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EVOLUZIONE STELLARE
— Prima parte—

 Nubi molecolari interstellari e loro caratteristiche

e || collasso: condizioni iniziali, fase isoterma e fase
adiabatica

e L'iInnesco delle reazioni nucleari

* Evoluzione nella sequenza principale e I'esaurimento
dell'ildrogeno



LE NUBI INTERSTELLARI - 1

Tutto comincia dalle nubi interstellari freddel(< 50 K), formate
da gas (soprattuttéi,) e polveri.

Sono piuttosto comuni in buona parte delle galassie e hanno
masse comprese tre0t e 10° M.

Nella Via Lattea seguono la stessa disposizione dei bracci a
spirale.

Le piu massicce risultangravitazionalmente legate
perM [710° Mgz eR /[7100a.l. la velocita di fuga al bordo della

nube e
GM  [6,673 10" 10- 2 1®&
V~,— = ~ 12km/s,
R 100- 9,46 16

che e dello stesso ordine di grandezza delle piu alte velocita di
turbolenza osservate» I'interno e dominatodalla gravita




LE NUBI INTERSTELLARI - 2

Per molte nubi esistono evidenze osservative di rotazione, con
velocita angolari paragonabili al valore galattico
Q. 010" rad/s

Vi sono anche diversi esempi di nubi dotate di campo magnetico,
che alle basse temperature e densita tipiche dellambiente
Interstellare si trova accoppiato con le molecole del gas (campo
* congelatd), seguendo il moto delle particelle.

In queste ipotesi la conservazione del flusso di campo magnetico
fornisce la condizioneB /[/p?3, che lega il campo alla densita.

La presenza del campo magnetico tende ebire il collasso
della nube



CONDIZIONI' INIZIALI DI
COLLASSO -1

La situazione e ben descritta dal teorema del viriale.

All’'equilibrio il teorema prevede2E; + U = 0 (E; e I'energia cinetica delle

molecole, U l'energia potenziale gravitazionale), ma il IEsso tende a

diminuire il momento di inerzia della configurazione e anehl’'energia

potenziale diventa piu negativa (R diminuisce). Si ha quintbllasso per
U

2E++ U <0, o anche E <|=
2

Consideriamo ora una nube di idrogeno molecolare inizialnte

omogenea, con massa M = 2Nptemperatura T e densitp.

Alle basse temperature tipiche dell’lambiente interstefla gradi di liberta

rotazionali, vibrazionali, eccetera del gas sono congelguindi scriveremo

I'energia E;+ come

I 3., 3 M

E. = NkT =2 kT
2 2 2m,



CONDIZIONI' INIZIALI DI
COLLASSO -2

Per I'energia gravitazionale potremo invece scrivere:

R
|| — - GfM(r)dM(r)— Gf147tpr47tpr2dr:

R
1 167t2 2fr4dr_ 1G 16 2p2R5 163[]_6n2p2 R6]1:

2 3 2 15 2 509 R
L3 M°
25 R
Allora la condizione di collasso equivaleé. M kT < 3GM i , cloe
2m 10 R

p
2Mm

S R




CONDIZIONI' INIZIALI DI
COLLASSO -2

| | 4 (3M ) |
Ricavando dall’equazioneM = 3npR3 Il raggi® = . otteniamo:
p
s
T <22z "M% m p's

513
A densita molto basse, come quelle iniziali della nub&%0 atomi H/cn?,
equivalente a p [710?%* g/cn?) la nube e del tuttotrasparentee la
temperatura non dipende molto dalle condizioni specificdella nube in
guestione, ma piuttosto dall’ambiente interstellare in mgErale, come la
presenza di stelle nelle vicinanze, il flusso di raggi cosime cosi via.
Possiamo dunque supporre che mon vari molto nelle prime fasi del
collasso, restando intorno al valore tipico diO K. Allora la condizione

precedente prende la formi/ %p% >C ,o0anche> , relazione

M 2
che collega la densita minima di collasso alla massa dellaugura.



CONDIZIONI' INIZIALI DI
COLLASSO -3

Dalla relazione appena trovata, sostituendo i valori deirpanetri (in unita
cgs), ricaviamo la condizione

M
M

2
O)

p > 10—18

N

Si ottiene cosi la tabella

1 10 100 106 10°

NGl 10° 10%° 1022 10°%° 100

dalla quale si deduce che il collasso delle nubi fredde piu sseceappare
Inevitabile. Esistono per@videnzeosservative detontrario! Si comprende
allora che e necessario tener conto di altfattori di equilibrio: campi
magnetici, turbolenza, rotazione...



IL RUOLO DELLA ROTAZIONE

La presenza di rotazione (dimostrata dai dati osservatiypijoduce un

termine aggiuntivo all’energia termica, che diventa
E.— SNKT + E
ro

2 — Eth + EI’O

t t

Definendo ora; E E
o= eanche p=-—rot

Ui Ul

possiamo riformulare la condizione di collasso del viriateme o + f§ < 5
Per un’ulteriore discussione dellprime fasi del collasso supporremo che,
oltre alla temperatura T, anche la massa M e il mento angolare L si
conservino.



ENERGIA TERMICA E
ROTAZIONALE -1

Nelle nostre ipotesi semplificatrici abbiamo
3

E. = _NKT (costante)
come anche: 2
2 2 2 5
ErOt:lL L 52 5 L Z:C"PA
2 1 22MR? 4 (g%
|\/| o
4np]
ricordando che M e L si considerano costanti. Allo stesso ro®il deduce:
2
U~ 3GM°
5 R
In termini della densitap risulta dunque
(p)=Enn <>["]% B(p)= Erot = )["]%
alp)- —0(Pp,)| — P)— Pa)| —
‘U‘ 0 Po ‘U‘ 0 Po



ENERGIA TERMICA E
ROTAZIONALE -2

Con le notazionia(p,) = a o, B(Py) = By W = p /p, definiamo la funzione f:

f(y)= gy 3By 3

La condizione di collasso espressa dal teorema del virialeedta cosi
f () < 1/2, mentre il sistema si espandera s€lf) > 1/2. Derivando la f si
trova l'unico punto stazionario:

: 1 -1 1 1 —
f'(y)= —Saow AJFBBO“,%.W:O per V¥

Il punto trovato & di minimo, e siha T (V) = 2\ aqB, .

Quindi finché il sistema resta isotermo e conserva M e L avi@rohe |l
collasso NON avra luogo se(y) > 1/2, vale a dire 16 a, 3,> 1



INIBIZIONE DEL COLLASSO
ISOTERMO

COLILASSO

PROIBITO

160B,=1




CASI PARTICOLARI DI
COLLASSO ISOTERMO -1

* 3, = 0 (assenza di rotazionefinche I'’energia termica resta costante,
secondo lipotesi isoterma, il collasso fa diminuire, perché nel

contempo cresce |U|. Il sistema approssima un collasso rbbe
raggiungendoin teoria densita infinite in un tempo finito. Cio non si

verifica in realta, poiché viene ben presto a cadere l'ipsiteli collasso

Isotermo

* 3, < 0, : il collasso inizialmente accelera finché rimanf < a, ma
come si e vistax tende a decrescere. Quando la condizione non e piu
soddisfatta il collasso rallenta e puo, a seconda dei casresatarsi. In
guesto caso possono Vverificarsi fenomeni fiisione della struttura (v.
seguito)



CASI PARTICOLARI DI
COLLASSO ISOTERMO 2

* 3, > a, : I'effetto della rotazione diventa rapidamente prepondata e
blocca il collasso. Trascurando la fissione (che potrebbevece aver
luogo) si raggiungera I'equilibrio quandoa + 3 = 1/2 Essendo pera
In continua diminuzione, stiamo sicuri con la condizioné= 1/2, cioe:

1
)
Bo - A
Po 2 1 3
da cui ricaviamo la massima densita raggiuntap* =P [2[5]
0

In generale,a + B = 1/2 equivale a una condizione meccanice = 0

non V = 0. Quando il sistema in collasso raggiunge quella condizione
continua a contrarsi, salvo poi rimbalzare indietro e ast®si
all’equilibrio dopo una serie di oscillazioni smorzate.



