto più è grande la massa, le stelle massicce sono le prime a
            evolversi e a trasformarsi in oggetti compatti con bassissima luminosità. Per questa
            ragione le stelle massicce che si possono osservare sono ancora meno numerose di quelle
            attese sulla base della funzione di massa iniziale. 
La formazione stellare è iniziata
            poco dopo il Big Bang ed è continuata senza sosta ogniqualvolta ci siano state le
            condizioni fisiche perché si innescasse. Quindi anche oggi esistono regioni della nostra
            Galassia in cui si stanno formando nuove stelle. Le stelle che nascono da una data nube
            hanno una sorta di patrimonio genetico comune derivato dalla nube madre. Così, ad
            esempio, hanno tutte la stessa composizione chimica che a sua
            volta sarà quella del materiale arricchito chimicamente dalle stelle della generazione
            precedente e da queste espulso nel mezzo circostante. 
Una volta che le stelle appena
            formate si sono liberate del loro involucro di polveri e gas e cominciano a brillare nel
            cielo, costituiscono le cosiddette associazioni stellari, che sono
            gruppi di stelle nate insieme e legate gravitazionalmente in modo debole. Come in un gas
            di particelle, ogni stella avrà una sua velocità e, se la forza di gravità che viene
            esercitata tra le stelle è abbastanza debole, riuscirà a sfuggire e a disperdersi nello
            spazio. La maggior parte delle stelle, se non tutte – compreso il Sole –, si è formata
            inizialmente in associazioni di questo tipo e poi si è dispersa nella Galassia. 
Le regioni di formazione stellare
            sono facilmente riconoscibili perché ancora immerse in materiale interstellare denso che
            assorbe la radiazione proveniente da dietro (e quindi appaiono scure nel cielo) o emette
            in modo diffuso la radiazione delle stelle luminose appena formate. Le regioni di
            formazione stellare sono tra gli oggetti del cielo più spettacolari e più fotografati e
            mostrano una grande varietà di aspetti e forme. 
Tra le regioni più spettacolari ed
            estreme vale la pena di citare gli Archi, forse la regione più densa della nostra
            Galassia, che contiene migliaia di stelle, di cui almeno 150 molto massicce in un volume
            di un anno luce di raggio. Si tratta di una regione vicina al centro galattico, ancora
            ricca di materiale interstellare molto denso, tanto da renderne impossibile
            l’osservazione nella banda visibile. Infatti questa regione è stata osservata in
            infrarosso, che come abbiamo visto è una banda di energia meno soggetta all’assorbimento
            interstellare. L’età stimata per queste stelle è di qualche milione di anni: a questa
            età le stelle massicce sono ancora nella fase di sequenza principale e quindi sono molto
            luminose. I loro venti sono molto vigorosi e riscaldano il mezzo interstellare così
            denso, tanto da renderlo visibile in raggi X. Le stelle più massicce di questa regione
            esploderanno come supernovae e l’onda d’urto che genereranno potrà innescare un
            nuovo processo di formazione stellare nel materiale ancora non
            utilizzato dalle stelle della stessa regione, quando le stelle meno massicce non hanno
            ancora completato la loro evoluzione. In regioni molto dense e ricche si possono
            instaurare processi di formazione stellare in sequenza durante i quali possono
            coesistere stelle di diversa generazione. Le regioni di formazione stellare così
            massicce e attive sono utilizzate per studiare da vicino e «in piccolo» le galassie
                starburst, cioè le galassie esterne con formazione stellare
            molto attiva ovunque. 
Le associazioni stellari più note
            sono quelle più vicine a noi e hanno caratteristiche molto meno estreme di quelle degli
            Archi. Tra le più conosciute possiamo citare la nebulosa di Orione, a circa 1.500 anni
            luce dal Sole, al centro della cosiddetta Spada della costellazione
            di Orione. Questa nebulosa è brillante, tanto da essere visibile a occhio nudo, perché
            riflette la luce delle stelle più massicce e brillanti della regione. Al suo interno si
            trova un’associazione di stelle, legate gravitazionalmente, chiamata Trapezio perché le
            quattro stelle più brillanti richiamano questa figura geometrica. Il Trapezio fu
            scoperto già da Galileo. La prima raffigurazione della nebulosa di Orione e di alcune
            stelle del Trapezio è con ogni probabilità da attribuirsi a Giovanni Battista Hodierna,
            astronomo ragusano di scuola galileiana che tra l’altro fu al seguito di Carlo e Giulio
            Tomasi principi di Lampedusa; a quest’ultimo è ispirata la figura del principe astronomo
            protagonista del Gattopardo. Hodierna fu uno dei più importanti
            astronomi dei suoi tempi e ha lasciato una serie di disegni di nebulose, incluso quello
            della nebulosa di Orione, che classificò a seconda delle loro caratteristiche. Un’altra
            regione molto particolare è quella chiamata Pilastri della creazione (osservata da
            Hubble nella direzione della nebulosa dell’Aquila) in cui si vedono chiaramente dei
            filamenti di materiale più denso dove si stanno formando nuove stelle. 
Esistono anche associazioni meno
            cospicue, formate solo da (poche) stelle di massa pari a quella del Sole o minore. Di
            queste conosciamo solo quelle più vicine a noi, tra cui possiamo
            ricordare l’associazione del Toro nel cielo nord o quella dello
            Scorpione nel cielo sud. È molto difficile riconoscere queste regioni perché è
            impossibile distinguerle dalle stelle disperse nel campo ed essendo vicine al Sole, per
            l’effetto della proiezione geometrica, non le vediamo concentrate nel cielo ma sparse su
            una grande area. L’unico modo che abbiamo per identificarne l’origine comune è
            attraverso lo studio dei loro moti. Infatti studiando le velocità individuali e
            ricostruendone la traiettoria indietro nel tempo, possiamo risalire al luogo da cui si
            sono allontanate che, per stelle nate assieme, deve essere il medesimo. Si tratta di
            misure molto difficili che richiedono osservazioni in tempi tra loro lontani: solo così,
            infatti, è possibile apprezzare gli spostamenti delle stelle e quindi misurarne la
            velocità. Nei prossimi anni il satellite Gaia, lanciato alla fine del 2013 dall’ESA,
            misurerà con una precisione mai ottenuta prima la posizione e i moti di circa un
            miliardo di stelle. 

Gli ammassi aperti 



La gravità che si esercita in
            associazioni molto ricche di stelle può fare sì che almeno una frazione di queste resti
            legata gravitazionalmente dando origine agli ammassi stellari. Questi sono gruppi di
            stelle che non solo si sono formate insieme, ma che continuano a evolversi insieme. Le
            stelle che tendono a «evaporare», cioè ad abbandonare l’ammasso e a disperdersi nello
            spazio circostante, sono quelle meno massicce, perché hanno bisogno di minor energia per
            sfuggire al campo gravitazionale delle altre stelle. Di conseguenza le stelle più
            massicce o le stelle che si trovano in sistemi binari o multipli restano più vicino al
            centro dell’associazione mentre le stelle leggere tendono ad allontanarsi. Questi gruppi
            sono detti ammassi aperti proprio per la possibilità che hanno di perdere stelle. In
            generale contengono da poche unità a migliaia di stelle in un volume di qualche anno
            luce di lato, con una densità fino a cinquecento volte maggiore che
            nel resto della Galassia, e sono di forma abbastanza irregolare.
            Gli ammassi stellari aperti più giovani contengono poi stelle massicce, molto brillanti,
            che non si sono ancora evolute, per cui sono visibili anche quando sono molto lontani.
            Col passare del tempo possono essere soggetti a perturbazioni dall’esterno che
            potrebbero rompere il loro delicato equilibrio e causare la loro dispersione nello
            spazio. 
Esistono molti ammassi stellari
            visibili a occhio nudo, primo tra tutti quello delle Pleiadi che ha avuto un ruolo
            importante anche nella mitologia antica per la sua forma caratteristica e perché sorge
            nel cielo nelle vicinanze del solstizio. Poiché si trovano in una zona di cielo visibile
            sia a nord che a sud, le Pleiadi sono presenti nella mitologia di popoli geograficamente
            molto distanti tra loro, anche se con nomi differenti. Oggi si sa che l’ammasso è
            formato da più di mille stelle e che quelle visibili a occhio nudo – sei o sette – sono
            solo le più massicce e brillanti. Già nell’antichità erano conosciuti anche altri
            ammassi, come le Iadi, il Presepe e h e χ del Perseo. Anche in
            questi casi si ebbe la certezza che si trattava di associazioni fisiche (e non di
            effetti di proiezione geometrica come nelle costellazioni) grazie alle misure dei moti
            che risultano coerenti tra loro e diversi da quelli delle stelle di campo attorno a
            essi, che invece sono casuali. 
In astrofisica, al contrario che
            nelle altre scienze sperimentali, non è possibile costruire un campione in laboratorio
            con le caratteristiche volute, per poter isolare gli effetti che si vogliono studiare.
            L’astronomo deve «accontentarsi» delle stelle già esistenti che deve selezionare con
            caratteristiche il più possibile simili a quelle volute. Gli ammassi stellari hanno un
            ruolo fondamentale perché consentono sia di isolare alcuni parametri fisici che possono
            quindi essere studiati sia di ridurre il numero di variabili. Infatti un ammasso è
            formato da stelle che si trovano tutte alla stessa distanza da noi, e quindi le
            incertezze dovute alla misura della distanza della singola stella sono eliminate; al
            massimo verrà commesso lo stesso errore per tutte (se la distanza dell’ammasso non è ben
            conosciuta) e questo influenzerà tutte le stelle allo stesso
            modo. Inoltre, trattandosi di stelle che si sono formate simultaneamente, hanno la
            medesima età ed eventuali differenze nello stato evolutivo saranno esclusivamente dovute
            al fatto che stelle di massa diversa si evolvono in tempi diversi. Le stelle
            appartenenti a un ammasso sono tra quelle per cui è possibile ottenere una stima
            dell’età abbastanza precisa. Infine, poiché si sono formate dalla stessa nube
            molecolare, hanno la stessa composizione chimica che quindi non può essere responsabile
            di comportamenti differenti. Per tutte queste ragioni gli ammassi sono fondamentali per
            lo sviluppo e la prova di modelli stellari che devono ad esempio riprodurre la sequenza
            di un ammasso di una data età e composizione chimica nel diagramma H-R. 

