Il sistema solare / Giove I

ianeta gigante Giove
sianeta di gran lunga pilt grande nel
sistema solare & Giove. Le sue op-
joni avvengono ogni 13 mesi circa:
it fayorevoli (p. es. quelle dell'8.
963 o del 13.10.1975) giunge a una
za dalla Terra di 591 milioni di km,
le occasione possiede una dimensio-
arente di circa 50”; anche con un
colo telescopio si pud allora osservare
te appiattimento del pianeta e la
ra zonale parallela all’equatore e
aposta da insiemi di nubi presenti in
. densa atmosfera; gquesta risulta, al-
wscervazioni spettrografiche o di oceul-
oni di stelle, avere una composizio-
completamente differente dall’atmosfe-
terrestre: i componenti principali sono
ogeno ed elio, oltre ad ammoniaca e
tano. Le massime temperature rileva-
negli strati visibili sono comprese fra
50°C ¢ — 145°C.
ve, le zone chiare e le bande scure
ernano, secondo lo schema A del-
ina 86, che tuttavia non va comnsi-
ato del tutto rigoroso. Innanzitutto 1'in-
delle bande subisce notevoli va-
ni, inoltre alcune bande alle alte
ni possono scomparire completa-
mentre le bande equatoriali, set-
trionali e meridionali, possono con-
ersi provocando la scomparsa. delle
quatoriali; oltre a questo, sovrap-
alla struttura di base illustrata, pos-
essere presenti numerosi altri parti-
i: macchie biancastre, ponti oscuri
bande adiacenti sovrapposte a zo-

questi particolari hanno permesso di
erminare la durata del periodo di rota-
ne: la zona equatoriale ruota in 9" 50™

stema I), le zone a latitudini elevate

9% 55m 40° (sistema I1). La maggior ve-
! della zona equatoriale trova la sua
egazione nell'esistenza 1i di forti pertur-
zioni atmosferiche nella direzione della
ione, da ovest verso est. Particolar-
e rimarchevole & la « Grande Mac-
hia Rossa » (GMR) scoperta da LoHSE il
1878, ma presumibilmente esistente gia
lto tempo prima, come mostrano le pre-

ti rappresentazioni del pianeta*. La
R si trova nella zona tropicale meri-
nale, alla latitudine di circa 35°; non
pre, comunque, meritd il suo appella-
), in quanto € apparsa anche di un co-
grigio, giallastro e perfino bianco. Tal-
ta scompare completamente, come av-

e negli anni 1888, 1912, 1916, 1938
1944, Negli ultimi anni & stata partico-
mente intensa.
rontata con tuiti gli altri particolari
Uioye, la GMR & abbastanza stabile; la
a larghezza & di circa 40000 km, la sua
tezza di circa 13000 km. La sua scom-
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parsa e le variazioni del colore sono forse
da imputare soltanto al passaggio di strati
di nubi sopra di essa. E particolarmente
interessante il fatto che la GMR si sposti
lentamente nel tempo nella direzione da
ovest a est e anche in direzione opposta.
Riferendo le posizioni della GMR al siste-
ma 11 si poté collegare il moto della GMR
con una lenta variazione del periodo di
rotazione di quelle regioni. La GMR pud
forse appartenere a uno strato dell’atmo-
sfera di Giove, pit profondo di quello
visibile, il cui periodo di rotazione non
viene alterato da eventuali perturbazioni
esterne. Un’interpretazione soddisfacente
della GMR non & ancora stata trovata: le
prime ipotesi secondo le guali si trattava
di una fase soljda che fluttuava in una fase
liquida superficiale, non sembrano oggi
avere pi fondamento; secondo altre ipo-
tesi, si tratterebbe di una zona eruttiva.
Sembra fuori dubbio che in quella zona di
Giove debbano aver luogo violenti avveni-
menti dinamici; si osserva perd che anche
altre perturbazioni atmosferiche devono
aver luogo per poter dare origine a quel
fenomeno.

La struttura interna di Giove

Nel suo interno, Giove deve essere com-
pletamente differente dagli altri pianeti di
tipo terrestre, come gia si pud dedurre dal
basso valore della sua densitd media, che
¢ di 1,3 g/cm’. Secondo i modelli matema-
tici ideati per studiare la struttura del pia-
neta sotto la pressione dell’atmosfera, gli
elementi presenti si sarebbero, nelle regio-
ni pit profonde, liquefatti e poi solidifi-
cati; secondo alcuni studiosi esisterebbe
anche un piccolo nucleo composto da mi-
nerali e metalli.