IL CRITERIO DI JEANS - 1

E stato il primo tentativo (1929) di analisi quantitativa dstrutture
autogravitanti in situazioni lontane dall’'equilibrio.

Oggi si hanno grossi dubbi sulle previsioni guantitative ricavabili
dall'uso del criterio: anche il suo valore qualitativo € mses in
discussione.

Le condizioni iniziali previste da Jeans sono quelle di un rz® infinito
In equilibrio (\7o = (), con pressioné’,, densitap, e potenziale specifico
(per unita di massa) gravitazional@, costanti in tutto lo spazio.

Le ipotesi formulate sono, a rigorejnconsistenti I'equazione di

Poisson da infatti
V2p=4nGp,

e la costanza dip, fornisce p, = O, una situazione fisicamente priva di
Interesse.



IL CRITERIO DI JEANS - 2

Se si riescono a ignorare questi problemi il procedimentarstiard per
ricavare il criterio di Jeans si articola in tre passaggi:

1)Perturbare le grandezze di equilibri@icordare che \7O =)0
Vo Por P @) = (¥ Vy Pot Py P gip 1 @ @)
2)Usare le equazioni: d2r _ ~ ~

qe2 pV-VP
O L . (pv)= 0
Py (pV)
V2p=4rnGp
3)Modellare una perturbazione isoterma (come accade aikio di un
. p= KT _
collasso): P= p,= Cp,

2mIO

\71 = Vlei(’z'r_"’t) (con equazioni analoghe pe?,, p,, @)



IL CRITERIO DI JEANS - 3

Il calcolo cosi impostato fornisce, dopo diversi passadgirelazione di

dispersione
w?=KC*— 4nGp,

Il criterio per l'instabilita secondo Jeans @ ®?< 0 (in modo da non

avere soluzioni oscillanti), una condizione che in termimlel vettore

d'ondak da:

< 4nG 2m P — 4 (ke lacostante di Boltzmann)
Poryr =%

Invece in termini della lunghezza d’'onda della perturbane, A = 217K,
si trova che l'instabilita prende piede per

k>k 271: nkT
K ; GpOZmp




IL CRITERIO DI JEANS - 4

Per ogni lunghezza d’onda fissata; la piu piccola massa che puo
collassare sara

3 3
At At kT %2 TA
M.= ZpAd="" = (costante)—
J 3 o’y 3 Po Gpy2m, ( p(%

L'applicazione del criterio di Jeans fa ritrovare nuovamés (a meno di
coefficienti poco diversi dall’'unita) la condizione di iriabilita gia
determinata in precedenza.

Il criterio di Jeans e pero, in linea di principio, ancora piypotente esso
Infatti prevede che al diminuire della temperatura T dimimca anche
M;. Pertanto, oltre al collasso globale della struttura, pos® avviarsi
processi di collasso per sottostrutture, che condurrelbéaciimente a
fenomeni di frazionamento: lo stesso potrebbe accadere ayLsto,
guando ancora T e costante@aumenta.



IL CRITERIO DI JEANS - 5

La situazione reale eCOMPLICATA. Anche in assenza di rotazione,
campi magnetici e turbolenza lo sviluppo delle sotto-condazioni In
un ambiente gia in rapido collasso puaon avvenire affatto(per non
parlare dell'inconsistenza delle ipotesi iniziali del ¢erio...)

Le simulazioni numeriche (anche queste con 1 loro problemi!
sembrano gettare seri dubbi sulla realta dei processi diZi@mamento.

Tuttaviala situazione resta aperta non esiste una parola definitiva: e
IN questo spazio molto ristretto che si puo ancearlare del criterio di
Jeans.



IL COLLASSO ADIABATICO -1

Con il crescere della densita la struttura non potra restaee lungo
trasparente. Il cammino libero medio dei fotoni all’'interm della nube
diventa minore del raggio R della nube stessa: la temperatgomincia
ad aumentare.

La definizione classica di cammino libero medio le= 1/kp (qui K
rappresenta I'opacita) e la condizione per I'inizio del galdamento e

I<R — kKpR>1

L'opacita tende ad aumentare sensibilmente con la temparatT. In
guesto stadio si puo dire che comincia fase adiabaticalel collasso.

Non si tratta di una vera adiabatica, perché buona parte detlergia

viene emessa: tuttavia le relazioni tra le variabili termo@miche

seguono un andamento adiabatico.

ez
)

<)
SihaP o« pé (gas monoatomico) oppure o< p (gas biatomico)



IL COLLASSO ADIABATICO -2

Durante la prima fase del collasso adiabatico si forma una
condensazione centrale (core) in equilibrio idrostaticopn un disco di
accrescimento equatoriale nel quale si riversa la materieopeniente
dall'inviluppo, che e ancora in caduta libera.

La rapidita del collasso e ulteriormente accelerata dai pessi di
dissociazionadell'idrogeno molecolare, che si verificano per = 2000
K; essi infatti rallentano 'aumento di T e P al crescere g

Verso la fine del collasso la zona centrale e in contraziongagi-statica,
mentre le zone periferiche continuano a cadere verso il gentguesto
causa un fenomeno dirimbalzo, dopo il quale tutta la struttura si
assesta in uno stato di quasi equilibrio



IL COLLASSO ADIABATICO -3

Schema di massima del collasso adiabatico e formazione di na
struttura altamenteDISOMOGENEA

Una
condensazione Un inviluppo con
centrale, la zone molto meno
protostella con dense e calde fino
alti valori di al limite della
densita, nube.
temperatura e
pressione




IL COLLASSO ADIABATICO -4



Protostella




IL COLLASSO: SCHEMA
RIASSUNTIVO
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5 - Theory of Stellar Evolution
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Figure 5.1 shows the schematic tracks for fully convective stars and
radiative stars on their way to the main sequence. The low dependence of
the convective tracks on mass implies that most contracting stars will
occupy a rather narrow band on the right hand side of the H-R diagram. The
line of constant radius clearly indicates that stars on the Henyey tracks
continue to contract. The dashed lines indicate the transition from
convective to radiative equilibrium for differing opacity laws. The solid
curves represent the computed evolutionary tracks for two stars of differing

masss.



VERSO LA SEQUENZAPRINCIPALE

Dopo la fase di rimbalzo la struttura continua necessariante nella
sua contrazione quasi-statica (Kelvin-Helmholtz), pekhnon si e
ancora verificato l'innesco delle reazioni nucleari. Unaofmula
approssimata per il calcolo del tempo di permanenza - in annin

guesta fase e la seguente:

2
Lo )(( M (R

L /| Mg R
Per il Sole si hat; = 2,510 anni. Questo dato, insieme con le

Incontrovertibili evidenze geologiche raccolte sul nastrpianeta,
mostra I'inevitabile necessita delle reazioni nucleari.

t ~ 10/

Negli stadi di pre-sequenza e utile la definizione della mhettatraccia

di Hayashi una curva nel diagramma H-R che si determina imponendo
alla struttura la condizione di completa convettivita. Laaiccia dipende
dalla massa e dalla composizione chimica.