Gli ammassi globulari 



Nella Galassia esistono ammassi
            detti globulari per la loro forma sferica. Si tratta di gruppi di
            centinaia di migliaia di stelle, concentrate in volumi molto piccoli, e, al contrario
            degli ammassi aperti, sono formati da stelle molto vecchie. Questo fa sì che la loro
            composizione chimica sia molto povera di elementi pesanti (nel gergo astronomico si dice
            che sono stelle a bassa metallicità, considerando impropriamente
                metalli tutti gli elementi con numero atomico superiore a
            cinque), essendo stelle formatesi molto tempo fa quando ancora il mezzo interstellare
            non era stato sufficientemente arricchito dall’evoluzione di stelle di generazioni
            precedenti. In realtà esiste comunque una varietà di abbondanza chimica negli ammassi
            globulari, probabilmente legata al luogo nella Galassia dove si sono formati. Gli
            ammassi globulari sono tra gli oggetti più vecchi che si conoscono, quindi la loro età
            fornisce un limite inferiore all’età dell’Universo. Essendo popolati da stelle vecchie,
            le stelle più massicce, che ci aspettiamo si siano formate, hanno avuto il tempo di
            concludere il loro ciclo vitale, le stelle di massa intermedia si trovano nelle fasi di
            gigante (avendo esaurito l’idrogeno nel nucleo), mentre solo le
            stelle più leggere si trovano ancora nella fase di sequenza principale durante la quale
            l’energia viene fornita dalle reazioni nucleari dell’idrogeno. 
Data l’alta densità delle stelle, le
            forze gravitazionali all’interno di questi ammassi sono intensissime e non permettono a
            nessun oggetto di sfuggire; una densità elevata rende possibili interazioni e collisioni
            con il risultato che all’interno degli ammassi globulari si possono formare oggetti
            esotici con comportamenti peculiari. Ad esempio, un urto può produrre la fusione di due
            stelle, con la creazione di un oggetto molto massiccio e caldo che appare come una
            stella blu luminosa, con caratteristiche quindi di stella giovane, pur non essendolo, in
            un ambiente popolato solo da stelle vecchie. Inoltre gli ammassi globulari dovevano
            contenere stelle massicce ormai evolute in oggetti compatti non più visibili;
            considerando l’elevatissimo numero di stelle, devono avere formato un certo numero di
            stelle molto massicce, anche se rare in percentuale, meramente per motivi statistici. Ci
            si aspetta quindi che si siano formati oltre a nane bianche e stelle di neutroni anche
            alcuni buchi neri; per questa ragione sono state condotte molte campagne osservative per
            trovare evidenza della loro presenza negli ammassi globulari. In particolare in un paio
            di casi è stata ipotizzata la presenza di buchi neri di massa intermedia, così chiamati
            perché non spiegabili con il collasso di una sola stella per quanto massiccia, né con le
            condizioni estreme presenti in ambienti extragalattici come nei quasar dove sono
            presenti buchi neri supermassicci (con massa di miliardi di masse solari). Una possibile
            spiegazione per l’esistenza di questi buchi neri intermedi è che essi siano dovuti alla
            fusione di alcune stelle molto massicce, che in seguito evolvono in un buco nero di
            alcune centinaia di masse solari, o alla fusione di un certo numero di buchi neri più
            piccoli già formati. 
Nel tentativo di predire
            l’evoluzione dinamica degli ammassi globulari sono stati sviluppati diversi modelli
            teorici. Quelli più dettagliati sono molto complessi perché devono affrontare il
            problema dell’interazione a n-corpi, cioè il problema in cui ogni
            particella (stella) risente allo stesso tempo della forza
            gravitazionale esercitata da tutte le altre stelle. Trattandosi di centinaia di migliaia
            di stelle, i codici numerici che devono trattare il problema sono molto complicati e
            richiedono enormi risorse di calcolo. 
L’ammasso globulare più vicino al
            Sole è M4, mentre quello più brillante è Omega Centauri. Quest’ultimo, visibile nel
            cielo sud, era già noto nell’antichità perché visibile a occhio nudo, ma a quei tempi si
            riteneva fosse una stella e fu incluso da Tolomeo nel suo catalogo e infatti il suo nome
            segue la numerazione tipica delle stelle. Omega Centauri deve la sua luminosità alle
            enormi dimensioni – è probabilmente il più grande ammasso globulare della Galassia con
            un diametro apparente maggiore di quello della Luna – e alla sua ricchezza di stelle,
            contando alcuni milioni di membri. Al contrario di molti altri ammassi globulari meno
            ricchi di stelle, Omega Centauri ha caratteristiche che lo distinguono dalla grande
            maggioranza degli altri ammassi. In particolare stelle diverse mostrano abbondanze
            chimiche differenti, lasciando aperta una serie di domande sul processo di formazione di
            questo ammasso, che non sembra essere stato simultaneo, ma forse ha visto successive
            generazioni di stelle, ognuna delle quali da materiale interstellare arricchito
            chimicamente da stelle di generazioni precedenti. Questa peculiarità ha fatto ipotizzare
            che Omega Centauri in realtà possa essere il resto di una piccola galassia esterna
            entrata in collisione con la nostra Galassia e da questa catturata, e quindi non un vero
            ammasso globulare. Omega Centauri è anche uno degli ammassi al cui interno è stata
            ipotizzata la presenza di un buco nero di 40.000 masse solari. 
Gli ammassi globulari erano noti già
            nel Seicento ma i telescopi del tempo non riuscivano a distinguere le singole stelle e
            apparivano come delle piccole nebulose. Solo dopo la metà del XVIII secolo Herschel,
            grazie all’utilizzo di telescopi più potenti, riuscì a risolvere in stelle individuali
            la nebulosità di tutti gli ammassi globulari allora conosciuti e ne scoprì di nuovi. Fu
            lui a utilizzare per primo l’espressione ammassi globulari. A oggi
            nella nostra Galassia se ne contano poco più di 150 e ne sono
            stati trovati molti anche in galassie esterne. Si pensa che nella nostra Galassia ce ne
            siano poco meno di 200 e che quelli che non sono stati ancora identificati siano molto
            lontani, oscurati dalla polvere interstellare che si frappone tra essi e la Terra. Un
            contributo importante a questi studi è dovuto alle osservazioni di Hubble, che con la
            sua capacità di distinguere oggetti vicinissimi tra loro ha permesso lo studio molto
            dettagliato di alcuni di questi ammassi. Sono sicuramente tra gli oggetti celesti più
            interessanti, più osservati e più fotografati. 
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Le stelle: i mattoni della Galassia 



Paradossalmente è più semplice
        comprendere le proprietà globali delle galassie esterne piuttosto che quelle della nostra
        Galassia (detta anche Via lattea). Infatti il nostro punto di
        osservazione, all’interno della Galassia, in una posizione né centrale né troppo periferica,
        impedisce di averne una visione di insieme, mentre permette studi molto dettagliati sulle
        stelle individuali. Anche se ormai lo diamo per scontato, la conferma che la Via lattea è
        una galassia a spirale come molte altre che erano state osservate, si ottenne solo a metà
        del secolo scorso. Si poté arrivare a questo risultato dopo una serie di osservazioni
        sistematiche che permisero di confrontare la morfologia delle galassie esterne con i
        conteggi di stelle individuali nella Via lattea. 
Le osservazioni ci mostrano un enorme
        numero di stelle distribuite uniformemente attorno a noi e una striscia più luminosa (da cui
        il nome Via lattea) interrotta qua e là da zone più scure. Il primo passo verso la
        determinazione della natura della Galassia fu fatto da Galileo che, usando il telescopio,
        scoprì che la striscia lattiginosa era formata da un numero elevatissimo di stelle
        individuali. Fu durante il XVIII secolo che cominciò a diffondersi l’idea che la Via lattea
        fosse una specie di isola di stelle distribuite in un disco all’interno del quale si trovava
        il Sole e che probabilmente anche alcune nebule note fossero isole simili esterne alla
        nostra Galassia. Nel 1800, telescopi molto più potenti furono in grado di risolvere
        alcune di queste nebule e di osservare che una parte di esse
        presentava una struttura a spirale, indicativa di materiale in rotazione attorno al centro. 
Solo a partire della metà del XIX secolo
        cominciò lo studio sistematico della distribuzione spaziale delle stelle nella nostra
        Galassia così da dedurne le proprietà globali. In particolare l’astronomo olandese Jacobus
        Kapteyn (1851-1922) fu il primo a organizzare una campagna di osservazioni con criteri
        moderni, selezionando alcune centinaia di regioni sparse in tutto il cielo in cui misurare
        in dettaglio posizioni, luminosità e spettri delle stelle, in modo da derivarne le proprietà
        e poi generalizzarle a tutto il cielo. Egli fu il padre dell’astrofisica statistica e il suo
        fu uno dei primi progetti di cooperazione scientifica internazionale di grande respiro: per
        realizzarlo fu necessario coinvolgere molti astronomi in tutto il mondo. Il progetto di
        Kapteyn portò a una descrizione della Galassia come di uno sferoide schiacciato, con il Sole
        non molto lontano dal centro. Le dimensioni derivate erano molto più piccole di quelle reali
        perché a quel tempo non era ancora noto il fenomeno dell’assorbimento dovuto al mezzo
        interstellare. Al di là dei risultati quantitativi che si rivelarono sbagliati, il lavoro di
        Kapteyn fu molto importante per il metodo usato e perché segnò l’inizio dell’astronomia
        galattica quantitativa. Negli stessi anni l’astronomo australiano Harlow Shapley
        (1885-1972), che lavorava negli Stati Uniti, sulla base dell’osservazione di ammassi
        globulari si convinse che la Galassia era più grande di un fattore dieci di quanto trovato
        da Kapteyn e che il Sole era in una zona più periferica. Queste due posizioni contrapposte
        diedero vita a quello che fu chiamato il «gran dibattito» che appassionò gli astronomi di
        quegli anni. In realtà sia Shapley che Kapteyn non consideravano l’effetto dell’assorbimento
        interstellare che oggi conosciamo bene. Le vere dimensioni della Galassia sono intermedie
        tra quelle derivate dai due astronomi; il Sole si trova in una posizione mediana tra il
        centro di Kapteyn e la periferia di Shapley.
    
Le popolazioni stellari 



Oggi sappiamo che la Via lattea è
            una galassia a spirale, anche se non possiamo fotografarla come facciamo, invece, con le
            galassie esterne. È formata da almeno due componenti con proprietà geometriche,
            chimiche, evolutive e cinematiche diverse, che costituiscono le popolazioni stellari. La
            popolazione I comprende stelle disposte secondo una struttura appiattita sul piano della
            Galassia che costituisce il disco galattico, mentre la popolazione II ha una struttura
            sferica focalizzata attorno al centro della Galassia. Le due strutture coesistono senza
            interagire tra loro. 
Il concetto di popolazioni
                stellari fu introdotto negli anni Quaranta del secolo scorso
            dall’astronomo Walter Baade (1893-1960) che, osservando alcune galassie esterne, notò
            l’esistenza di stelle di colori diversi. Mettendo insieme queste osservazioni con altre
            proprietà note per le stelle nell’intorno solare – come la composizione chimica e la
            distribuzione spaziale – riuscì a formulare una classificazione in due popolazioni
            distinte. 