La radioemissione di Giove
Le onde radio irraggiate da Giove hanno
differenti origini. Si distinguono diverse
componenti:
1. una debole radiazione termica a lun-
hezze d’onda centimetriche, collegata al-
a temperatura del pianeta: l’intensita di
questa radiazione alla lunghezza d’onda di
3 em & in buon accordo con le misure del-
la temperatura del pianeta, di — 130°C
circa.
2. una radiazione non termica a lunghezze
d’onda decimetriche, che ha origine in una
zona toroidale, simmetrica attorno a Gio-
ve, perfettamente analoga alle fasce di ra-
diazione della Terra: tale radiazione viene
emessa dagli elettroni catturati e decelerati
dall’intenso campo magnetico di Giove.
Una radiazione analoga & stata osservata

* La GMR & stata in realtd scoperta nel 1665
da G. D. Cassini; & rappresentata su Giove,
per esempio, in un dipinto di D. Creti del
1711, ora alla Pinacoteca Vaticana (N.d.T.).
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B) Le orbite dei satelliti di Giove
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C) Llinclinazione delle orbite dei satelliti di Giove

Anallo D

Anello C o anello «velo=
(farghezza 17 600 km)

Anello B{larghezza 28.900 km)
Anello A{larghezza 17800 km )

D) Schema degli anelli di Saturno

Divisiana di Cassini
(larghezza 3570 km)

138 800 km —>|

E) Distanze medie, in scala, del satelliti di Saturno

attorno alle camere di accelerazio-
ei sincrotroni, complesse qpparecchia-
impicgate per accelerare in laborato-
. particelle atomiche, per cui le & stato
e attribuito il nome di «radiazione
otrone ».
1a radiazione a lunghezze d’onda me-
ke, osservata intorno ai 15 m, c_heln'!o-
repentine e Vlole_nte_ variazioni di in-
ta, sia aumenti (in inglese « bursts »)
diminuzioni. Le sorgenti di queste ra-
ioni sono strettamente collegate a Gio-
ve. in particolare alla GMR e alle altre
acchie; forse ne sono anche responsabili
{e scariche elettriche (oscillazioni del
a). 1 bursts sembrano essere sincto-
- con il periodo di rivoluzione di
ni satelliti, in particolare del satellite
. si trafta probabilmente di un’intera-
yne fra il satellite e le fasce di radia-
one di Giove.
[l 3.12.1973, dalla Terra & partita la son-
statunitense Pioneer 10, diretta verso

quattro satelliti maggiori di Giove, Io,
‘Furopa, Ganymede e Callisto, furono sco-
perti nel 1610 da G. GALILEI e quasi con-
temporaneamente da s. MArIUS. Alcuni di
i hanno dimensioni superiori a quelle
la Luna, e la loro luminosita & tale che
bero essere visti anche a occhio nu-
non fossero troppo vicini al molto
1 luminoso Giove: infatti Ganymede ha
a luminosita media all’opposizione di
1, To di 5™,5, Europa di 5™,7 e Callisto
,3; nelle pit favorevoli opposizioni al
lio, queste magnitudini possono esse-
diminuite anche di 0™2.

‘anche con piccoli telescopi si pos-
no osservare i quattro satelliti in una
ccessione di configurazioni, riportate e
iste dalla maggior parte degli annuari

& jsse: il satellite si trova occultato
ombra di Giove.
- Occultazione: il satellite, muovendosi,
¥iene ad essere nascosto dal disco di Giove.
Passaggio o transito: il satellite si muo-
1l disco di Giove.
t Passaggio dell'ombra: il satellite proiet-
la sua ombra sul disco di Giove.
sservazioni di eclissi indicarono nel 1676
- ROMER che la luce non si propaga con
Clocita infinita, ma invece limitata, cal-
i lata dallo stesso ROMER in 214 300 km/s:
ante dell’eclisse infatti ritardava quan-
0 1a distanza tra Giove ¢ la Terra aumen-
fava e anticipava invece quando quella
Stanza diminuiva. Si trattd della prima
Misura della velociti della luce, che suc-
SSSlvamente fu fissata con precise misure
ﬁf laboratorio (il miglior valore & quello
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di FROOME, ottenuto con esperimenti di
interferometria su microonde) in 299 793,0
+ 0,3 km/s.

La quinta luna di Giove, chiamata talvolta
Amalthea, fu scoperta nel 1892 da E. E.
BARNARD. [ satelliti da VI a XII, che non
hanno altro nome, furono scoperti tutti nel
XX secolo; precisamente, VI e VII furono
scoperti da PERRINE nel 1904-1905, VIII
da MELOTTE nel 1908 ¢ da IX a XII da
NICHOLSON nel 1914, 1938 e 1951. Il satel-
lite XII raggiunge al massimo una magni-
tudine di 18,1, e la stessa Amalthea giun-
ge solo a 13™,0. Nella tabella sone ripor-
tati alcuni dati significativi.