LA TRACCIA DI

A destra della traccia NON 3

esistono strutture di equilibrio. .

Infatti la contrazione in quella 2
zona molto piu rapida (dali

provengono le protostelle in
contrazione).

La traccia si sposta verssinistra,
(T piu alte) aumentando
I'abbondanza iniziale di He(Y)
o diminuendo la metallicityZ).

o]

HAYASHI

3.70

|OgTEff



LA SEQUENZA PRINCIPALE -1

Il progressivo innalzamento della temperatura centrale teemina
I'innesco delle prime reazioni fusione termonucleare.

Tra 10° K e 5:10° K si attiva la fusione degli elementi leggeD, Li, Be, B,

| cui prodotti sono *He e “He. L'unico loro effetto sensibile, data la
massiccia presenza di convezione, e quello di modificasbBondanza
superficiale degli elementi suddetti. La distruzione e tanpiu efficace
guanto piupiccolae la massa della struttura.

Alla soglia fatidica di 10" K si ha l'innesco delle catene di fusione
dell'idrogeno; I'efficienza delle reazioni nucleari e peraidotta a causa
della temperatura (ancora piuttosto bassa) e dallabbonda degli
elementi secondari e intermedi delle reazioni, che devesceze fino al
valore ottimale.

IMPORTANTE: il tempo necessario perché tutto quanto vada a regime e
abbastanza lungo da rendere la composizione chimitaomogeneae di
guesto va tenuto conto nei modelli stellari.



VERSO LA SEQUENZA
PRINCIPALE

| numen sotto e stelle indicano le
in unita solari.

i anni.

Legenda

_ "zona proibita"

di Hayashi




L’ARRIVO IN
SEQUENZA .

Tracce teoriche per I'evoluzione pre-
sequenza di stelle di varie masse e
composizione chimica solare.

Le linee di raggio costante sono ricavabil?

dalla relazione di corpo nero L#R%6T.

| cerchietti indicano le fasi iniziali di
contrazione gravitazionale.

Il primo punto sulla traccia segnala
'ultimo modello totalmente convettivo, il

penultimo punto il primo modello sorretto,

nuclearmente e l'ultimo il modello di
Sequenza Principale di Eta Zero (ZAMS)
| tempi lungo le tracce sono in anni.

- 35




LA SEQUENZA PRINCIPALE -2

* Lo sviluppo di un nucleo radiativo tende ad arrestare la dinuizione di
luminosita, poiché rallenta e infine blocca la contrazione

* All'accensione delle prime reazioni nucleari dellH la sla e
leggermente pitbrillante rispetto alla situazione di equilibrio.

 Man mano che l'efficienza cresce la struttura evolve versmiperature
centrali leggermente pitbasse

* Le stelle di massanedia(2 4 Mg) e grande (2 10 M) raggiungono
'innesco delle reazioni di fusione dell’idrogeno gia in gme di
efficienza del ciclo CNO

e La fortissima dipendenza(ox T1) dell'efficienza del CNO dalla
temperatura aumenta il gradiente termico e favorisce lo lappo di
nuclei convettivi

A differenza delle piccole masse, il raggiungimento dedjlalibrio in
CNO aumenta I'abbondanza dell’elementoenoattivo, *“N, deprimendo
I'efficienza del ciclo. Di conseguenza il nucleo convetivdiminuisce
leggermente e la temperatura centrad@imenta



EFFICIENZA DELLE CATENE p-p

al variare della temperatura centrale

*He+Hg

1.0

‘h-—. ——




LE NANE BRUNE
Stelle di massa molto piccola | O\
arrivano con difficolta all'innesco
dell'idrogeno. <3

La figura mostra la contrazione di |
protostelle di massg 0,6 M.

——

=1

Oltre all'allungamento progressivo o aae

dei tempi di arrivo in sequenza, = “1 = Combustions Dewteris |

esiste un limite, teoricamente posfo.|- usd S

a0,078M, al di sotto del quale l&a* w s Seperso sl
B 035 © 10"%nni T

struttura consegue un grado di
degenerazione tanto elevato da  =3f-
non riuscire a raggiungere la

temperatura minima richiesta per
'innesco. kD
Questo canale evolutivo porta alla |
formazione delleNANE BRUNE.




ESTREMI | —LE NANE BRUNE

Visible *WFPC2 Infrared e NICMOS

Nellammasso del Trapezio, nell'infrarosso, il tedeopio spaziale Hubble ha visto circa
50 nane brune molto giovani (1 milione di anni) canassa tra 0,0095 e 0,076{V




Supermassive Star System Pismis 24
Hubble Space Telescope - WFPC2Z - ACS

MaSa ESS and J. Maiz Agallaniz i Instituto de Astrofisica de Andalusia. Spain| SToal-FPREOE- 5




LA SEQUENZA PRINCIPALE -3

La diversa risposta dei cicli p-p e CNO al rilassamento di édurio gia
descritto si riflette sulla collocazione nel diagramma H-&elle sequenze
principali omogenee di equilibrio.

La transizione dalle stelle dominate dal ciclo p-p da queleminate dal
CNO dipende dalla composizione chimicd’aumento di Z e quello di Y
favorisconoentrambi il CNO, sia direttamente (aumentando la presenza
di C, N e O) sia indirettamente (accrescendo la temperatueaiale).

Y: Z 0,1;10° 0,24;0,02 0,3;0,1
M/Mg 1,75 1,5 1

Non va dimenticato che le variazioni di Y espostanda posizione della
sequenza principale.



LA SEQUENZA PRINCIPALE -4

Il tempo di permanenza in sequenza principale dipende sajutdo dalla
massa poi anche dallacomposizione chimica

Una formula approssimata per la stima della durata di quedtse (che e
comunque la piulunga nella vita di ogni stella) e, espressa amni:

M \( Ly
t.p ~ 10HgX ;

5 , dove gX rappresenta la frazione della
massa di idrogeno della stella che si converte in elio. Perssa solari si
ottiene ts, = 10'° anni. Per stelle di 0,1 masse solari questo tempo puo
salire a 102 anni (e quindi queste piccole stelle dovrebbero essere
tranquillamente ancora Iin sequenza principale fin dalla na
generazione), mentre per 100 masse solari il tempo decrdsuea 10°
anni.



T l | |
— F—— 'f-‘ E.! Z= l.'l.ll!
__g wiuizaiy Y 0.3 1=002
.. ———Y=02 7=0.0001 128
\ “\ Inviluppi
LY b convettivi
M
%
\'\.
2L 24
>
T .
- § =
"+ @ 3 2 ™
SPS s o
-
1 5
0L 2 E 116
= CGS{- :E
Al e
»
Bl convezione . —
[ Eq radiativao
L ! 1 1 ] i [T 1 1 1
logTe 42 40 3.8 38 2 3 i 5 M/M.

A sinistra: distribuzione nel diagramma HR di strutture di sequenza pripaie per le
composizioni chimiche indicate Il punto lungo le sequenze segnalcollocazione dei

modelli di massa pari a quella del Sole.

A destra andamento delle temperature centrali (in milioni di gradi) aware della
massa negli stessi modelli.