Le stelle di popolazione II 



Nonostante il nome, la popolazione
            II è composta da stelle vecchie che si dispongono secondo una struttura sferica; la
            densità diminuisce allontanandosi dal centro galattico. Fanno parte di questa
            popolazione il nucleo galattico, il cosiddetto bulge e l’alone. 
Il nucleo della Galassia si trova
            nella direzione della costellazione del Sagittario. È una zona con una densità centomila
            volte più elevata del valore medio nel resto della Galassia e che cresce ancora
            avvicinandosi al centro. Il centro galattico è una zona molto attiva con una
            radiosorgente intensa. È una regione piena di polveri, per cui la radiazione che viene
            generata al suo interno è assorbita e arrossata: questo ne impedisce l’osservazione in
            banda ottica mentre permette le osservazioni radio, infrarosse,
            o in raggi X ad alta energia. Dallo studio dei moti delle
            sorgenti vicine è stato possibile determinare la massa della sorgente centrale che
            risulta di alcuni milioni di masse solari, concentrate in un volume inferiore alle 45
            Unità astronomiche. Sembra quindi che al centro della Galassia ci sia un buco nero
            massiccio che, attirando il materiale interstellare o anche stelle dal suo intorno,
            libera grandi quantità di energia di origine gravitazionale. La zona contiene
            soprattutto stelle vecchie, intrinsecamente fredde, quindi rosse, ma anche materiale
            interstellare che potrebbe dare origine a nuovi fenomeni di formazione stellare. 
A una distanza più grande dal
            centro, sempre seguendo una disposizione sferica ma con un raggio di circa 3.000 parsec,
            si trova il bulge, una struttura composta anch’essa di stelle rosse evolute e di una
            quantità di materiale che oscura tutto quello che c’è oltre a esso, impedendo di fatto
            le osservazioni delle sorgenti della Galassia che si trovano nel lato opposto rispetto
            al Sole. Dalle osservazioni infrarosse si deduce che il bulge è attraversato da una
            barra di stelle vecchie e rosse. La nostra sarebbe quindi una galassia a spirale
            barrata. Infine le stelle più distanti dal centro, distribuite anch’esse secondo una
            struttura sferica, fanno parte dell’alone galattico che ha una densità di stelle molto
            bassa. 
Le stelle di popolazione II, avendo
            una distribuzione sferica, hanno moti casuali in tutte le direzioni, inclusa quella
            perpendicolare al piano galattico. Inoltre essendo stelle molto vecchie, formatesi
            almeno dieci miliardi di anni fa, hanno in generale un basso contenuto di elementi
            chimici pesanti, anche se quelle appartenenti al bulge ne hanno un po’ di più.
            Probabilmente questo è dovuto al fatto che nel bulge, dove la densità del materiale è
            più alta, può esserci stata una frequenza di formazione stellare, con conseguente
            evoluzione ed espulsione di materiale arricchito, maggiore che nell’alone a grandi
            distanze dal centro. Le stelle di popolazione II che si possono trovare nell’intorno
            solare appartengono all’alone, e sono quasi tutte di sequenza principale e con massa
            minore del Sole. Esse sono riconoscibili dalle altre popolazioni grazie ai loro moti
            elevati e al basso contenuto di elementi pesanti, compreso tra
            qualche millesimo e qualche centesimo di quello solare. Sono stelle di popolazione II,
            oltre alle stelle ad alta velocità dell’alone, le nebulose planetarie e le stelle degli
            ammassi globulari. 

Le stelle di popolazione I 



La popolazione I è l’insieme delle
            stelle più giovani. Esse hanno una distribuzione spaziale molto più schiacciata rispetto
            alle stelle di popolazione II e costituiscono il cosiddetto disco galattico
            che contiene anche la maggior parte del gas e delle polveri della Galassia.
            Il disco è estremamente schiacciato (ha uno spessore di circa un millesimo del diametro)
            e ha proprietà simili a quelle che si osservano nelle galassie a spirale esterne. Il
            disco non è omogeneo ma ha una densità crescente verso il centro e include anche i
            bracci a spirale. 
Le stelle di popolazione I sono
            molto più ricche di elementi pesanti delle stelle di popolazione II, per cui i loro
            spettri sono più complessi e ricchi di righe. La loro età è molto variabile e può andare
            da diversi miliardi fino a qualche milione di anni. Data la loro elevata abbondanza
            chimica, si ritiene che tutte le stelle di popolazione I siano formate a partire da
            materiale riciclato da stelle di generazioni precedenti. 
Per restare confinate nel disco le
            stelle hanno dei moti piccoli, soprattutto nella direzione perpendicolare al disco, al
            contrario delle stelle di alone, e nel loro moto di rotazione attorno al centro
            galattico tendono a seguire il moto delle altre stelle vicine. Il Sole appartiene al
            disco e quindi è una stella di popolazione I. Si trova in una zona abbastanza tranquilla
            a una distanza dal centro di circa 9.000 parsec, corrispondenti a un terzo del raggio
            del disco. 
La nostra Galassia presenta anche
            bracci a spirale che sembrano partire dalla barra che attraversa il bulge. Queste
            proprietà la rendono simile alle galassie a spirale barrate esterne. La
            determinazione delle proprietà dei bracci a spirale è piuttosto
            complicata (non si possono osservare dall’esterno), ed è basata su conteggi stellari che
            ricercano addensamenti, sull’analisi degli spettri e sugli studi dei moti delle singole
            stelle. I risultati di queste analisi hanno portato al riconoscimento di due bracci
            principali che passano nelle vicinanze del Sole: il braccio del Perseo e quello dello
            Scudo-Croce, più altri secondari o derivati da biforcazioni dei bracci principali. I
            bracci a spirale sono assai luminosi per la presenza di stelle massicce giovani molto
            brillanti e regioni di formazione stellare. Per questa ragione si pensa che siano onde
            di densità che ruotano coerentemente con il disco galattico e che con la compressione
            che esercitano sul materiale interstellare causano l’addensamento delle nubi molecolari
            favorendo i processi di formazione stellare. 
Fanno parte del disco la polvere
            interstellare e il gas, con tutte le nebulose che contiene, le stelle ricche di elementi
            pesanti, gli ammassi aperti, le associazioni stellari, le stelle massicce e in generale
            tutte le stelle nate recentemente. 
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Le corone stellari: l’atmosfera invisibile 



L’atmosfera del Sole si estende per
        parecchi milioni di chilometri ma lo strato più esterno è talmente tenue che normalmente non
        può essere osservato, perché l’emissione della fotosfera è molto più elevata. A occhio nudo,
        la corona – questo è il nome della parte più esterna dell’atmosfera –
        diventa visibile solo durante le eclissi, quando la luce proveniente dal disco solare viene
        oscurata dal passaggio davanti a esso della Luna. In questa configurazione si osserva
        chiaramente l’alone luminoso della corona. 
Le eclissi di Sole, soprattutto quelle
        totali, sono eventi rari e fino a metà del secolo scorso rappresentavano l’unica opportunità
        per studiare la corona. Nei tempi antichi il Sole simboleggiava la vita e l’alternanza
        giorno-notte, sempre uguale, era la garanzia della regolare continuità dei tempi. Un’eclisse
        era considerata, quindi, un avvenimento spaventoso: il Sole (o la Luna nel caso di eclisse
        lunare) veniva divorato da mostri o demoni, ed era quindi presagio di morte o di altre
        disgrazie. Erodoto ci racconta che nel 584 a.C. durante una battaglia tra gli eserciti di
        Persia e di Lidia si verificò un’eclisse che terrorizzò i contendenti provocando
        l’interruzione immediata degli scontri. 
Nell’Ottocento, la scienza, e in
        particolare l’astronomia, cominciò ad assumere una dimensione internazionale, con scambi
        epistolari e dibattiti tra gli scienziati. In occasione di eclissi visibili solo da alcuni
        luoghi della Terra, anche piuttosto sperduti, venivano organizzate spedizioni cui
        partecipavano scienziati provenienti da tutto il mondo: delle vere e proprie collaborazioni
        internazionali come quelle moderne. Naturalmente all’epoca si
        trattava di viaggi complicati che duravano mesi, anticipati da lunghe preparazioni e in cui
        era necessario trasportare anche tutta la strumentazione utile. Si ottennero così le prime
        fotografie della corona, che permisero la visione del fenomeno anche a chi non aveva potuto
        partecipare alla spedizione. 
La corona solare in raggi X 