Satellite distanza periodo  diametro
media da siderale  in
Giove in km  in giorni

1 (Io) 421 800 1,769 3320
II (Europa) 671 400 3,551 2880
I

(Ganymede) 1071 000 7,155 5600
{/V (Callisto) 1884000 16,689 4680
(Amalthea) 181 000 0,498 160
Vi 11 500 000 250,62 120
VII 11750 000 2598 40
VILI 23500 000 7389 40
IX 23700000 755 22
X 11750 000 260 20
XI 22 500 000 696 24
XII 21 000000 625 20

Mentre i satelliti da I a V percorrono or-
bite all'incirca circolari sul piano equato-
riale di Giove, le orbite degli altri satelliti
sono molto eccentriche e fortemente in-
clinate. I satelliti VI, VII e X formano un
gruppo, trovandosi tutti alla stessa distan-
za media da Giove, avendo orbite tutte
inclinate tra 28°,0 e 28°,5 sul piano del-
I'orbita da Giove e differendo unicamente
per l'eccentricita. | satelliti VIII, IX, XI
¢ XII formano un altro gruppo, caratteriz-
zato dal fatto che la direzione di rivelu-
zione dei satelliti che ne fanno parte &
opposta alla direzione di rotazione di Gio-
ve; quei satelliti sono anche retrogradi.
Con elevati ingrandimenti, anche sui di-
schi dei quattro satelliti maggiori si pos-
sono distinguere dei particolari. lo, Euro-
pa & Ganymede hanno inoltre una atmo-
sfera, la cui esistenza & per Callisto ancora
in dubbio.

Saturno

Questo pianeta presenta una struttura si-
mile a quella di Giove, e ¢id non solo
per il valore della densita, che essendo di
0,7 g/em*® & il piti piccolo all'interno del
sistema solare, ma anche per la presenza,
osservabile al telescopio, di zone e di ban-
de. La zona equatoriale ruota in 10 ore e
14 minuti; il periodo di rotazione aumenta
con la latitudine, giungendo a 10 ore e 41
minuti alla latitudine di =+ 40°.
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Spettro di Saturne 1 E A) Dimostraziorie della natura
corpuscolare degli anelli

di Saturne. !l lato | interno
dell'anello ruota pil velocemente
del lato E estarno

Spostamento delle ———s-

righe spettrali varso il rosso

| Fenditura
dello spettrografo

- Spostamento delle righe spettrall
verso ilviclatto

= Anello B Anello C:2

Spettro del lato Spettro del lato occidentale
orientale degli analli Direzion degli analli Ar della luminosita
dellr!:z'i%r?a degli anelli di Saturno
=) o g
1966 Posizione di taglio
Direzione dell'asse e T o
di Saturno
Sole
@
w73 . =
E' visibile la Heteng e /E‘ visibils a faccia
faccia Sud degli anelli -z Nord degli anelli

7 1981 Posizione di taglio
c) Dlssppslzione nello spazio dell'asse e degli-anelli di Saturno.Ne! corso di una rivoluzione attorno
al Sol

li anelll si presentano due volte di taglic e quindi se ne pub osservare una volta la faccia Nord,
un'altra ?a faceia Sud

© Phoebe
® Janus

@ Hyperien
@ Mimas
@ Enceladus

@ Tathys
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Rhea Dione Japelus

D) Rappresentazione,in scale, dei satelliti di Giove (verde) e di Saturno (arancio) e della Luna (giallo)

5 turbolenza dell'atmosfera di questo pia-
ta ¢ inferiore che su Giove. Non sono
ili grandi contrasti (anche se si os-
va talvolta la presenza di macchie lu-
nose che hanno permesso di determina-
1a durata del periodo di rotazione), al
o che tutta la struttura appare nel
lesso grigiastra. L’appiattimento del
co di Saturno & di circa 1:10, e la
osizione chimica sia dell’atmosfera
dell'interno del pianeta & simile a
]la di Giove; la temperatura di Satur-
determinata con osservazioni nell'in-
arosso, & dell'ordine di — 150 °C, men
le radioonde emesse alla lunghezza
‘onda di 3 cm (che nel caso di Giove so-
ritenute di origine termica) corrispon-
ono a una temperatura di — 168 °C.