EVOLUZIONE STELLARE
— SECONDA PARTE-

OLTRE LA SEQUENZA
PRINCIPALE



 LE STELLE PIU PICCOLE (< J0,5Mg)

Combustione in shell — Lacuna di Hertzsprung — Giganbsse — Nebulose
planetarie — Nane bianche di He

* MASSE PICCOLE/INTERMEDIE (£/0,5Mg — L/OMg)

Combustione in shell — Lacuna di Hertzsprung — Gigandsse — (Flash
del’He) — Ramo orizzontale — Ramo asintotico — Nelbsggplanetarie —
Nane bianche di C/ O/ Ne

« STELLE DI GRANDE MASSA( > [/10Mg)

Combustioni multiple — Supergiganti blu e rosse: atae indietro — Le
supernovae Il — Stelle di neutroni e buchi neri



LESAURIMENTO
DELLIDROGENO CENTRALE

Andamento schematico dell'abbondanza di idrogenatcale per
stelle dibassa(sinistra) e alta (destrg sequenza. | numeri
segnalano I'evoluzione temporale., mentre le lineératti

Indicano il passaggio alla combustione CNO.



LESAURIMENTO
DELLIDROGENO CENTRALE

In tutte le strutture la diminuzione
dellidrogeno nel nucleo aumenta
temperatura e densita central
— cresce la luminosita e la stella si
allontana dalla ZAMS

(= Zero Age Main Sequence)

LOQ(L/ Lg)

Strutture di alta sequenza mostrano
una contrazione del nucleaoferall
contraction) prima dell’esaurimento
finale dell'H (tratto AB). La velocita
di questa fase e provata dallssenza
di stelle in quella regione.

Y=0,30 Z2=0,10 ‘

15 Mo LIMITE |
c ALTA/ BASSA
: SEQUENZA




COMBUSTIONE A SHELL

b |
A

50 6 7 8

Con l'idrogeno centrale esaurito la g
combustione si sposta in un involucr'é ,
esterno contiguo al nuclecspell). La
conseguenza e urspansionaleqgli “Som,
strati esterni: la luminosita resta piu o
meno costante, mentre scende la
temperatura superficiale. La
combustione in shell e tutta CNOS»

gli strati esterni diventano
rapidamente convettivi. La stella si .|
sposta verso la sua traccia di Hayashi
e la percorre aumentando
progressivamente di luminosita,

T

I

finche la shell di idrogeno resta e AT B W T;;
o . . : |
'unica sorgente efficiente di energia  Tracce evolutive nel diagramma HR per stelle di
nucleare Pop. | (punto 6 = termine della combustione irshell

e innesco dell'elio)



COMBUSTIONE A SHELL

Come regola generale, le combustioni centrali caldmo | modelli verso alte
temperature superficiali, mentre le combustioni bedl i spostano a destra,
verso le rispettive tracce di Hayashi.

L'idrogeno che circonda il nucleo inerte di He viertrasformato anch'esso
In He e il nucleo aumenta di massa, mentre la sh®lsposta gradatamente
verso |'esterno.

Privo di sorgenti di energia, il nucleo tende ingmente verso una struttura
Isotermg reagendo poi alla continua crescita in massa aama contrazione
e un conseguente riscaldamento, che condurra aliesco delle reazioni

dell'elio.



COMBUSTIONE A SHELL

Le stelle di alta sequenza rimangono abbastanzartie” finché il nucleo di
He non raggiunge i110% circa della massa totaldi(nite di Schonberg-
Chandrasekha): oltre tale limite non esistono soluzioni dellejeazioni di
equilibrio che ammettano un nucleo isotermo.

| nuclei allora si contraggono e la stella va verémtraccia di Hayashi dove,
dopo una breve risalita, innesca la combustione talte dell’'He. | tempi
scala sono moltaninori sia di quelli precedenti che di quelli della
successiva combustione di He: quindi tra la sequapzincipale e le giganti
rosse c’e una zona spopolatea¢una o “gap” di Hertzsprung.

| dati in tabella riportano due esempi di tempi éutvi (espressi in milioni
di anni) per due stelle della figura precedente.

227 239 249 253 326
65.5 68.2 70.3 70.8 87.8



VERSO L'INNESCO DELL'He

Le stelle di massa> 6Mg hanno nuclei [ ~ ~ ~ ~

convettivi che superano il limite di ¢ = — ]
Schonberg-Chandrasekhar gia in sequenza| ° ~  —F
principale. L'esaurimento dell’H centrale eg’ ? fﬁ/
subito seqguito dalla contrazione del nucle@,) —

di He, con spostamento verso la traccia di | . 2.,5_\/
Hayashi dove parte la combustior8sax. [ Z-00!

Stelle ancora piu massiccgZ 15 Mg) s—+—+—+—+—+—+—

innescano I'He prima di raggiungere la | — \/ 4
traccia di Hayashi. Strutture povere di 5 = = j\//
metalli lo fanno a masse anche minori (altst ' < ~
1 1 : S ° %
limite Z = 0 persino le stelle d2,5Mg!). ./‘-
5]
5

log L

2t
A bassi Z crescono temperature centrali e | «.q7

luminosita delle stelle, aumentando anche | 200004
la massa del nucleo convettivo— si oL . . . . ’

) T > Y35 aa a3 a2z a1 40 39 38 37 36 35
raggiungono condizioni che per Z maggiori log T,

tteristiche di stell .S . Tracce evolutive di stelle di alta sequenza. | punti sono:
SONOo caratteristicne di stelie pilu massicce. ZAMS, esaurimento H centrale, inizio combustione

centrale di He, esaurimento He centrale.




VERSO L'INNESCO DELL'He

Stelle con massg 2,5M g hanno nuclei di He nei quali inizia la

degenerazione elettronicger questo motivo, benché provengano
dall'alta sequenza, la loro storia successiva satantica alle strutture
di bassa sequenza.

Si possono definire stelle di piccola massa tutteelle in cui al termine
della combustione centrale dell’H si formano nucldi He almeno in
parte degenere.

Le masse limite per la degenerazione dipendonoalamposizione
chimica della struttura originaria: la degenerazia@nefavorita al
diminuire di Y e alcresceredi Z.

L'evoluzione delle strutture di piccola massa risaldi particolare
rilevanza, sia perche tali strutture rappresentano importante
campione osservativo delle piu antiche popolazistallari, sia per una
serie di interessanti fenomeni che si manifestanal norso di tale
evoluzione.



VERSO L'INNESCO DELL'He

La degenerazione agisce “congelando” la strutturda: pressione degli
elettroni degeneri ostacola la contrazione del negle quindi anche
I'innesco della combustione di He. | tempi scalalldecombustione a

shellaumentanosensibilmente.

Al termine della combustione centrale di H le s&ellli piccola massa
raggiungono la loro traccia di Hayashi esenza innescare I'Hg
proseguono inerpicandosi lungo la traccia.

La combustione in shell aumenta la massa del nuctg@lio. In tale
fase di Gigante Rossa si manifestano nel nuclean crescente
efficienza, processi di produzione di termoneuttighe estraggono
energia (“raffreddando” il nucleo) inibendo ulteriomente
I'innalzamento delle temperature e l'innesco delléH

La stella in questa fase perde energia diae distinte regionila
superficie (tramitefotoni) e le zone centrali (tramiteeutrini).