Oggi le corone si studiano
            principalmente in raggi X, dove la fotosfera della stella non emette. Infatti, mentre la
            fotosfera, che ha una temperatura da qualche migliaio a decine di migliaia di gradi (in
            base alla massa stellare e all’età), emette principalmente nella banda visibile, o al
            massimo nel vicino ultravioletto e nel vicino infrarosso, la corona, che è costituita da
            gas poco denso a temperature superiori al milione di gradi, emette radiazione
            soprattutto nella banda dei raggi X. 
I raggi X furono identificati solo
            alla fine dell’Ottocento. Fu il fisico tedesco Roentgen che per primo comprese che si
            trattava di un tipo di radiazione, e per questa sua scoperta fu insignito del primo
            premio Nobel per la fisica nel 1901. 
Diversi anni dopo si comprese che
            quasi tutti gli oggetti celesti emettono in raggi X, i quali però vengono assorbiti
            dall’atmosfera terrestre che pone uno schermo tra essi e noi. Si dovettero attendere gli
            anni Cinquanta del secolo scorso – quando si poté sfruttare l’esperienza sviluppata
            durante la Seconda guerra mondiale sul lancio di missili – per inviare i primi razzi al
            di sopra dell’atmosfera, inizialmente solo per pochi minuti. Vennero lanciati così
            strumenti sensibili alle energie assorbite dall’atmosfera, come appunto i raggi X. La
            sorgente più intensa in raggi X è il Sole, anzi la corona solare, a causa della sua
            vicinanza. 
La corona solare è il prototipo
            delle corone stellari, ed è l’unica che possiamo studiare in dettaglio, per cui è il
            paradigma che usiamo per interpretare tutte le altre corone.
            Oltre alle corone ci sono tante altre sorgenti, di natura sia galattica sia
            extragalattica, che qui non discuteremo perché non stellari (almeno non stelle normali).
            Vogliamo solo ricordare che quello che viene considerato il padre dell’astrofisica nei
            raggi X, Riccardo Giacconi (nato a Genova nel 1931), nel 2002 ha ricevuto il premio
            Nobel «per i contributi pionieristici all’astrofisica, che hanno portato alla scoperta
            di sorgenti cosmiche in raggi X». 
Già dalle prime osservazioni si capì
            che la corona del Sole emette raggi X in modo molto variabile: ci sono periodi in cui il
            flusso cresce rapidamente – in occasione dei brillamenti – e altri in cui cresce più
            lentamente – in corrispondenza dell’insorgere e dell’evoluzione delle macchie solari
            osservabili in banda visibile. Pippo Vaiana (1935-1991) – astronomo italiano che ha
            lavorato con Riccardo Giacconi nel gruppo American Science and Engineering a Cambridge
            (Massachusetts) e che negli anni Ottanta è rientrato in Italia a dirigere l’Osservatorio
            astronomico di Palermo – guidò un programma di lanci, prima di razzi e poi di un
            telescopio, nella stazione orbitante Skylab per lo studio della corona solare.
            Inizialmente, gli strumenti non erano in grado di distinguere molti dettagli, ma si notò
            subito che l’emissione coronale del Sole non è uniforme, ma è concentrata in zone più o
            meno grandi, chiamate regioni attive, che risultarono per lo più
            coincidere spazialmente con le zone popolate da macchie in fotosfera. Questa
            caratteristica venne confermata dalle osservazioni successive, molto più sofisticate,
            che mostrarono come tali strutture variassero in intensità e forma nel tempo. La corona
            del Sole è formata da gas caldissimo a milioni di gradi. L’alta temperatura lo rende
            completamente ionizzato: tutti gli atomi che lo compongono hanno perso gli elettroni,
            lasciando quindi quello che viene definito plasma, cioè un gas di
            particelle cariche elettricamente formato da elettroni strappati agli atomi con carica
            negativa e dai nuclei degli atomi con carica positiva. Alla temperatura della corona,
            non vengono strappati agli atomi solo gli elettroni più esterni, ma perfino quelli più
            interni che hanno un’elevata energia di legame, tanto che anche
            gli atomi di ferro possono avere perso tutti gli elettroni che li compongono. 
La ragione per cui esiste
            un’atmosfera così calda al di sopra della superficie del Sole restò a lungo un mistero.
            Per il secondo principio della termodinamica non si può trasferire calore da un corpo
            più freddo (in questo caso la superficie stellare) a un corpo più caldo (la corona) a
            meno che il sistema non riceva energia dall’esterno. Inizialmente si ipotizzò che il gas
            nella corona fosse riscaldato da onde d’urto ultrasoniche causate dalla turbolenza alla
            superficie del Sole, ma in questo caso la corona sarebbe dovuta essere spazialmente
            omogenea, contrariamente a quanto osservato. 
Quando la qualità delle
            osservazioni permise di distinguere in dettaglio le strutture della corona, si realizzò
            che le zone luminose, e quindi il plasma caldo, si dispongono lungo piccoli archi,
            simili a quelli in cui si dispone il materiale magnetico in presenza di una calamita,
            cioè in presenza di un campo magnetico dipolare. Si scoprì che il Sole, al contrario
            della Terra, non presenta un polo nord e un polo sud magnetici, ma tante coppie di poli
            positivo-negativo, coincidenti con le macchie solari. Il campo quindi parte da una
            macchia per chiudersi su una vicina producendo strutture magnetiche ad arco, lungo le
            quali si dispongono le particelle cariche della corona. Se il campo non si richiude su
            una macchia vicina, le particelle che vengono catturate e obbligate a muoversi lungo
            tale campo arrivano a grandi distanze dalla superficie della stella, disperdendosi nello
            spazio circostante e dando origine al vento solare. Le zone da cui si origina il vento
            solare sono i buchi coronali. Questa configurazione non è stabile nel tempo, ma si
            evolve per varie ragioni. Durante il ciclo solare, che ha un periodo di undici anni, il
            numero medio di macchie sulla superficie cambia significativamente, modificando
            drasticamente il numero di archi coronali; questi ultimi, al minimo solare, diminuiscono
            fin quasi a scomparire, lasciando spazio ai buchi coronali, e cioè a zone «scure» in
            raggi X in cui il campo magnetico non si chiude sulla superficie
            stellare, ma si disperde verso lo spazio interplanetario. Mentre il Sole ruota,
            compiendo un giro su se stesso in circa 27 giorni, le regioni attive, e quindi gli archi
            collegati a esse, compaiono e scompaiono dalla nostra vista, producendo una variazione
            della luminosità coronale modulata dalla rotazione. Le macchie e le regioni attive in
            corona si evolvono e dopo alcune rotazioni si modificano, decadono, o addirittura
            spariscono. La corona è un ambiente dinamico in cui il plasma si può accendere o
            spegnere rapidamente; i fenomeni più intensi di questo genere sono i brillamenti, vere e
            proprie esplosioni molto energetiche; l’energia rilasciata può modificare le proprietà
            della regione in cui accadono i brillamenti che, se molto intensi, possono arrivare a
            influenzare anche la nostra atmosfera dando origine alle aurore boreali o ad altri
            fenomeni, andando a incidere anche sulle telecomunicazioni terrestri. In un certo numero
            di casi i brillamenti sono accompagnati da fenomeni di espulsione di materia (Coronal
            mass ejection). 
Le caratteristiche che ho
            brevemente descritto mostrano come la corona, pur coinvolgendo una piccolissima quantità
            di massa e di energia (nel Sole la luminosità emessa in raggi X è circa un milionesimo
            di quella prodotta al suo interno), ha proprietà che la rendono completamente diversa
            dalle altre componenti del Sole e soprattutto coinvolge fenomeni fisici diversi. Essendo
            molto dinamica e strutturata la corona è particolarmente interessante per gli studiosi,
            ma anche particolarmente «fotogenica» tanto che ormai, quando sui media si parla del
            Sole, vengono mostrate sempre le immagini ottenute in raggi X, che tanto piacciono al
            pubblico, anche quando non hanno nessuna attinenza con l’argomento trattato, e vengono
            preferite alle immagini in banda visibile, che rendono il Sole ben poco «attraente».
            Alcune immagini della corona solare sono state utilizzate anche in film di fantascienza. 
Al di là di questi aspetti
            «estetici», lo studio della corona è importante perché l’emissione ad alta energia del
            Sole può avere effetti sulla Terra, sul clima, sull’abitabilità, sulle
            telecomunicazioni. Inoltre fornisce un vero e proprio
            laboratorio per lo studio del plasma ad alte temperature, in condizioni cioè che sulla
            Terra non possono essere raggiunte facilmente. 
Grazie alle osservazioni e allo
            sviluppo di modelli specifici, oggi la fisica del plasma negli archi coronali è
            abbastanza ben conosciuta, in particolare la dinamica e le relazioni tra le grandezze
            fisiche come temperatura, pressione e densità. Resta invece da esplorare in dettaglio il
            meccanismo di riscaldamento del plasma, che si sa legato alla presenza del campo
            magnetico. Abbiamo una descrizione qualitativa del fenomeno, ma ancora non disponiamo di
            una descrizione quantitativa rigorosa. Sappiamo che il riscaldamento avviene attraverso
            un processo di dinamo che intensifica il campo magnetico, nella zona interna convettiva,
            dove le bolle di gas, sottoposte alla rotazione della stella, i cui strati possono
            ruotare indipendentemente, attorcigliano le linee del campo magnetico. Il campo così
            attorcigliato si intensifica ed emerge in superficie. I dettagli del processo sono
            complessi e non sono ben conosciuti, ma sappiamo che nella dinamo solare un ruolo
            fondamentale lo gioca la zona di interfaccia tra il nucleo radiativo, dove il materiale
            non è soggetto a moti, e la regione convettiva dove avvengono i moti del gas. Per questa
            ragione si parla di dinamo solare che può operare nelle stelle dove coesistono nucleo
            radiativo e zona convettiva, per distinguerla da un altro tipo di dinamo, che può
            funzionare nelle stelle di piccola massa, e che sfrutta esclusivamente i moti
            convettivi, ad esempio la turbolenza. 

Le corone stellari 



Poiché il Sole è una stella
            assolutamente comune, ci si aspetta che anche le altre stelle emettano in raggi X. Le
            prime osservazioni in raggi X di sorgenti extrasolari mostrarono che il cielo X era
            popolato da vari tipi di oggetti. Si trattava, però, di sorgenti peculiari, che nulla
            hanno a che fare con le stelle normali come il Sole. D’altra
            parte erano sufficienti semplici calcoli per dimostrare che con la strumentazione
            dell’epoca non era possibile rivelare sorgenti al di fuori del Sistema solare con
            un’intensità confrontabile con quella della nostra stella. Solo alla fine degli anni
            Settanta, con il lancio del satellite Einstein, si comprese che era
            errato assumere che tutte le stelle fossero come il Sole: stelle della stessa massa
            possono avere corone fino e oltre mille o diecimila volte più luminose. 
Non possiamo studiare le corone
            stellari con il dettaglio con cui studiamo quella solare, perché non disponiamo della
            risoluzione spaziale che sarebbe necessaria. Possiamo, invece, analizzare le proprietà
            integrate sulla superficie stellare e in particolare la luminosità, lo spettro e le
            variazioni nel tempo. Le stelle che hanno una forte luminosità X si comportano come il
            Sole, ma con fenomeni decisamente più estremi. Così a una luminosità X molto elevata si
            accompagnano uno spettro più energetico indicativo di plasma molto caldo (fino a 10
            milioni di gradi), e una variabilità più pronunciata, con brillamenti assai più intensi
            e duraturi. I modelli di questi brillamenti confermano che essi sono una versione
            estrema dei brillamenti solari, con temperature massime fino a cento milioni di gradi, e
            che sembra abbiano origine in archi coronali molto grandi, le cui dimensioni sono
            confrontabili con quelle della stella stessa. 
Uno dei risultati principali
            dell’astrofisica stellare in raggi X è stato comprendere che stelle che si trovano sulla
            sequenza principale alla stessa temperatura e luminosità per miliardi di anni possono
            avere livelli di luminosità X molto diversi. La proprietà fisica principale che
            determina l’intensità della corona è la rotazione della stella che però non ha alcun
            ruolo nel determinare le grandezze fisiche che si studiano nelle altre bande. Questo non
            deve sorprendere, perché la dinamo stellare, responsabile dell’intensificazione del
            campo magnetico, e quindi dell’esistenza della corona stessa, è direttamente legata
            all’interazione tra i moti del materiale all’interno della stella, tra cui i moti
            convettivi e la rotazione. 
        