- Gli anelli di Saturno

Queste particolari formazioni furono in-
wviste [in dalle prime osservazioni tele-

piche nel XVII secolo, ma non furono

onosciute subito come tali. Fu c. HUY-

s il primo a descrivere nel 1655 la loro

vera struttura. Oggi si distinguono negli

elli A, B, C (scoperto nel XIX secolo e

iamato anche anello velo a causa della

ig tenue luminositd) e D (scoperto nel

69). Fra l'anello A e ’anello B si trova

divisione di cassini; divisioni analoghe

o state osservate anche in altre posizio-

" degli anelli, ma non hanno mai presen-

to grande stabiliti. La piu conosciuta &
cora la cosiddetta « traccia di matita »,

coperta da F. ENCKE nel 1837 nell’anello

Occasionalmente fu osservato anche un

argamento degli anelli, all’esterno di A

all’interno dell’anello velo, La lumino-

sita dell’anello D & solo il 5 % di quella

B. Si ritiene attualmente che lo spessore
li anelli, che giacciono esattamente nel

piano equatoriale di Saturno, sia appena

i 3 km; la massa totale di queste forma-

zioni & circa 1/2700 della massa di Sa-

turno. Circa le dimensioni del sistema, la
figura & abbastanza esauriente.

- La struttura e la composizione degli anelli
‘@ stata studiata spetiroscopicamente, per
quanto apparisse improbagﬂe, anche in
base ai calcoli di meccanica celeste, che
formassero un unico sistema rigido. Que-
sto fu ipotizzato gid nel 1715 da . cassi-
NI che suppose che gli anelli fossero costi-
tuiti da tante particelle unite le quali ruo-
ftavano intorno a Saturno con una velocita
che doveva dipendere, secondo le leggi di

eplero, dalla rispettiva distanza dal pia-
neta: gli anelli pitt esterni devono quindi

‘ruotare pitt lentamente di quelli interni,
come fu confermato nel 1895 da KEE-
LER, con osservazioni spetiroscopiche de-
gli anelli stessi.

lon & stata ancora scoperta ed approfon-
dita la natura delle particelle che compon-
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gono gli anelli di Saturno; probabilmente
si tratta di finissime polveri, e di recente si
& ipotizzato trattarsi di particelle di ghiac-
cio (di ammoniaca e di metano). L'even-
tuale uniformita delle particelle non & suf-
ficiente a spiegare la grande luminosita
degli anelli, per cui si deve presumere
I'esistenza anche di particelle di dimensio-
ni differenti.

Gli anelli presentano la massima lumino-
sitd immediatamente prima e dopo l'oppo-
sizione, quando Saturno, la Terra e il Sole
si trovano allineati: gia 3 o 4 giorni pitt
avanti la luminosita & diminuita del 40 %;
il fenomeno & spiegato con un « effetto
ombra », per cui durante 'opposizione dal-
la Terra si possono osservare solo i lati
illuminati delle particelle, mentre anche
poco al di fuori dell’opposizione le parti-
celle possono esporre verso la Terra parte
del lato non illuminato.

Riprese fotograliche ottenute con diversi
filtri colorati hanno mostrato che gli anelli
sono pitl luminosi nel violetto e nell’ultra-
violetto che non nel rosso e nel giallo:
questa & una conseguenza del fatto che
negli anelli vi & una componente gassosa
che diffonde al massimo la luce ultravio-
letta e violetta del Sole. A breve lunghezza
d'onda, scompare anche la divisione di
CASSINI, evidentemente composta da gas
e non da particelle solide. In questo si ha
a che fare forse con un fenomeno di com-
mensurabilitd (v. p. 85) con le lune di Sa-
turno. Alla distanza da Saturno alla quale
si trova la divisione di Cassini, il periodo
di rotazione sta nel rapporto 1:2 con il
periodo di Mimas e nel rapporto 1:3 con
il periodo di Enceladus.

L’inclinazione degli anelli di Saturno ri-
spetto alla direzione Terra-Saturno non
supera i 279; durante un’intera rivoluzione
del pianeta, gli anelli possono presentarsi
lateralmente (essendo quindi invisibili). £
accaduto nel 1966 e accadra nel 1981.

I satelliti di Saturno

Satelliti distanza periodo  diametro
media da  siderale in km
Saturno in
in km giorni
1 Mimas 185 700 0,942 520
IT Enceladus 238 200 1,370 600
111 Tethys 294 800 1,888 1200
1V Dione 377 700 2,737 1300
V Rhea 527 500 4,518 1800
VI Titanus 1223 000 15,945 5000
VII Hyperion 1484 000 21,277 400
VIII Japetus 3560000 79,331 1200

IX Phoebe 12950000 550,45 300
X Janus 160 100 0,749 400
Titanus possiede un’atmosfera composta
da metano e probabilmente ammoniaca;
Phoebe si muove di moto retrogrado.