VERSO L'INNESCO DELL'He

La temperatura raggiunge il massmomc:'T |

In una regione intermedia, e decresce | MAX
verso la superficie come anche verso Il
centro della stella. L'innesco dell’'He .f
non avverraallora al centrodella 0
struttura, ma in una shell. [

La figura mostra la situazione di una
stella di1,3Mg subito prima dell’He-

flash. \

Il ritardo causato dai termoneutrini \\

accresce la massa del nucleo al e -
. . . . |'_'_-.| Fl—aed | I L I e —

momento dell'innesco: una variazione™ 0.2 0.4 06 M

d pOChI puntl percentuall, ma Che a\_/r\a Temperatura interna prima del flash. In ascissa:
sensibili conseguenze sulla luminosita frazione di massa totale a partire dal centro. In
delle strutture nella successiva fase di ordinata: T, in milioni di kelvin. Il massimo di

_ ) temperatura non e al centro, causa le perdite per
combustione centrale di He. emissione di neutrini.



INNESCO DI He §

Tracce evolutive di due stelle 3

di piccola massa. | punti
lumgo le tracce indicano
variazioni di0.1 X
nell'abbondanza centrale di
idrogeno. Lungo il ramo delle
giganti rosse sono anche
iIndicati | punti:

MC = max. affondamento
della convezione superficiale;
= |la shell di combustione

raggiunge la discontinuita
nell'abbondanza di idrogeno;
HE = flash dell’elio.

0

3.60

log T



IL FLASH DELL'ELIO

L'innesco della reazione3a ha luogo quando il nucleo di elio
raggiunge una massa dicirca 0,5 Mg (il valore esatto dipende
leggermente dalla massa e dalla composizione chimica).

L'innesco in una struttura degenere epotenzialmente devastante
I'energia prodotta innalza la temperatura locale, ma non faressione

(fornita dagli e degeneri). La stellanon si espande e l'unico effetto e
I'incremento ulteriore di velocita delle reazioni e dellarpduzione

energetica.

Si ha cosi il flash dell’elio, che dalla zona di innesco (leggermente
decentrata) si propaga con flash successivi a tutto il nuxle

Il fenomeno prosegue finché non si raggiungono temperaturegrado

di rimuovere la degenerazione e attivare l'espansione detleo.

Non vi sono apprezzabili variazioni della luminosita, pdéne I'energia
prodotta viene totalmente riassorbita nell'espansionegtiestrati interni
e la violenza del fenomeno resta nascosta all'interno dedtauttura.



Caratteristiche strutturali
di una stella di

0,8Mg, Y =0,20Z =103
dalla fine della fase di
sequenza principale fino
all'innesco del flash
dell’He.

Notare nell'ultima fase Il
Carbonio prodotto
dall'inizio del flash.

(Tutte le grandezze sonc |

normalizzate al loro valore
massimo

07




RIASSUNTO (GIGANTI ROSSE)

La figura precedente illustra le variazioni struttali di una stella di
piccola massa dalle fasi finali di sequenza prinalp sino all'innesco
dell'elio.

Si deve notare itlisaccoppiamentalell'evoluzione del nucleo
dall'inviluppo, che viene sentito come modifica eaharginale alle
condizioni al bordo del nucleo PO e T /0.

Caratteristica € anche l'estremsottigliezzadella shell di H. Nelle fasi
piu avanzate l'intera energia finisce con I'essgueodotta in uno strato
contenentenon piu di 102 104 della massa total@ase dishell sottilg.

Si puo usare un'immagine gastronomica: I'H viene inriato “alla
piastra”, giusto il materiale che viene in contattn la superficie
“arroventata” del nucleo di He.



RIASSUNTO (GIGANTI ROSSE)

Il nucleo, pur giungendo a contenere piu di metalldemassa stellare,
rimane sempre di dimensioni molto ridotte una gigante rossa e
formata da un tenue, enorme inviluppo ricco di H elfgalleggia” sul
nucleo, che fornisce gravita.

ESEMPIO: a meta del raggio di una gigante rossa la denstancora
Inferiore quella dell'atmosfera terrestre!

Il nucleo cresce col tempm massa ma non in raggioche anzi
diminuisce leggermente e progressivamente; sappiamdoche le
strutture degeneri al crescere della massa devomoiruire il raggio.

Stelle di massa minore dl,5M g non sono in grado di attivare la
combustione di He e terminano la loro evoluzioperdendo massa
(viene espulsa gran parte dell'inviluppo) e raffrddndosi comenane
bianche di elio



UNA GIGANTE ROSSA DIO,9 Mg

L'osservazione delle giganti rosse e del loro “sassori”’ evolutivi

consente di osservare astronomicamente il composgato di un gas di
He a temperatures 13 K e densita dell'ordine di tonnellata/cn? , ben

al di la delle possibilita sperimentali nei labom@t terrestri.

Seqguenza Principale 12,6 1.9 17.4 0,5
Esaurimento H centrale 19,5 2.4 18.0 0,6
Gigante rossa(L = 30 Lg) 36,3 5.2 21.3 )
Gigante rossdL = 100 Lg) 45,7 5.5 22.0 16
Gigante rossgL = 1000 L) 66,1 5.9 22.5 32

Flash dell’'He (L = 2000 Lg) 75,9 6.0 22.3 50



GIGANTI ROSSE

Evoluzione della massa del nucleo

di elio e della profondita " | ]
dell'inviluppo convettivo in o6 '3 18

funzione della luminosita della %\ ]
struttura. C T Mee :
Per luminosita maggiori o 0s L \ AT =
dell'ordine di Log L/71,5 c’e N\ . s 8 -
correlazionetra luminosita e N

massadel nucleodi elio, a4

largamente indipendente dai  **[ /"(; | {
parametri evolutivi della struttura. |-~ , I | . . l
La massa del nucleo di elio 05 1 15 2 25 3 414

determina dunque lauminosita,
mentre l'inviluppo governa
temperatura superficialee raggio
della struttura.

Mce = Massa dell'inviluppo convettivo di H
Mc = Massa del nucleo di He



ESEMPIO EVOLUTIVO (3 Mg,)

Traccia evolutiva di una

stella di 3 M, di Pop.1, é’,
tipica di stelleal limite del =
flash dell’'He. 24 -

| 'asterisco indica
I'iInnesco dell'elio.

La traccia giunge sino
all'esaurimento dell’He al
centro ed all'instaurarsi 5 ¢
della combustione a
doppia shell.

L e in luminosita solari.



IL PRIMO RIMESCOLAMENTO
(DREDGE UP

La convezione dell'inviluppo alla sua massima est@me raggiunge strati
gia in parte “elaborati” nella combustione centraldi H (che, a causa
della bassa dipendenza dalla temperatura della natpp, ha interessato

una zona abbastanza vasta della struttura).

Il rimescolamento convettivo arricchira la superfie della stella con He
prodotto dalle combustioni: per la prima volta nalsua storia la stella
trasporta negli strati atmosferici materiale di cdnastioni interne.

Il processo modifica anche I'abbondanza superfi@adi elementi secondari
che, benché coinvolti in reazioni nucleari scarsante efficienti ed
energeticamente trascurabili, hanno avuto il tempella ormai lunga
storia della stella di modificare lentamente la mabbondanza originaria.



IL PRIMO RIMESCOLAMENTO
(DREDGE UP

Come risultato del dredge up nelle atmosfere dgliganti rosse di piccola
massa si riduce I'abbondanza #C (di circa il 30%) e si raddoppia #*N,
In conseguenza di una sia pur modesta efficienzaaelo CNO in una
vasta regione interna.

Il dredge up e quindi un segnale di evoluzione imea che raggiunge la
superficie della stella, dove puo essere rivelgtettroscopicamente.