La rotazione è una delle proprietà
            che si evolvono durante tutta la vita della stella. Quando il materiale si contrae nelle
            prime fasi della formazione, la stella acquista velocità rotazionale per la legge di
            conservazione del momento angolare. All’inizio della sua vita sulla sequenza principale
            arriva quindi con un periodo di rotazione molto breve che, per una stella di massa
            solare, può essere inferiore a un giorno (da confrontare con i 27 giorni di media che il
            Sole impiega per girare su se stesso). A mano a mano che la stella invecchia, rallenta a
            causa del vento stellare che disperde nel mezzo interplanetario le particelle più
            veloci. Rallentando, la dinamo stellare diventa a sua volta meno efficiente, il campo
            magnetico meno intenso e la corona meno luminosa. Si ha così, durante la fase di
            sequenza principale, un’evoluzione che si autosostiene, in cui i campi magnetici,
            intensificati dalla rotazione, sono anche la ragione del rallentamento della stella
            (perché causa del vento) e quindi del loro stesso decadimento. Solo nei sistemi binari
            stretti le stelle non rallentano (a causa degli effetti di marea che le stelle
            esercitano l’una sull’altra impedendo il rallentamento) e la luminosità in raggi X resta
            più o meno costante. 
Lo stretto legame tra rotazione ed
            età rende possibile determinare, con una ragionevole approssimazione, l’età di una
            stella (tranne che nei sistemi multipli che si evolvono in modo diverso). A questo
            proposito gli astronomi hanno coniato il termine «girocronologia» per indicare il metodo
            con cui dalla misura della rotazione si può risalire all’età della stella. 
Da quanto abbiamo detto fin qui
            appare evidente che più una stella è giovane, più ruota velocemente e maggiore è la sua
            luminosità in raggi X. Infatti le regioni di formazione stellare e gli ammassi stellari
            giovani ospitano un grande numero di sorgenti in raggi X. Il loro aspetto in questa
            banda è molto diverso che nella banda ottica perché, mentre nel visibile le stelle più
            luminose sono anche le più massicce, questo non è vero in raggi X. A parte il caso delle
            stelle molto massicce, di cui parleremo tra poco, le stelle più luminose sono quelle con
            una dinamo intensa, per cui ad esempio le stelle con massa due
            volte quella solare sono luminose nel visibile, ma poco o niente in X, perché, essendo
            prive di regione convettiva non possono avere una dinamo efficiente. Al contrario, le
            stelle di una massa solare o meno, sono sorgenti più deboli in ottico, mentre possono
            essere molto luminose in X, se hanno una dinamo efficiente. 
Tutto questo ha permesso di
            identificare nel cielo stelle giovani usando le osservazioni in raggi X. Sono stati
            trovati, in varie regioni di formazione stellare, molti membri di piccola massa ancora
            non conosciuti, e in alcuni casi è stato possibile trovare nuove regioni in cui si
            stanno formando stelle. Anche nell’intorno del Sole sono state identificate stelle
            giovani che hanno permesso di ricostruire la storia della formazione stellare vicino al
            Sole nell’ultimo miliardo di anni. 
Ci aspettiamo che una cospicua
            radiazione altamente energetica da parte di una stella possa modificare l’ambiente
            circostante. Prima di tutto il disco, che può venire riscaldato e ionizzato e poi le
            atmosfere degli eventuali pianeti che si possono formare. Ad esempio le atmosfere dei
            pianeti molto vicini alla stella che ricevono un enorme numero di fotoni energetici, si
            possono riscaldare a tal punto da evaporare parzialmente o totalmente. Un pianeta
            gassoso a bassa densità molto vicino alla stella madre può perdere per evaporazione una
            parte sostanziale della sua massa nel primo miliardo di anni quando l’emissione in raggi
            X della stella è molto elevata. 
Anche il Sole ha seguito questa
            evoluzione, per cui siamo abbastanza sicuri che il Sole «giovane» fosse un rotatore
            molto più veloce di quanto sia adesso e avesse una luminosità almeno mille volte più
            intensa. Questa circostanza pone una serie di domande cui ancora non sappiamo dare
            risposta: che impatto può avere avuto il flusso di questi fotoni ad alta energia sulla
            nostra atmosfera? Può averne modificato la composizione chimica o l’evoluzione? Può
            avere esercitato un’influenza sull’origine e sullo sviluppo della vita? Tutte queste
            sono domande affascinanti cui gli astronomi vogliono rispondere nei prossimi
            anni.
        
La storia delle osservazioni in
            raggi X delle stelle normali è ora abbastanza consolidata. Dopo le osservazioni
            pionieristiche con Einstein alla fine degli anni Settanta, i
            contributi scientifici più importanti sono arrivati dal satellite europeo Exosat e dal
            satellite tedesco (con contributi americani) Rosat che fu lanciato nel 1990 e smise di
            operare nel 1999. In seguito vennero lanciati il satellite americano Chandra (1999) e
            quello europeo XMM/Newton (2000). Questi due strumenti oggi, nel 2015, sono ancora in
            orbita e, perfettamente funzionanti, producono dati eccezionali in tutti i campi
            dell’astronomia nei raggi X, incluse le stelle. Le loro diverse caratteristiche li
            rendono perfettamente complementari. 
Chandra ha uno specchio di
            altissima qualità in cui quasi tutte le microrugosità sono state eliminate. Si tratta di
            una tecnologia avanzatissima: la presenza di irregolarità nello specchio determina un
            degrado delle osservazioni, a meno che le rugosità siano più piccole della lunghezza
            d’onda della radiazione cui si lavora. Nelle osservazioni in raggi X il problema è
            particolarmente difficile da risolvere perché le lunghezze d’onda in gioco sono
            dell’ordine di un decimo di milionesimo di millimetro, quindi piccolissime, vicine alle
            dimensioni atomiche; si devono quindi rendere gli specchi «lisci» al livello di queste
            dimensioni. L’alta qualità degli specchi di Chandra ha reso possibile l’acquisizione di
            immagini estremamente nitide in grado di distinguere sorgenti vicinissime tra loro. 
Al contrario gli specchi di
            XMM/Newton non sono di così elevata qualità, ma sono molto più grandi e permettono di
            osservare sorgenti deboli e di raccogliere molti fotoni con cui si possono studiare ad
            esempio gli spettri o la variabilità temporale. XMM/Newton, con le sue quasi quattro
            tonnellate di peso e con dimensioni che lo rendono più grande di un autobus, è uno dei
            più imponenti satelliti scientifici mai messi in orbita. Hanno concorso alla sua
            realizzazione sia le industrie sia i ricercatori italiani e ricercatori italiani sono
            anche tra coloro che hanno maggior successo nell’ottenere nuove osservazioni e nella
            loro interpretazione. 
        

Le stelle massicce 



Le stelle massicce meritano un
            discorso a parte. Esse non hanno negli strati sotto la superficie una zona convettiva
            che può produrre una dinamo capace di intensificare i campi magnetici e quindi generare
            una corona come quella solare. Nonostante ciò le osservazioni mostrano che esse, e in
            particolare le più massicce, sono sorgenti in raggi X; le stelle massicce furono le
            prime a essere osservate con il satellite Einstein. La loro
            luminosità in raggi X è tanto più intensa quanto più forti sono i venti nelle loro
            atmosfere, da cui si deduce che il meccanismo che dà origine all’emissione è il
            riscaldamento dovuto agli shock generati dalle instabilità prodotte dal vento. Occorrono
            quindi venti veloci e massicci, che si verificano nelle stelle di almeno alcune masse
            solari, per fornire radiazione X. L’emissione è ancora più intensa nel caso delle
            binarie, in cui i venti provenienti dalle due stelle urtano tra di loro riscaldando il
            gas ad altissime temperature. 


Conclusioni, o meglio, da qui si continua 



Siamo giunti alla fine di questo (non
        completo) viaggio tra le stelle. Come abbiamo visto lo studio delle stelle ha ormai una
        storia più che millenaria, ma nonostante ciò continua a riservarci sorprese. A mano a mano
        che si procede molte domande trovano risposte, ma molte altre ne sorgono e, come spesso
        succede nella scienza, risulta sempre più attuale il motto socratico «So di non sapere». 
Dai tempi più antichi, quando
        l’osservazione delle stelle e della loro posizione nel cielo scandiva le attività umane, a
        oggi le stelle hanno avuto e hanno un ruolo in tanti ambiti diversi: dalle arti figurative
        alla letteratura fino alla musica, senza considerare quanti ancora cercano nelle stelle la
        causa degli avvenimenti della loro vita e del loro destino. 
Il futuro prossimo si prospetta molto
        brillante per l’astronomia stellare. Gli astronomi si aspettano grandi progressi nella
        ricostruzione in 3-D della nostra Galassia e dei moti delle stelle nel suo interno, nello
        studio della struttura stellare e nello studio dei sistemi esoplanetari. 
La missione Gaia dell’Agenzia spaziale
        europea permetterà di rivoluzionare o confermare su basi sperimentali solide una serie di
        conoscenze sulle stelle e sulla Galassia che finora sono state dedotte in modo indiretto. A
        conclusione dell’analisi delle osservazioni che saranno ottenute dalla missione sarà
        possibile ricostruire in 3-D la nostra Galassia e i moti delle stelle al suo
        interno.
    