11 maggiore dei satelliti, Titanus, & visibile
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al 1985: nel 1966 la Terra si trovava
sul piano equatoriale del pianeta mentre
nel 1985 diventera visibile I'amistero
seitentrionale. L'asse di rotazione di
Urano giace quasi nel piano orbitale

B) Perlurbazioni nel moto di Urano

che hanno condatto alla scoperta

di Nettuno. | dati precedenti alla

scoperta di Urana (178} ) proven=

gono da osservazioni finora

sconosciute di quel pianeta da
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ayer e Bradley
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E) L'orbita dei satelliti di Nettuno. La parte tratteggiata si trova a sud del piana arbitale di Nettuno

un piccolo telescopio, in quanto
agnitudine media all’'opposizione
g»3; fu scoperto da HUYGENS nel
~assini scoperse altei quattro satel-
fine del XVII secolo, e ancora due
perse W. HERSCHEL alla fine del
oli altri satelliti furono scoperti da
nel 1848, da PICKERING nel 1898 e da
yss nel 1966.

precedente lista manca Themis, la
operta da parte di PICKERING nel
non ¢ stata successivamente confer-

pianeta, scoperto nel 1781 da w.
CHEL, si presenta in un grande tele.
- come un dischetto verdastro, sul
possono distinguere dei particolari
dano la struttura a bande di Gio-
 struttura dei due pianeti & presumi-
e simile, anche se il contenuto di
nell’atmosfera di Urano & maggio-
st Giove. come risulta da osserva-
pettroscopiche. La temperatura su-
fale & di circa — 170 °C. Urano ha
liti, tra i quali LASSELL scoperse nel
due primi nella numerazione della
W. HERSCHEL scoperse il III e il
nel ‘1/787; G. P. KUIPER scoperse nel
il V.

e distanza periodo diametro
[ media da  siderale  in km
Drano in

in km giorni

191 800 2,520 600
267 300 4,144 400
438 700 8,706 1000
586 600 13,463 800
130100 1,414 300

e

ase alle perturbazioni del moto del
eta Urano, due astronomi, il francese
EVERRIER e l'inglese J. c. ADAMS, ave-
quasi contemporaneamente calcolato
a di un nuovo pianeta al di la di
, scoperto effettivamente da ). G.
E a Berlino il 23.9.1846. Solo con
di telescopi si possono osservare su
0 pianeta dei particolari; con metodi
oscopici si & potuto stabilire 'esisten-
i una atmosfera la cui composizione &
-a quella di Giove ma con un con-
t0 in metano superiore.

prima luna di Nettuno, Tritone, fu sco-
ta da LasseLL nel 1846: ha un diame-
di circa 4000 km ed & quindi una delle
randi nel sistema solare; la sua di-
a da Nettuno & di 353 600 km; il suo
di rivoluzione, retrogrado, avviene
5,877 giorni. Nel 1949, G. P. KUIPER
Operse laltro satellite, Nereide, che ha
diametro di soli 300 km e si trova a
000 km in media da Nettuno; il suo
tiodo & di 359,881 giorni; Ieccentricita

o]
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della sua orbita, 0,749, & la pit alta fra i
satelliti del sistema solare.

Plutone

€. W. TOMBAUGH scoperse nel 1930 su al-
cune lastre fotografiche questo pianeta, il
pilt esterno; come gia per Nettuno, anche
'esistenza di Plutone era stata prevista da
P. LOWELL. Solo nei pil: grandi telescopi,
Plutone appare come un disco, peraltro
molto piceolo: secondo misure accurate
eseguite al telescopio di 5 m di Mt. Palo-
mar, il disco apparente ha un diametro di
0”,23. Le sue dimensioni sono state per
molto tempo oggetto di discussione; si ri-
tiene oggi che abbia un diametro di circa
6000 km. Plutone si muove su un'orbita
molto eccentrica, il cui perielio si trova al-
Iinterno dell’orbita di Nettuno (a 4440
milioni di km), e il cui afelio dista 7350
milioni di km dal Sole; il prossimo pas-
saggio al perielio avverra nel 1989, e al-
I'afelio nel 2113; tuttavia le orbite di Net-
tuno e di Plutone non si incrociano a cau-
sa anche della forte eccentricith di que-
st'ultima. Plutone non possiede atmosfera
a causa delle sue ridotte dimensioni: la
temperatura superficiale si aggira attorno
ai — 230 °C.

Dalle periodiche variazioni di luminosita
osservate, si deduce un probabile periodo
di rotazione di 6 giorni 9 ere 21,5 minuti.
Sulla superficie di Plutone, forse il paesag-
gio & completamente ghiacciato: i gas pit
pesanti che il pianeta ha potuto trattenere,
quali metano ed ammoniaca, sono, per via
delle bassissime temperature & esistenti,
completamente ghiacciati; il punto di soli-
dificazione del metano & di — 184 °C,
quello dell'ammoniaca — 78 °C; anche il
biosside di carbonio solidifica a — 78,5 °C.