DAL FLASH DI He AL RAMO
ORIZZONTALE

Per le strutture che innescano I'He in combustiogentrale si puo dire che il
nucleo e sempre meno governato da fenomeni di degezione elettronica
col crescere della massa: stelle con magsa,3M g giungono a innescare

I'He pacificamente in un nucleo non degenere

Indipendentemente dalle modalita di innesco, leifdscombustione di He
sono per molti versanaloghea quelle di combustione (centrale e a shell)
dell’H: I'elevata dipendenza dell’efficienza dell@eazione3a dalla
temperatura induce la formazione di un nuovaicleo convettivdcome per il
CNO).

Le stelle, che avevano raggiunto la loro traccialdayashi, reagiscono alla
nuova sorgente centrale di energia ritornando vems@ggiori temperature
superficiali, cioe versainistra nel diagramma H-R.
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IL RAMO ORIZZONTALE

Le stelle in questa fase combinano una
combustione centrale (He) con una a shell
(H). Ne risulta unadiminuzione di
luminosita, piu marcata in stelle di piccola
massa che subiscono il flash dell'elio. Da
valori superiori a1000L 4 (tipici del flash),
esse discendono a menoOL g,
collocandosi nella fase diamo orizzontale

Si puo dire che la presenza di una relazio
(massa del nucleo degenere) — (luminosita)
spinge la stella verso luminosita abnormi.
Una volta rimossa la degenerazione, la
struttura si riassesta su luminosita piu
“naturali”.

shell
H — He



IL RAMO ORIZZONTALE

Sequenze teoriche dj,
eta zero di ramo
orizzontale (ZAHB) 20
valutate per diverse

. . . 218
abbondanze iniziak
di He, assumendog? i
Z=10%ed un'eta di

10%anni. Lungo le 41y

sequenze sono
riportati le masse
totali dei vari modellio
(in Mg) e le masse
evolutive dei nuclei

di He (in Mg).

1.2

p—

3.9

Log(T,)




RAMO ORIZZONTALE E
PERDITE DI MASSA

Alcuni ammassi globulari della via Lattea presentamami orizzontali

con un'estensione in temperatunaolto maggioredi quella ottenibile
dalle tracce evolutive susseguenti al flash dell’Heevidenza osservativa
dalle giganti rosse (righe di emissione) mostra eom tale fase operino
processi dperdita di massae questo il parametro che regola la
distribuzione delle stelle lungo il ramo orizzon&A parita di massa
totale,piu massiccio e I'inviluppopiu rossa e la stella

2.4 T T T T T T T L I T T T ik

Tracce evolutive nel
diagramma H-R di strutture
In fase di combustione di elio [

per due diverse assunzioni & [ i
sulla massa del nucleo diHe [ ) ]
M. e al variare della massa ], T |

totale | )"c o v-030

X | R 1 L [ . 1 e G 1 1
4.5 4.4 4.3 u.2 4.1 4.0 3.9 3.8 3.7 3.6




Blue Straggler Stars in the Milky Way Bulge
Hubble Space Telescope = ACS/WFC

NASA, ESA, W. Clarkson (Indiana University and UCLA), and K. Sahu (STScl) STScl-PRC11-16




EFFETTO DI METALLICITA:
LA POPOLAZIONE ZERO

Il quadro generale delle fasi di combustione daelfbgeno finora visto
cambia sensibilmente quando si considerano strugwstellari
estremamente poveredel tuttoprive di metalli

NON e pura esercitazione numerica: la materia emersd Bay-Bang
era priva di elementi pesanti e la prima generazgostellaredoveva
necessariamente essere composta da stilfeiro idrogeno-elio

| processi di arricchimento hanno infine portato Istragrande
maggioranza delle stelle della nostra galassia agedere metallicita
> Z =104 ma stelle prive o poverissime di metalli devoropeplare
ancora oggil'alone galattico, dove si sono osservate sia pairer stelle
con metallicita sinoa Z =10".

Lo studio di queste strutture e di grande rilevanza si vogliono
ricostruire le caratteristiche evolutive delle pdpaioni stellari che
hanno dato inizio all'evoluzione chimica della mata galattica.



LA POPOLAZIONE ZERO

La presenza dei metalli influisce sulle strutturéefiari soprattutto
attraverso i coefficienti di opacita e di generam@di energia. Al variare di
Z le variazioni di opacita possono essere sensimniéi non drammatiche,
perché permangono tutti i meccanismi di opacita legjati all'H e all’'He.
Anche la minore efficienza del CNO non crea grogsoblemi: data l'alta
dipendenza del ciclo dalla temperatura, le struttureagiscono alle ridotte
concentrazioni incrementando le T centrali per sosli@re il fabbisogno
energetico.

Ma il meccanismaosi inceppaquando Z =0. La catena pp restéunica
possibile sorgente di energia e le stelle in prepsenza devono contrarsi
fino a raggiungere temperature tali da soddisfargte le loro necessita
energetiche. Le conseguenze possono diventare dramaime: al crescere
della massa lI'aumento delle temperature centralime piu bilanciato
dall’innesco del CNO e puo raggiungere per M15Mg i 10° K, soglia di
iInnesco delle reazioria.



LA POPOLAZIONE ZERO

Andamento delle temperature T,
centrali in funzione della

massa per stelle di MS prive di
metalli. La linea continua
mostra le temperature ricavatgg’
sotto la condizione di pura
combustione pp. La linea a
punti indica la modifica

causata dalla produzione di
carbonio tramite reazioni . La
linea a tratti indica le -

temperature centrali per stelle'® E

di normali popolazioni.
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LA POPOLAZIONE ZERO

40

f ] s -8
X=739 z=10 X=739 Z=10

0.0}—

-10 1 1 1 1 1 1 | L 1 1 X 1
425 400 3,75 425 400 3.75
log Tert

Tracce evolutive per stelle di piccola massa, pee dnetallicita
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LA POPOLAZIONE ZERO

Con i 10° K inizia anche la combustione che fornisce carboniguale,

a sua volta, abilita il ciclo CNO, riducendo il fdlisogno di temperatura.

La produzione di carbonio cessa solamente quaneadficienza del ciclo
riporta la temperatura sotto la soglia delle reamio

La conseguenza finale e che, all'ulteriore crescetella massa, la
temperatura tende atabilizzarsiattorno ai10° K mentre aumenta la
guantita di carbonio messo a disposizione delleio&g central
convettive.

Questo e urfenomeno generalehe caratterizza 'evoluzione in fase di
combustione di H delle stelle prive di metalli: quao la temperatura
tende a salireoltre la soglia di innesco della reaziorfé interviene la
produzione dicarbonioe la T si stabilizza. Fenomeni simili sono attesi

anche in strutture in cui il CNO sia estremamentet®abbondante



LA
POPOLAZIONE
ZERO 0

IDQ LIL.

Effetti della metallicita (valori 2.0
di Z) sull'evoluzione fuori
sequenza di stelle di piccola
massa. 10

Si noti 'aumentodella

luminosita al diminuire di Z.
0.0

e




LA POPOLAZIONE ZERO

Andamento dei parametri strutturalin sequenza principal@er una

stella dil0Mg al variare della metallicita. M e L, rappresentano

rispettivamente la frazione di massa nel nucleo gettivo e la frazione
di luminosita prodotta dalla combustione pp.
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LESAURIMENTO DELL'He

Ogni stella che sia riuscita ad attivare la reaz®Ba innescyg
all'esaurimento dell'elio centrale, la stessa reame nella shell ricca di
elio esternamente a un nucleo ormai composto dil@amio e ossigeno: la
stella tende nuovamente a ricollocarsi lungo la straccia di Hayashi.