Grazie alle missioni spaziali anche la
        conoscenza della struttura interna delle stelle, che possiamo dedurre solo dalle proprietà
        osservabili, compirà un salto di qualità. Alcuni strumenti in orbita al di sopra
        dell’atmosfera terrestre permettono di osservare variazioni piccolissime del flusso
        stellare, legate a deformazioni anche di minima entità della superficie. Si tratta di una
        tecnica, sperimentata soprattutto sul Sole e recentemente estesa anche alle altre stelle con
        le osservazioni dallo spazio dei satelliti Corot e Kepler, che sfrutta la fisica della
        propagazione delle onde acustiche all’interno della stella. La tecnica è chiamata
            asterosismologia (eliosismologia nel caso del
        Sole) ed è concettualmente simile allo studio dei terremoti terrestri. Come nel caso dei
        terremoti, le onde acustiche si propagano nel materiale che compone la stella con modalità
        che dipendono dalla densità, dalla composizione chimica e dai moti del materiale
        attraversato. È quindi possibile risalire dalle frequenze di oscillazione della superficie
        stellare (osservate come variazione periodica del flusso luminoso) alle proprietà fisiche
        del mezzo attraversato dalle onde acustiche. Si tratta di una branca dell’astrofisica
        stellare recente, che richiede calcoli complicati, ma che si sta rivelando molto preziosa
        per lo studio delle regioni interne della stella, altrimenti inaccessibili. Un importante
        contributo a questi studi verrà offerto dalla missione Plato, sempre dell’Agenzia spaziale
        europea, che vede la partecipazione dell’Italia con un ruolo importante, e il cui lancio è
        previsto per il 2024. 
Infine cito qui l’importanza della
        ricerca nel campo dei sistemi esoplanetari, rilevante per lo studio dei pianeti ma anche
        delle stelle. È ormai chiaro, infatti, che le stelle sono spesso (se non sempre) il corpo
        centrale, luminoso e massiccio di un sistema planetario (il nostro Sistema solare è
        l’esempio meglio conosciuto). Ormai sono stati scoperti migliaia di pianeti, centinaia di
        stelle con più di un pianeta, quindi sistemi planetari veri e propri. Molti di questi sono
        assai diversi dal nostro Sistema solare: alcuni, in particolare i primi che sono stati
        rivelati, hanno pianeti gassosi come e più massicci di Giove in orbite strette attorno alla
        stella madre, e sono quindi riscaldati dalla radiazione stellare
        fino a migliaia di gradi. Altri sistemi, che sembrano molto comuni, includono pianeti di
        «oceani» e superterre (cioè pianeti di 5-10 masse terrestri) che non esistono nel nostro
        Sistema solare; altri ancora hanno pianeti che seguono orbite molto eccentriche, per cui la
        loro superficie passa da temperature bassissime, quando si trovano in regioni dell’orbita
        molto lontane dalla stella, a temperature altissime, quando essi sono vicini alla stella.
        Esistono pianeti attorno a stelle di massa molto diversa dal Sole o persino attorno a stelle
        binarie (esistono quindi pianeti con due Soli, come immaginato in alcuni film di
        fantascienza). 
Poiché i sistemi planetari sono un
        prodotto dello stesso processo che dà origine a una stella, la varietà dei sistemi planetari
        che si osservano pone la questione del perché e in quali condizioni si formino o meno un
        certo tipo di pianeti intorno a stelle apparentemente simili. Rispondere a questa domanda è
        importante per comprendere il posto che ha il Sistema solare nel contesto dei sistemi
        planetari, quanto è comune o speciale tra quelli nella Galassia. Oggi è ancora difficile
        comprendere la portata di simili scoperte dal punto di vista culturale, ma la rivelazione di
        sistemi planetari così diversi dal nostro è equivalente a una vera e propria rivoluzione
        copernicana, in cui l’uomo, la Terra, il Sole, e il Sistema solare, perdono via via il loro
        ruolo centrale e «speciale» nell’Universo per diventare sempre più anonimi e periferici. 
Anche il concetto di abitabilità,
        condizione necessaria per l’eventuale formazione e sviluppo della vita, dipende in modo
        critico dalla stella centrale. Prima di tutto la radiazione stellare definisce l’intervallo
        di distanza da essa in cui la temperatura sulla superficie di un pianeta può essere
        compatibile con l’acqua liquida. Naturalmente non basta che un pianeta sia alla distanza
        giusta perché sia abitabile, poiché la temperatura vera che ci sarà sulla superficie
        dipenderà anche dalle proprietà della sua atmosfera e dall’eventuale attività tettonica, ma
        la posizione del pianeta nella zona abitabile è considerata comunque una
        condizione necessaria, anche se non sufficiente, per l’eventuale
        origine di forme di vita. A complicare ulteriormente lo scenario gli astronomi ipotizzano la
        possibilità di vita anche al di fuori della zona canonica di abitabilità, in condizioni
        particolari come sotto gli oceani di Europa, uno dei satelliti di Giove. 
La zona di abitabilità è vicina alla
        stella per le stelle più piccole e meno luminose (corrispondente quindi a periodi di
        rivoluzione brevi) mentre è molto più distante di una Unità astronomica per stelle più
        luminose del Sole. Inoltre, dato che la stella si evolve durante la sua vita, la zona di
        abitabilità si sposta di conseguenza. Naturalmente, poiché la vita ha bisogno di tempo per
        poter nascere ed evolvere, essendo basata su una chimica complessa, occorre che un pianeta,
        che si trova a una data distanza dalla stella, resti nella zona abitabile per un tempo
        sufficientemente lungo. Questo rende, ad esempio, implausibile la nascita di forme di vita
        in pianeti attorno a stelle con tempi evolutivi brevi. Infine anche la morte di un pianeta
        sarà determinata dalla stella madre, che ad esempio, nelle sue fasi di espansione potrà
        inglobare il pianeta stesso. 
Anche se può sembrare illogico data la
        differenza di massa, la presenza di un pianeta massiccio come Giove molto vicino alla stella
        può avere effetti sulla stella stessa, ad esempio esercitando delle forze mareali sulle
        celle convettive della superficie stellare, o, se il pianeta ha un campo magnetico, proprio
        attraverso l’interazione col campo magnetico stellare. 
In pratica la scoperta dei sistemi
        esoplanetari ha aperto nuove questioni che riguardano la nascita, l’evoluzione e la morte
        dei sistemi planetari nel loro complesso, inclusi la stella madre e i suoi pianeti e,
        chissà, un domani anche le lune e gli altri corpi minori. 
Il prossimo futuro si prospetta molto
        promettente per lo studio dei sistemi stella-sistema planetario grazie ai numerosi progetti
        per la realizzazione di nuovi strumenti sia da Terra sia da spazio in fase di studio e di
        costruzione. 

Glossario 



ALONE
            GALATTICO: regione della Galassia composta da stelle vecchie di popolazione
        II che si estende fino a grandi distanze dal centro con una struttura approssimativamente
        sferica. 
AMMASSI
            APERTI: gruppi di stelle nati contemporaneamente dalla stessa nube molecolare
        la cui densità è tale da far sì che la gravità li tenga legati. Si tratta di gruppi composti
        da poche stelle fino a qualche migliaio di stelle giovani di popolazione I. 
AMMASSI GLOBULARI:
        gruppi di centinaia di migliaia di stelle di popolazione II legati tra loro da
        una forte gravità e caratterizzati dalla forma sferica. 
ARROSSAMENTO
            INTERSTELLARE: distorsione dello spettro delle sorgenti stellari dovuta al
        materiale interstellare, che aumenta l’emissione alle lunghezze d’onda maggiori e assorbe
        l’emissione più blu. 
ASSOCIAZIONI STELLARI:
        gruppi di stelle giovani, nate dalla stessa nube molecolare, debolmente legate
        gravitazionalmente. 
ASTROMETRIA:
        branca dell’astrofisica che studia le posizioni e i moti degli oggetti celesti. 
BRACCI A
            SPIRALE: strutture luminose nelle galassie a spirale dove avviene la
        formazione stellare. 
BUCHI CORONALI:
        zone dell’atmosfera del Sole dove il campo magnetico si apre verso lo spazio
        interplanetario, origine del vento solare. 
BULGE
            GALATTICO: regione sferoidale attorno al nucleo galattico di galassie a
        spirale, costituita da stelle vecchie. 
CEFEIDI:
        stelle variabili, il cui periodo di mutamento della luminosità è correlato con la
        luminosità assoluta. Questa proprietà le rende idonee a essere usate come candele standard
        per la misura delle distanze. 
CHANDRA:
        satellite americano con un telescopio per raggi X lanciato nel 1999 e tuttora (2015) in
        orbita. La sua caratteristica principale è l’altissima risoluzione spaziale. 
CORONA
            STELLARE: regione esterna delle atmosfere stellari costituita da plasma alla
        temperatura di milioni di gradi, osservabile quindi ad alte energie. 
COROT:
        missione francese realizzata con il contributo dell’Agenzia spaziale europea che
        misura curve di luce di un grande numero di stelle per la ricerca di pianeti extrasolari e
        per studi di asterosismologia. 
DIAGRAMMA DI
            HERTZSPRUNG-RUSSELL (H-R): diagramma che mette in relazione temperatura e
        luminosità delle stelle nella sua forma teorica, e colore e magnitudine nella forma
        osservativa. 
DISCO
            CIRCUMSTELLARE: materiale che durante la formazione stellare si condensa in
        un disco ruotante attorno alla stella e che persiste nelle prime fasi dando origine alla
        formazione di un sistema planetario. 
DISCO
            GALATTICO: regione sul piano di rotazione delle galassie a spirale dove si
        concentrano le popolazioni stellari più giovani, il gas e la polvere. 
EFFETTO
            DOPPLER: spostamento della lunghezza d’onda della radiazione in presenza di
        moto relativo tra la sorgente e l’osservatore. 
EQUILIBRIO
            IDROSTATICO: situazione di equilibrio raggiunto da una stella quando le forze
        di pressione generate all’interno bilanciano la gravità del materiale che tende a collassare
        verso il centro. 
EXOSAT:
        osservatorio per raggi X dell’Agenzia spaziale europea in funzione tra il 1983 e il 1986. 
FOTOMETRIA:
        tecnica astronomica che misura la luce di una sorgente celeste integrata in un intervallo di
        lunghezza d’onda. 
FUNZIONE DI
            MASSA: distribuzione delle masse stellari presenti in una regione di cielo o
        in una popolazione stellare; da distinguere dalla funzione di massa iniziale che è la
        distribuzione delle masse stellari che si formano da una nube molecolare. 
GAIA:
        satellite dell’Agenzia spaziale europea per astrometria di grande precisione che è stato
        lanciato nel dicembre 2013. 
GIGANTE
            ROSSA: stella evoluta, con temperatura superficiale tra i 3.000 e i 4.000 K e
        bassa gravità. Corrisponde allo stadio evolutivo che il Sole attraverserà tra più di cinque
        miliardi di anni, dopo aver esaurito l’idrogeno nel suo nucleo nella fase di sequenza
        principale. 
GIROCRONOLOGIA: metodo per determinare l’età di una stella dalla sua
        rotazione. 
HARPS:
        spettroscopio ad alta risoluzione e ad alta stabilità per la ricerca dei pianeti
        extrasolari. Il primo di questi strumenti si trova nel piano focale del telescopio da 3,6 m
        dell’Osservatorio europeo australe, mentre il secondo (HARPS-N) è al fuoco del Telescopio
        nazionale Galileo nelle isole Canarie. 
HERSCHEL: è
        il più grande telescopio a infrarossi mai volato nello spazio. È stato lanciato dall’Agenzia
        spaziale europea nel 2009 e ha osservato per quattro anni fino all’esaurimento del
        combustibile. È stato chiamato così in onore dell’astronomo William Herschel scopritore
        della radiazione infrarossa. 
HIPPARCOS:
        satellite per astrometria dell’Agenzia spaziale europea (1989-1993), chiamato così in onore
        di Ipparco di Nicea, autore del primo catalogo stellare. 
HUBBLE SPACE TELESCOPE
            (HST): telescopio di 2,4 m di diametro, frutto di una collaborazione tra la
        NASA e l’Agenzia spaziale europea, lanciato nel 1990 e tuttora (2015) in orbita. Usa
        strumenti dal vicino infrarosso all’ultravioletto ed è stato oggetto di diverse missioni
        tecniche con lo shuttle per la sostituzione degli strumenti più vecchi con altri più
        moderni. 
INFRARED ASTRONOMICAL
            SATELLITE (IRAS): satellite americano nell’infrarosso che operò nel 1983. Fu
        il primo telescopio infrarosso a realizzare una mappa quasi completa del cielo in questa
        banda. 
INFRARED SPACE
            OBSERVATORY (ISO): satellite infrarosso dell’Agenzia spaziale europea che
        funzionò tra il 1995 e il 1998. 
KEPLER:
        missione spaziale della NASA per la ricerca dei pianeti. 
MAGNITUDINE:
        unità di misura della luminosità stellare usata in astronomia; si parla di «magnitudine
        apparente» per indicare la luminosità misurata da un punto di osservazione (ad esempio dalla
        Terra), mentre la «magnitudine assoluta» si riferisce alla misura da una distanza di
        riferimento di 10 parsec. 
MATERIALE
            INTERSTELLARE: materiale a bassa densità composto da gas e polveri che
        riempie il volume tra le stelle. 
NANA BIANCA:
        stadio finale della vita di una stella di massa solare, formato da materiale con elettroni
        degeneri. 
NANA BRUNA:
        oggetto intermedio tra una stella e un pianeta, con massa inferiore a quella necessaria per
        l’ignizione delle reazioni nucleari dell’idrogeno, ma sufficiente per la reazione del
        deuterio. 
NEBULOSA
            PLANETARIA: materiale espulso negli stadi finali della vita di una stella di
        piccola massa, che forma un involucro a emissione. 
NEUTRINI:
        particelle elementari di massa piccolissima. Sono tra i prodotti delle reazioni
        nucleari che avvengono nei nuclei delle stelle e nelle esplosioni di supernovae.
        Interagiscono pochissimo con la materia per cui sono molto difficili da rivelare. 
NUBE
            MOLECOLARE: nube interstellare le cui densità e temperatura possono
        permettere la nascita di nuove stelle. 
PARALLASSE STELLARE:
        spostamento apparente di una sorgente celeste a causa del moto della Terra lungo
        la sua orbita attorno al Sole. Viene usata per misurare la distanza della sorgente. 
PARSEC:
        unità di misura delle distanze usata in astronomia corrispondente a un angolo di parallasse
        di un secondo d’arco. Un parsec corrisponde a 3,26 anni luce. 
PLANETARY TRANSITS AND
            OSCILLATIONS OF STARS (PLATO): missione selezionata dall’Agenzia spaziale
        europea per un lancio nel 2024 avente l’obiettivo di ricercare pianeti extrasolari di
        dimensioni terrestri e di condurre studi asterosismologici. 
PLASMA: gas
        completamente ionizzato. 
POPOLAZIONI
            STELLARI: classificazione delle stelle sulla base delle proprietà chimiche e
        cinematiche. 
PROTOSTELLA:
        fase iniziale della formazione stellare in cui l’oggetto centrale è ancora circondato da un
        inviluppo di materiale circumstellare che lo rende invisibile nella banda ottica. 
ROSAT:
        satellite tedesco per raggi X operante tra il 1990 e il 1999. 
SCALA DELLE
            DISTANZE: insieme delle tecniche che permettono di stimare le distanze in
        Astronomia, a partire da quelle più dirette (per oggetti vicini) fino a quelle dedotte in
        modo indiretto per le sorgenti a distanze cosmologiche. 
SEQUENZA
            PRINCIPALE: fascia di stelle nel diagramma H-R che corrisponde allo stadio di
        combustione dell’idrogeno. 
SERIE DI
            BALMER: serie delle transizioni atomiche dell’atomo di idrogeno verso il
        primo stato eccitato. 
SKYLAB:
        stazione spaziale americana messa in orbita nel 1973 su cui vennero eseguiti numerosi
        esperimenti scientifici. La stazione rientrò nel 1979 precipitando in una zona semideserta
        dell’Australia. 
SPITZER:
        satellite infrarosso lanciato dalla NASA nel 2003 e ancora in orbita. Dal 2009, avendo
        esaurito il combustibile di raffreddamento, lavora nella versione warm;
        permette ancora buone osservazioni nel vicino infrarosso. 
STELLA DI
            NEUTRONI: stadio finale di una stella più massiccia del Sole con il nucleo
        formato da neutroni degeneri. 
STELLA T
            TAURI: stella giovane ancora in contrazione verso la sequenza principale che
        estrae la sua energia dal collasso gravitazionale. 
SUPERNOVA DI TIPO
            I: esplosione generata dall’accrescimento di una stella su una compagna nana
        bianca quindi di materia degenere. L’accrescimento rompe la degenerazione producendo una
        violenta esplosione e disgregando la nana bianca. 
SUPERNOVA DI TIPO
            II: esplosione degli strati esterni di una stella massiccia che ha già
        bruciato tutto il suo combustibile fino alla fusione degli elementi del picco del ferro. 
TELESCOPIO NAZIONALE
            GALILEO (TNG): telescopio nazionale italiano di 3,58 m di diametro che ospita
        tra gli altri lo strumento HARPS-N, posto nell’isola di La Palma, nelle isole Canarie. 
TRACCIA DI
            HAYASHI: fascia verticale a destra nel diagramma H-R lungo la quale si evolve
        una stella appena nata di piccola massa prima di raggiungere la fase di sequenza principale. 
XMM/NEWTON:
        telescopio per raggi X dell’Agenzia spaziale europea in orbita dal 1999 e tuttora (2015)
        funzionante.