Al di la di Plutone

Affermare che al di 14 di Plutone esiste o
no un altro pianeta, non & possibile con
assoluta sicurezza. Alcune perturbazioni
nell'orbita di Nettuno e di Urano, la cui
origine non & ancora perfettamente cono-
sciuta, potrebbero essere generate da una
famiglia di comete transplutoniane (v. p.
113), per la quale k. scuiiTre ha dedotto
un semiasse maggiore di 78 UA e un pe-
riodo di rivoluzione di 686 anni. Anche
senza questo le rimanenti piccole variazio-
ni orbitali potrebbero essere provocate da
piccoli errori nella determinazione delle
posizioni dei cataloghi stellari rispetto ai
quali vengono riferite le orbite. L'esistenza
della famiglia di comete non & affatio
sicura, e inoltre non esclude il pianeta
transplutoniano; & stato anche ipotizzato
un secondo anello di pianetini al di 1a
dell’orbita di Nettuno; le ricerche finora
compiute non hanno condotto a nessun
risultato.
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Dirazione
della Terra

Radiazione solare che in un minuto
colpisce perpendicolarmente

v al di fuori

dall'atmosfera
1om? terrastre

Costante solare
2 cal/cm?min

\ B) Spiegazione deil'oscuramento al bordo del Sole:
A) Definizione della costante

Y sul bordo  posizione 5) si possono asservare strati
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C) L'abbondanza relativa degli elementi chimic nell'atmosfera del Sole e nella crosta terresire.
Gli elementi di numero atomico superiore a 56(baria) sono presenti solo in fracce

nensioni e volume del Sole
oscendo la sua distanza e potendone

(al periclio, 147,1 milioni di km, il
sio apparente & di 16" 177,82 ¢ all'afe-
152,1 milioni di km, di 15 45" ,67), si
‘dedurre che il raggio del Sole & di
000 km, ovvero 109 volte il raggio
g Terra. La superficie del Sole & quindi
,09 - 10 km?, pari a 11918 volte la
perficie della Terra, e il suo volume
. 10" Jkm?, pari a 1301 000 volte il
lume terrestre. La massa del Sole & di

. 10® g (332 270 masse terrestri) ¢ la
nsita quindi di 1,41 g/cm?®; 'accelera-

e di gravita sulla superficie del Sole &
lora 27,9 volte quella sulla Terra.

L

aggiamento del Sole
il calcolo della radiazione emessa glo-
balmente dal Sole, & necessario conoscere
ima quanta radiazione colpisce in un
uto un cm?® di superficie terrestre espo-
perpendicolarmente alla radiazione in-
nte: all’altezza del mare si sono misu-
1,4 calorie/em? min, sulla Jungfrau
0 m s.lm.) 1,6 cal/cm? min e fuori
atmosfera terrestre 2,0 cal/em? min.
altri termini, la radiazione che in un
minuto colpisce | em? di superficie sareb-
sufficiente per innalzare di 2 °C la tem-
ratura di un g di acqua. Questo valore,
ysciuto anche come costante solare, &
valente a 1,3 kW, ovvero 1,8 CV/m’
diazione solare che colpisce tutta la
¢ equivalente a 1,7 . 10"* kW, ov-
0 2,3 . 10" CV, mentre la radiazione
essa globalmente dal Sole ammonta a
102 kW, o 5,2 . 10® CV: per com-
dere il significato di questi numeri, si
a presente che le cascate del Niagara
o una potenzialita di 3 milioni di
e che un lampo equivale in media a
milioni di kW (della durata perd di
0000 di secondo). Conoscendo la su-
ficie del Sole se ne pud dedurre che
ni suo metro gquadrato emette 63500
V. La luminosita totale apparente del
le &, nel violetto, — 26™,86 e a lunghez-
d'onda fotografiche — 26™,41.
temperatura superficiale effettiva del
le dedotta mediante la legge di STEFAN
BOLTZMANN dai valori sopra riportati (v.
27) & di 5785 °K = 55129°C.
valore per la temperatura del Sole
essere dedotto dal suo spettro, preci-
nente mediante |'applicazione della leg-
di PLANCK o della legge di WiEN (v. p.
. La massima intensita di irraggiamento
680 A. Lo studio delle righe in assor-
ento di FRAUNHOFER (v. p. 25) per-
tte di dedurre anche la composizione
lica dell’atmosfera solare; oggi sono
mosciute circa 25000 righe in assorbi-
nto, identificate per il 60 %.