In questa fase si manifesta una ulteriof@forcazionenella storia
evolutiva. Al termine della combustione di He tutgepiccole masse
sviluppano un nucleo di C-O fortemente degenere.

Strutture di massa maggiore, tra5Mgz e 9 Mg, hanno innescano I'He
In modoquiescental centro di un nucleaon degenerema al termine
della combustione di He sviluppanuauclei di C-O degeneri

Designate con il termine dinasse intermediequeste stelle per la
maggior parte condividono con le piccole masseaktino comune di
nana bianca.



IL SECONDO DREDGE UP

Caratteristico di queste masse esdcondo dredge upa stelle entra in
una fase di combustiona doppia shell la convezione esterna affonda e
finisce col raggiungere, intaccandolo piu 0 menogfondamente, il
nucleo di He, trasportando in superficie | prodotlelle precedenti
combustioni.

Masse ancora superiori, ledrandi massé (2 9 Mg), innescheranno

Invece la combustione del carbonio in un nucleo@O non degenere,
giungendo a completare l'intera catena di reazi@sino alla
fotodisintegrazione del ferro

Si giunge cosi ad una classificazione basata sgbeatteristiche
evolutive delle strutture, che si sovrappone e gosice la suddivisione
In strutture di alta/bassa sequenza, il cui valaesta limitato alla fase di
sequenza principale e a quelle immediatamente saste.



MASSE INTERMEDIE

Evoluzione della =[" ™ T
struttura interna di 0-3}
una stella di 5M, e

di Pop.l,dalla ¢4
sequenza principale

allo spegnimento 03
dellashelldiHe al
secondo dredge up.

il tempot € inl0’
anni. Sono indicate

le zone di 0.1

combustione e di

convezione.

0.2




IL RAMO ASINTOTICO (AGB)

Esaurito I'He al centro della struttura, le

stelle piccole/intermedie innescano nella zona
contigua la shell che trasforma I'He in C. |
nucleo di C-O, inerte e degenere, aumenta
progressivamente di massa contraendosi,
mentre la stella ritorna sulla traccia di

Hayashi.

Questa seconda ascesa lungo il ramo delle

giganti prende il nome di fase damo

asintotico(Asymptotic Giant Branclh La ~
stella cerca di innescare il C del nucleo, male shell shell

perdite di energia attraverso i neutrini sono  H—=He He=—#E

troppe e la degenerazione elettronica non
consente 'aumento di temperatura del nucleo
necessario all'accensiong- 1¢ K).



AGB E NEBULOSE PLANETARIE

La luminosita raggiunge ilmassimo assolutoella vita della stella (per il
Sole si stima piu dB0O00volte lo splendore attuale). Le perdite di massa
diventanofortissime la struttura si libera di gran parte dell’'invilupo.

La stella diventa sempre piu blu mentre si spostsir@stra nel
diagramma H-R e il nucleo di C-O appare brillantisso in mezzo alla
nube di materiale espulso dall'inviluppo. Le fassjulsive possono
sussequirsi a ripetizione, creando forme anche tamde bellezza. Al

nostri occhi appare unanebulosa planetarigcome spesso accade In
astronomia, il nome non c’entra assolutamente nultan la vera natura
dell'oggetto!).

Non essendo piu attive le reazioni nucleari , laudtura stellare e
costretta a irradiare per contrazione gravitaziomalProgressivamente la
stella si sposta, con tempi scala sempre piu lungfeirso la zona delle
nane bianchedi C-O-Ne (diagramma H-R in basso a sinistra).
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EVOLUZIONE POST-SEQUENZA:
9 Mg, METALLICITA SOLARE

{4 A 0.0000
{ B 21.8130
1 C 225220
C’ 22.5378
D 22.6435
E 22.7752
F 22.8126

G
H
I

J

K
L
M

1 TEMPI EVOLUTIVI

In milioni di anni

24.3046
24.8211
26.1765
26.7813
26.8740
26.9380
26.9488



NANE BIANCHE

Le nane bianche sono il prodotto finale dell’evoluzione delle Istel
di sequenza principale di piccola massa.
Sono oggetti molto densi, anche 1.000.000 volte quella dell’acqua;
un cucchiaino peserebbe una tonnellata.
Le dimensioni sono guelle di un pianeta di tipo terrestre, vale a
dire intorno a 10.000 km.
La temperatura superficiale e compresa tra 30.000 K e 45.000 K.




NANE BIANCHE

Le nane bianche si dividono, dal punto di vista aofico, in due famiglie: quelle
ricche di idrogeno dette DA, quelle ricche di eliette DB
(D sta per dwarf, nana).

Quando si raffreddano fino alla temperatura di ciac4000 K |la nana bianca
cristallizza. | tempi per raggiungere questa temaira sono lunghissimi,
centinaia di miliardi di anni: nessuna stella nelUniverso puo ancora aver

sperimentato tale fase.

[Sirio e la sua compagna SirioB, la
prima hana bianca scoperta (1846)]




EVOLUZIONE PER STELLE DI
GRANDE MASSA (8M, <M < 20My)

Nel nucleo raggiungono temperature adatte
all'innesco del carbonio e successivamente
arrivano a formare una serie di strati
chimicamente differenziati (struttura a
cipolla).

Le stelle piu massicce riescono a
sintetizzare gli elementi fino al "~ ed oltre
Sono soggette nelle fasi avanzate a grandi
perdite di massa (venti stellari).




EVOLUZIONE PER STELLE DI
GRANDE MASSA (8M, <M < 20My)

Struttura interna

Hydrogen-burning shell
Helium-buming shell

Carbon-burning shell d I u n a Stel | a

Oxygen-burning shell

(o wuming o1 nella fase di pre-
77 )/ Ron core
supernova




pre-supernova; L = 500.000 }; M ~ 40 M,




EVOLUZIONE PER STELLE DI
GRANDE MASSA (8M, <M < 20My)

Quando la stella ha accumulato abbastanza ferro nel suo
nucleo le reazioni termonucleari si interrompono e inizia |l
collasso.

Questo procede dapprima molto lentamente innalzando
gradualmente la temperatura finché diventa possibile la
conversione della coppia protone/elettrone in una

neutrone/neutrino.

| neutrini lasciano la stella portando via energia e cio fa
accelerare 1l collasso, la temperatura sale oltre il limite in cui il
ferro comincia a decomporsi assorbendo ulteriormente energia
dal nucleo centrale della stella.



EVOLUZIONE PER STELLE DI
GRANDE MASSA (8M, <M < 20My)

L'effetto finale di questi processi e la trasformane guasi totale
degli elettroni e del protoni in neutroni e neutrire, tramite un
meccanismo di “rimbalzo”, 'esplosione del restolidestella.

Durante questa esplosione si formano elementi pasanti del ferro
(fino all’'uranio e oltre) che andranno ad arricchee il gas
Interstellare.

Questo tipo di esplosione viene chiamato superndvapo Il.
Una supernova lascia dietro di sé una nebulosa spansione: il

nucleo della stella collassato, a seconda della ssasmasta, puo
essere unatella di neutronio unbuco nera



STELLE DI NEUTRONI

E il resto di una stella di grande massa la cui dgt& raggiunge anche
valori pari a 10.000 miliardi di volte quella dedcqua; un cucchiaino di
guesta materia ultradensa peserebbe dieci milioniahnellate.