Per saperne di più 



Sono molti i libri dedicati alle stelle, spesso di buona qualità. 
Un’opera di riferimento sempre valida è certamente l’Enciclopedia Cambridge. Astronomia, la cui versione italiana è stata pubblicata da Laterza nel 1981. 
Per chi volesse una guida all’osservazione delle stelle suggerisco il libro di Piero Bonucci, Stella per stella. Guida turistica dell’Universo, Firenze, Giunti, 1997. 
Per una storia dell’evoluzione dell’osservazione astronomica, è utile consultare il volume sempre attuale di Alessandro Braccesi, Esplorando l’Universo. Dalle conquiste degli antichi greci all’astronomia dei nostri giorni, Bologna, Zanichelli, 1988. 
Un libro in inglese che racconta la storia dell’astrofisica nei raggi X con i suoi principali risultati scientifici, è quello del premio Nobel, Riccardo Giacconi, Secrets of the Hoary Deep. A Personal History of Modern Astronomy, Baltimora, Johns Hopkins University Press, 2008. La storia del tempio di Malta è raccontata nell’articolo di Frank Ventura, Giorgia Foderà Serio e Michael Hoskin, Possible Tally Stones at Mnajdra, in «Journal for the History of Astronomy», 24, 1993, p. 171. 
Infine, per chi volesse offrire ai propri figli la possibilità di appassionarsi all’astronomia, consiglio Laura Daricello e Stefano Sandrelli (a cura di), Astrokids. Avventure e scoperte nello spazio, Trieste, Scienza Express, 2014: si tratta di un libro dedicato a giovani lettori (8-12 anni), frutto dell’esperienza di astronomi professionisti guadagnata con l’organizzazione di laboratori didattici realizzati nel territorio. 
Nella stessa collana del libro che state leggendo sono ormai molte le opere astronomiche importanti: Dentro il Sole (2014) di Ester Antonucci per capire come funziona la nostra stella; I pianeti extrasolari (2013) di Giovanna Tinetti che descrive i sistemi planetari attorno a stelle diverse dalla nostra; I buchi neri (2013) di Alessandro Marconi che ci racconta la morte delle stelle più massicce; L’esplorazione dello spazio (2006) di Giovanni F. Bignami; Osservare l’universo (2010) di Paolo De Bernardis; e Marte, l’ultima frontiera (2015) di Marcello Coradini per conoscere il pianeta del nostro Sistema solare più simile alla Terra. 
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[image: 1. La lastra est all’ingresso del tempio I a Mnajdra a Malta. Le file di puntini orizzontali corrispondono ai giorni che intercorrono tra il sorgere di stelle luminose al momento della costruzione del tempio, a partire dalla comparsa nel cielo delle Pleiadi. La lastra costituisce un vero e proprio calendario (cortesia Osservatorio astronomico di Palermo).]
1. La lastra est all’ingresso del
                tempio I a Mnajdra a Malta. Le file di puntini orizzontali corrispondono ai giorni
                che intercorrono tra il sorgere di stelle luminose al momento della costruzione del
                tempio, a partire dalla comparsa nel cielo delle Pleiadi. La lastra costituisce un
                vero e proprio calendario (cortesia Osservatorio astronomico di
            Palermo).


[image: 2. Frontespizio del catalogo stellare di Ulug Beg, direttore dell’Osservatorio astronomico di Samarcanda, pubblicato nel 1665, versione bilingue latino-persiano (proprietà Osservatorio astronomico di Palermo).]
2. Frontespizio del catalogo
                stellare di Ulug Beg, direttore dell’Osservatorio astronomico di Samarcanda,
                pubblicato nel 1665, versione bilingue latino-persiano (proprietà Osservatorio
                astronomico di Palermo).


[image: 3. Emissione di un corpo nero al variare della temperatura. Le strisce verticali colorate indicano la banda visibile, le lunghezze d’onda più corte coprono la banda ultravioletta, mentre quelle più lunghe corrispondono all’infrarosso. La curva in giallo corrisponde alla temperatura solare, mentre quella in rosso alla temperatura ambiente.]
3. Emissione di un corpo nero al
                variare della temperatura. Le strisce verticali colorate indicano la banda visibile,
                le lunghezze d’onda più corte coprono la banda ultravioletta, mentre quelle più
                lunghe corrispondono all’infrarosso. La curva in giallo corrisponde alla temperatura
                solare, mentre quella in rosso alla temperatura ambiente. 


[image: 4. Dischi circumstellari visti di taglio attorno a stelle giovani (immagini ottenute da Hubble Space Telescope). I dischi sono come zone scure davanti alla luce stellare. In un caso sono visibili anche i getti protostellari nella direzione perpendicolare al disco (cortesia ESA, Hubble, D. Padgett, IPAC/Caltech).]
4. Dischi circumstellari visti di
                taglio attorno a stelle giovani (immagini ottenute da Hubble Space Telescope). I
                dischi sono come zone scure davanti alla luce stellare. In un caso sono visibili
                anche i getti protostellari nella direzione perpendicolare al disco (cortesia ESA,
                Hubble, D. Padgett, IPAC/Caltech).


[image: 5. I Pilastri della creazione nella regione di formazione dell’Aquila M16. I globuli visibili nell’immagine sono la sede di formazione di nuove stelle (cortesia NASA, ESA, STScI, J. Hester e P. Scowen/Arizona State University).]
5. I Pilastri della creazione
                nella regione di formazione dell’Aquila M16. I globuli visibili nell’immagine sono
                la sede di formazione di nuove stelle (cortesia NASA, ESA, STScI, J. Hester e P.
                Scowen/Arizona State University).