arare con facilita le dimensioni appa-’
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Mentre l'analisi qualitativa del Sole, ciog
la ricerca della presenza o meno dei di-
versi elementi nell’atmosfera del Sole, &
relativamente semplice, si rivela decisa-
mente piu difficile Vanalisi quantitativa,
ciog la ricerca della quantitd presente dei
vari elementi. Le analisi quantitative ven-
gono compiute mediante la misura dell’in-
tensita delle differenti righe spettrali, che
perd non dipende unicamente dal numero
di atomi presenti dei vari elementi, ma
dipende anche da altri parametri fisici,
quali la pressione e la temperatura (v. p.
96). Si pud asserire che il Sele, almeno nei
suoi strati piu esterni, & composto per il
75 % di idrogeno, per il 23 % di elio e per
il solo 2 % di elementi piti pesanti.

Oltre alle semplici righe, prodotte da sin-
goli elementi -atomici, si posseno osservare
nello spettro del Sole anche alcune bande,
indici sicuri della presenza di molecole. A
causa delle alte temperature, sul Sole &
possibile l'esistenza al massimo dei soli
legami chimici, che legano cioé due atomi,
ad esempio OH, NH, CH, SiH, MgH,
CaH, G, CN, O, TiO, MgO, AIO (O os-
sigeno, H idrogeno, N azoto, C carbonio,
Si sicilio, Mg magnesio, Ca calcio, Ti tita-
nio, Al alluminio).

Dalle osservazioni o dalle [otografie emer-
ge la presenza di un oscuramento al bordo
del disco apparente del Sole, pilt marcato
alle brevi lunghezze d'onda che alle gran-
di: il fenomeno & dovuto al fatto che sul
bordo si osservano strati meno profondi e
quindi anche pil freddi.

La struttura interna del Sole

La struttura interna del Sole pud essere
calcolata teoricamente sulla base dei dati
conosciuti, quali le dimensioni, la massa,
la densith media, il flusso di energia ecc.
ed & condizionata dalle seguenti forze:

1. La pressione gassosa che &, in sostanza,
I'insieme degli sforzi che tendono a far
rigonfiare il Sole e a far disperdere 1 gas
nello spazio.

2. La pressione di radiazione, che pure
condurrebbe ad un’espansione del Sole.
Questa forza, che ha origine dall’assorbi-
mento dei guanti di radiazione, nel caso
del Sole ha un’intensita ridotta in confron-
to alla pressione gassosa, ed assume un
aspetto preponderante solo nelle stelle di
grande massa.

3. Il peso degli strati di gas che gravano
sopra una determinata superficie nell’in-
terno del Sole (gravitazione). Se esistesse
solo questa forza, il Sole crollerebbe su se
stesso,

Poiché il Sole oggi € in condizioni di equi-
librio meccanico, le forze 1 e 2 da un lato
¢ la forza 3 dall’altro devono compensarsi
reciprocamente; in ogni punto all’interno
del Scle deve allora valere la formula ele-
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all'interno del Sole

 Antrazione gravitazionale ™

\ lirazione gravitazionale
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,della densita e della temperatura all'interno del Scle

della pr

re che delinisce la struttura interna:
ressione gassosa (+ pressione di ra-
iazione) = gravitazione.
valere inoltre la legge del flusso del-
adigzione, per cui l'energia generata
e deve essere riemessa verso 'ester-
partendo dalla superficie verso I'inter-
il peso che gravita sugli strati sotto-
cresce sempre di pit, quindi deve
ntate la pressione del gas e con quel-
anche la temperatura e la densita.
il centro del Sole si ammette una tem-
tiura di circa 15 milioni di gradi, una
sione di circa 221 miliardi di atmo-
e una densita di 134 g/cm’ circa. In
joni fisiche cosi estreme non & pilt
ibile nessun legame molecolare e gli
i sono in massima parte ionizzati. Il
eo del Sole & anche la zona nella qua-
a luogo la produzione di energia, che
siene dalla trasformazione di idrogeno
elio: in mancanza di una miscelazione
la materia, nel nucleo la percentuale di
& maggiore e quella di idrogeno mi-
che negli strati pili esterni, Si ritiene
nel centro del Sole I'idrogeno e I'elio
rendano ciascuno il 49 % della massa
mentre tutti gli altri elementi com-
dono il rimanente 2 %.