Le dimensioni si riducono ad una sfera di circa Zon di diametro.

= stolia di

neEtiini




ECCANISMO DELLA PULSAZION

L I




BUCHI NERI

Per ogni corpo esiste una velocita di fuga, valerecessario per sfuggire
definitivamente all’attrazione gravitazionale di upianeta, un satellite
oppure una stella

_ [26m
TR

Se la massa del nucleo di una stella in collassabbastanza grande la
velocita di fuga puo raggiungere e superare la vata della luce. Per questo
e sufficiente che il raggio della stella si restga fino al valore

_26M

C2

(RAGGIO DI SCHWARZSCHILD)

Rs

Da un oggetto del genere non si possono ricevegnaé elettromagnetici:
unico indizio della sua esistenza e la gravita.



BUCHI NERI

Non ci sono ancora
osservazioni dirette dei
buchi neri, ma alcuni

fenomeni di intense

emissioni di raggi X

provenienti da regioni dello
spazio di dimensioni stellari,
POSSONO essere spiegati solo
Ipotizzando l'esistenza di un
buco nero che sta
risucchiano la materia
circostante.
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Supernova 1987A - 1994-2006
Hubble Space Telescope » WFPC2 » ACS

MNASA, ESA, P. Challis, and R. Kirshner (Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics)
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e

A binary stellar system. The more The primary star explodes as a
massive (primary) star evolves first. supernova, causing the inner
edge of the ring to glow.

2
&

As the primary star becomes a giant,
it engulfs its companion. The core of
the primary and the companion
are in a "common envelope.”

Ejecta from the explosion start
to move outward.

As the companion spirals in, it ejects The bubble of ejecta grows,
the envelope, mostly in the orbital plane. approaching the inner edge

The companion merges with the core. of the disk.

4 Bipolar 8

outflows
.

of gas

A fast wind from the core interacts The ejecta strike and shock the
with the torus around it, forming a inner ring at an increasing number
ring of denser material. of spots, which light up on impact.




| e fasi dell’evoluzione stellare In
funzione della massa della stella

PRE-
SEQUENZA STADIO
MASSE .g_fgg PRINCIPALE POST-SEQUENZA ULTIME FASI FINALE
(<15 milioni di anni) (< 1 milione di anni)
Iper- o supergigante | Iper- o supergigante (vari .
bl : : Stella di
Da u colori) (< 1 secondo) Processi r- neutroni
Grandi 1000 q H — He (ciclo CNO C—Ne, Ne—Mg+Si, O—-Si, elementi pesanti (M, < ~
(>10 M. ) 10 000 veloce), Si—Fe+Ni Collasso del nucleo: Supernova 3M SmBuco
© : anche He — C (ciclo Forti perdite di massa II ©
anni 3a) elementi transuranici nero
N (Mfin> 3Mg)
per le stelle piu Se 10Mg < M <20M
massicce anche gigante rossa
Da (15-30 milioni di anni) (1 milione di anni) Nucleo (.1.2%20(% aOmltl)e)+shell
"Limite" 10 000 Gigante azzurra Gigante rossa He—C +she|i l—i—»He (Distruzione
a 100 9 ) Shell H—He, poi subito .
(8 -10 My) H — He (ciclo CNO ! Innesco C — Ne in nucleo completa ?)
000 veloce) He—C (ciclo 3a) decenere
anni Perdite di massa g
FLASH C (Supernova I,,,)
(1 milione di anni)
Ramo asintotico
Da (30 milioni - 1 miliardo (3 - 10 milioni di anni) NUCII?-IZSeCPI:h(eCIiOI—iEeI—?I;She”
. : 100 C Gigante rossa . . : Nana bianca
ntermedie di anni) : Processi s: elementi pesanti
(2,3-8M,) 000 al Azzurra o bianca Shell H—He, poi He— € Forti perdite di massa (H,He, C, 0,
' ©7 | milione He He (ciclo CNO (ciclo 3a) Isi il b ll Ne)
di anni — He (ciclo ) Perdite di massa espulsione inviluppo, nebulosa

planetaria.
Pulsi termici. Shell in
esaurimento




| e fasl dell’evoluzione stellare In
funzione della massa della stella

PRE -

SEQUENZA STADIO
MASSE .ZZCZQZ PRINCIPALE POST-SEQUENZA ULTIME FASI FINALE
e e 10 milioni di anni)
(100 - 300 milioni di anni) ( . .
ba 1 g Sgeme rossa Nucleo inerve (€.0) - shell | o
Piccole (I) | milione | (1- 3 miliardi di anni) He—C + shell H—He .
. . H—He . . . bianca
(1,3-2,3 a 10 Bianca o gialla . . Processi s elementi pesanti
e . Perdite di massa. ) X ) (H, He, C,
Ms) milioni H — He (ciclo CNO) ) Perdite di massa, espulsione
: . Innesco He: Ramo . . 0)
di anni . , inviluppo, nebulosa planetaria.
orizzontale He— C (ciclo ) T
3q) Pulsi termici.
Tutte le shell in esaurimento
— T (10 milioni di anni)
(300 mlllon(;nns miliardi di Ramo asintotico
Piccole Da 10 Gigante rossa Nucleo inerte (C,0) + shell Nana
(3 - 20 miliardi di anni) . He—C + shell H—He .
(ID) a 100 : . Nucleo inerte (He) + shell S . : bianca
(05-1,3 milioni I(jla_llaHoea(r:il(r:l;:; one) H—He Perdite di massa. Iire?ﬂijeif:' dsi -mealssrr(\]er;g zle;i?g (H, He, C,
Ms) di anni PP FLASH He: Ramo . esp 0)
. . strato esterno, nebulosa
orizzontale He— C (ciclo : : -
3q) planetaria. Pulsi termici.
Tutte le shell in esaurimento
Molto T . (non ancora accaduto nella
iccole >.1(.)O. (> 20 miliardi di anni) storia dell'Universo) Pulsi termici. Shell H in Nana
P milioni rossa bianca
(0,08-0,5 di . H - He (cicl Nucleo inerte (He) + shell esaurimento H H
M) i anni — He (ciclo pp) HeHe (H, He)
<0,08 M, Massa insufficiente per innescare la combustione del//H. Nana bruna




EVOLUZIONE  wsamees S TELLARE

M < 0,08 Mg PROTOSTELLA
+ M 20,08 Mg
SEQUENZA PRINCIPALE M > 20 M
y Combustione H — He
NANE BRUNE (M < 1,3 M Ciclo pp; M > 1,3 M Ciclo CNO)
H)
M < 20 M4
\ 4
NANE BIANCHE | M <05 Mg GIGANTI ROSSE
(H, He) D Combustione a shell H - He
23M;<M<c20M
05 Ms< M<2,3 M i °
A 4
FLASH DELLELTO » RAMO ORIZZONTALE CONBUSTIONE e
RAMO M<8 Ms
ASINTOTICO [* 8Ms < M < 20Mg
A 4
v M = 8-10 Mg COMBUSTIONE DEL |
NEBULOSE CARBONIO <
PLANETARIE [*
vIOMS < M < 20M4
\ 4
v FLASH DEL CARBONIO SOMBRSTIONT |,
NANE BIANCHE (Supernovae I3?) e e
(He, C-0, Ne)
\ 4
SINTESI
Fe, Ni, Co
\4
STELLEDI |
NEUTRONI [ v
SUPERNOVAE IT

Sintesi degli elementi pil pesanti [

A

BUCHI NERI (?)