[image: 6. Immagine del centro della regione della nebulosa di Orione ottenuta da HST da un mosaico di 15 osservazioni diverse (cortesia NASA, C.R. O’Dell e S.K. Wong, Rice University).]
6. Immagine del centro della
                regione della nebulosa di Orione ottenuta da HST da un mosaico di 15 osservazioni
                diverse (cortesia NASA, C.R. O’Dell e S.K. Wong, Rice
            University).


[image: 7. La nebulosa Testa di cavallo osservata con il VLT (Very Large Telescope) di ESO (cortesia ESO).]
7. La nebulosa Testa di cavallo
                osservata con il VLT (Very Large Telescope) di ESO (cortesia
            ESO).


[image: 8. La nebula Barnard 68 osservata con il VLT di ESO. La regione scura è completamente opaca perché ricca di polvere. Al suo interno con ogni probabilità stanno nascendo nuove stelle (cortesia ESO).]
8. La nebula Barnard 68 osservata
                con il VLT di ESO. La regione scura è completamente opaca perché ricca di polvere.
                Al suo interno con ogni probabilità stanno nascendo nuove stelle (cortesia
                ESO).


[image: 9. Regione di formazione stellare del Lupo. È visibile la nube scura, dove stanno nascendo nuove stelle, e un gruppo di stelle brillanti già formate (cortesia ESO/F. Comeron).]
9. Regione di formazione stellare
                del Lupo. È visibile la nube scura, dove stanno nascendo nuove stelle, e un gruppo
                di stelle brillanti già formate (cortesia ESO/F. Comeron).


[image: 10. La nebulosa planetaria dell’Elica osservata da Hubble Space Telescope (cortesia NASA, ESA, C.R. O’Dell/Vanderbilt University, M. Meixner e P. McCullough/STScI.]
10. La nebulosa planetaria
                dell’Elica osservata da Hubble Space Telescope (cortesia NASA, ESA, C.R.
                O’Dell/Vanderbilt University, M. Meixner e P. McCullough/STScI.


[image: 11. Mosaico di 24 immagini di Hubble Space Telescope della nebulosa del Granchio, una delle supernovae storiche esplosa nel 1054. I colori diversi rappresentano elementi chimici differenti (cortesia NASA, ESA, J. Hester e A. Loll/Arizona State University).]
11. Mosaico di 24 immagini di
                Hubble Space Telescope della nebulosa del Granchio, una delle supernovae storiche
                esplosa nel 1054. I colori diversi rappresentano elementi chimici differenti
                (cortesia NASA, ESA, J. Hester e A. Loll/Arizona State
            University).


[image: 12. Schema della struttura interna delle stelle: una stella massiccia (a), con massa superiore a 1,5 masse solari, ha un nucleo convettivo e una regione radiativa più esterna. Una stella come il Sole (b), invece, ha il nucleo interno radiativo e sotto la superficie una zona convettiva profonda. Infine in una stella piccola (c), con massa inferiore a 0,5 masse solari, il trasporto di energia dall’interno verso l’esterno è completamente dominato dalla convezione (cortesia sun.org con modifiche).]
12. Schema della struttura
                interna delle stelle: una stella massiccia (a), con massa
                superiore a 1,5 masse solari, ha un nucleo convettivo e una regione radiativa più
                esterna. Una stella come il Sole (b), invece, ha il nucleo
                interno radiativo e sotto la superficie una zona convettiva profonda. Infine in una
                stella piccola (c), con massa inferiore a 0,5 masse solari, il
                trasporto di energia dall’interno verso l’esterno è completamente dominato dalla
                convezione (cortesia sun.org con modifiche).


[image: 13. Abbondanze degli elementi chimici nell’universo. Gli elementi più leggeri del berillio (a sinistra della linea verde) si sono formati subito dopo il Big Bang, gli elementi intermedi (fino all’ossigeno, linea blu) si formano in stelle come il Sole, mentre gli elementi fino al ferro e al nickel, si originano nei nuclei delle stelle massicce. Gli elementi più pesanti si formano durante le esplosioni di supernova. Si nota l’andamento a zig-zag dovuto al fatto che si formano più facilmente gli elementi con numero atomico pari.]
13. Abbondanze degli elementi
                chimici nell’universo. Gli elementi più leggeri del berillio (a sinistra della linea
                verde) si sono formati subito dopo il Big Bang, gli elementi intermedi (fino
                all’ossigeno, linea blu) si formano in stelle come il Sole, mentre gli elementi fino
                al ferro e al nickel, si originano nei nuclei delle stelle massicce. Gli elementi
                più pesanti si formano durante le esplosioni di supernova. Si nota l’andamento a
                zig-zag dovuto al fatto che si formano più facilmente gli elementi con numero
                atomico pari.


[image: 14. L’ammasso stellare aperto M7, vicino alla costellazione dello Scorpione. L’immagine è stata ottenuta con lo strumento WFI sul telescopio da 2,2 m a La Silla in Cile (cortesia ESO).]
14. L’ammasso stellare aperto M7,
                vicino alla costellazione dello Scorpione. L’immagine è stata ottenuta con lo
                strumento WFI sul telescopio da 2,2 m a La Silla in Cile (cortesia
            ESO).


[image: 15. L’ammasso stellare giovane NGC 2547. Le stelle blu brillanti sono le stelle più massicce. Immagine ottenuta con lo strumento WFI sul telescopio da 2,2 m a La Silla in Cile (cortesia ESO).]
15. L’ammasso stellare giovane
                NGC 2547. Le stelle blu brillanti sono le stelle più massicce. Immagine ottenuta con
                lo strumento WFI sul telescopio da 2,2 m a La Silla in Cile (cortesia
                ESO).


[image: 16. L’ammasso globulare Omega Centauri osservato con la camera OmegaCAM di VST (cortesia ESO/INAF-VST/OmegaCAM, A. Grado/INAF-Capodimonte Observatory).]
16. L’ammasso globulare Omega
                Centauri osservato con la camera OmegaCAM di VST (cortesia ESO/INAF-VST/OmegaCAM, A.
                Grado/INAF-Capodimonte Observatory).


[image: 17. La regione degli Archi, la più massiccia regione di formazione stellare nella nostra Galassia, vicina al centro galattico, osservata in raggi X. Oltre alle stelle si vede l’emissione diffusa, dovuta al gas interstellare ad altissime temperature (cortesia NASA/CXC/UMass Amherst/Q.D.Wang et al.).]
17. La regione degli Archi, la
                più massiccia regione di formazione stellare nella nostra Galassia, vicina al centro
                galattico, osservata in raggi X. Oltre alle stelle si vede l’emissione diffusa,
                dovuta al gas interstellare ad altissime temperature (cortesia NASA/CXC/UMass
                Amherst/Q.D.Wang et al.).


[image: 18. La galassia a spirale M51, simile alla Via lattea è una delle più brillanti. L’immagine è stata ottenuta combinando osservazioni da Terra, al Kitt Peak National Observatory, e dallo spazio, Hubble Space Telescope (cortesia N. Scoville/Caltech, T. Rector/U. Alaska, NOAO et al., Hubble Heritage Team, NASA).]
18. La galassia a spirale M51,
                simile alla Via lattea è una delle più brillanti. L’immagine è stata ottenuta
                combinando osservazioni da Terra, al Kitt Peak National Observatory, e dallo spazio,
                Hubble Space Telescope (cortesia N. Scoville/Caltech, T. Rector/U. Alaska, NOAO
                    et al., Hubble Heritage Team, NASA).


[image: 19. Rappresentazione della Via lattea vista di taglio. Si distingue il disco, il bulge e l’alone a bassa densità (cortesia ESO/NASA/JPL-Caltech/M. Kornmesser/R. Hurt).]
19. Rappresentazione della Via
                lattea vista di taglio. Si distingue il disco, il bulge e l’alone a bassa densità
                (cortesia ESO/NASA/JPL-Caltech/M. Kornmesser/R. Hurt).


[image: 20. Schema della distribuzione spaziale degli elementi che compongono le popolazioni stellari nella nostra Galassia.]
20. Schema della distribuzione
                spaziale degli elementi che compongono le popolazioni stellari nella nostra
                Galassia.


[image: 21. La nebulosa di Orione disegnata da Giovanni Battista Hodierna, 1597-1660 (G.B. Hodierna, De Admirandis Coeli Characteribus, Palermo, 1654).]
21. La nebulosa di Orione
                disegnata da Giovanni Battista Hodierna, 1597-1660 (G.B. Hodierna, De
                    Admirandis Coeli Characteribus, Palermo, 1654).


[image: 22. Immagini del Sole – raccolte da razzi negli anni ’60 fino a quella ottenuta dal telescopio sulla stazione orbitante Skylab – illustrano come negli anni la qualità delle immagini astronomiche in raggi X sia migliorata in modo radicale (G.S. Vaiana, A.S. Krieger e A.F. Timothy, Identification and Analysis of Structures in the Corona from X-Ray Photography, in «Solar Physics», settembre 1973, 32, p. 81).]
22. Immagini del Sole – raccolte
                da razzi negli anni ’60 fino a quella ottenuta dal telescopio sulla stazione
                orbitante Skylab – illustrano come negli anni la qualità delle immagini astronomiche
                in raggi X sia migliorata in modo radicale (G.S. Vaiana, A.S. Krieger e A.F.
                Timothy, Identification and Analysis of Structures in the Corona from
                    X-Ray Photography, in «Solar Physics», settembre 1973, 32, p.
                81).


[image: 23. Undici immagini in raggi X ottenute dal 1991 (massimo solare) al 1995 (minimo solare) dal satellite giapponese Yohkoh (cortesia consorzio Yohkoh/SXT).]
23. Undici immagini in raggi X
                ottenute dal 1991 (massimo solare) al 1995 (minimo solare) dal satellite giapponese
                Yohkoh (cortesia consorzio Yohkoh/SXT). 


[image: 24. La nebulosa di Orione osservata da Chandra nei raggi X (cortesia NASA/PSU).]
24. La nebulosa di Orione
                osservata da Chandra nei raggi X (cortesia NASA/PSU).


[image: 25. Hubble Space Telescope in volo sopra la Terra (cortesia STSCI/NASA).]
25. Hubble Space Telescope in
                volo sopra la Terra (cortesia STSCI/NASA).


[image: 26. Il Telescopio nazionale Galileo nell’isola di La Palma alle Canarie (cortesia Fundación Galileo Galilei, INAF, Fundación Canaria).]
26. Il Telescopio nazionale
                Galileo nell’isola di La Palma alle Canarie (cortesia Fundación Galileo Galilei,
                INAF, Fundación Canaria).
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