ﬁ'asyiturto di energia
Sole l'energia verso l'esterno viene

messa quasi completamente per radia-
L'intensitad del flusso di radiazione
de da un parametro caratteristico,
mato opacita, che indica il grado di
parenza della materia stessa, e che di-
e dalla densité, dalla temperatura o
composizione chimica, essenzialmen-
rapporto {ra idrogeno ed elio.
-asporto di energia per conduzione nen
ogo in nessuna parte del Sole, men-
al contrario la convezione, come mez-
trasporto dell’energia attraverso cor-
i di gas, ha un’importanza notevole;
1 Sole esiste uno strato di convezione
la superficie (o immediatamente al di
) di essa) e una profonditd di 130 000
In questo strato, nel quale si verifica
otevole diminuzione della tempera-
il trasporto di energia per radiazio-
non & infatti pitt sufficiente. Lo strato
convezione si distingue fisicamente dal
stante strato di irraggiamento, in
to I'idrogeno neutro assorbe la radia-
e proveniente dagli strati sottostanti in
ita significativamente maggiore, Il
50 di energia viene quindi rallentato
punto dai moti convettivi.
zona di convezione si estende fino alla
fera (dal greco, sfera, involucro di
ce) che & quello strato del Sole visibile
occhio nudo, o con normali telescopi.
Suo spessore & di soli 400 km. All'in-
o della fotosfera, la temperatura sale

ey

Il sistema solare / Il Sole II 97

dai 4300 °K esterni a 9000 °K interni. La
temperatura media della fotosfera & quella
indicata a p. 95 come temperatura efficace.
La pressione nella fotosfera va da 0,006 a
0,22 atmosfere, mentre la densitd & com-
presa fra 3. 10" e 5. 1077 g/em®,

La fotosfera presenta una struttura granu-
lare, chiamata appunto granulazione: a
causa della turbolenza atmosferica, questa
non pud perd essere osservata molto chia-
ramente da Terra, ma solo da guote ele-
vate, p. es. da palloni (che hanno effet-
tuato nette riprese fotografiche da 30 km
di quota). I granuli pitt chiari sono com-
posti da masse di gas da 100°C a 200 °C
pitt calde delle zone circostanti, e quindi
pilt leggere: per questo, si innalzano, alla
velocita di circa 1| km/s, si raffreddano in
quota e si abbassano di nuovo. Le correnti
verticali della granulazione rappresentano
il limite superiore dello strato conyvettivo.
I singoli granuli hanno un aspetto circo-
lare o poligonale, con un diametre com-
preso fra 200 e un massimo di 1800 km, e
durano all’incirca 89 minuti: le riprese
fotografiche particolareggiate del Sole, pur-
ché effettuate a breve distanza le une dal-
le altre, mettono chiaramente in evidenza
questi veloci mutamenti. Il contrasto di lu-
minosith fra i granuli e lo sfondo & all'in-
circa solo 1,2:1. La granulazione & pre-
sente su tutta la supetficie solare; sembra
tuttavia che il numero dei granuli sia mag-
giore quando diminuisce l'aftivita solare.
Nella fotosfera si possonc osservare anche
le macchie solari. Le osservazioni sistema-
tiche su di esse hanno permesso di sco-
prire ¢ misurare la durata della

Rotazione del Sole

11 Sole ruota abbastanza lentamente, per
cui non & stato finora possibile rivelare
con sicurezza l'esistenza di un appiatti-
mento ai poli. Poiché il moto di rivolu-
zione della Terra ayviene in direzione pa-
rallela al moto di rotazione del Sole, que-
sto appare ritardato se osservato dalla
Terra: il periodo sinodico di rotazione &
di 27,275 giorni, mentre leffetiiva rotazio-
ne siderale dura 25,380 giorni. Poiché la
rotazione avviene pilti lentamente alle alte
latitudini, i valeri citati si riferiscono alle
latitudini di 16%, a nord o a sud: all’equa-
tore, la rotazione dura 25,03 giorni, men-
tre ‘al polo dura piti di 30 giorni. La velo-
cita di rotazione all’equatore & di circa
2 km/s. Lequatore del Sole & inclinato di
7° 15’ suil’eclittica (v. p. 98 A).

Le macchie solari

Le macchie solari appaiono solitamente in
gruppi e raramente sono singole; nelle
maggiori si possono distinguere un nucleo
pitt oscuro (ombra) circondato da una re-
gione pit1 chiara (penombra): tale aspetio
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macchie & in realts dovuto a un fe-
eno di contrasto rispetto alla circo-
e fotosfera, in quanto 'intensita della
mbra & 1'80 % e quella della stessa
'@ ancora il 32 % dell'intensita della

durata di 6 giorni; piccoli gruppi o
cchie singole (« pori ») hanno una dura-
oche ore, mentre i gruppi maggiori
chie vivono fino a parecchi mesi.
luzione di un gruppo di macchie so-
iene in modo abbastanza ripetitivo
atteristico cosi da poterne stabilire
assificazione. Per la maggior parte, i
i giungono solo fino a uno degli sta-
, B, C, e D, e solo il 2% perviene
llo stadio F, durante il quale possono
ungere dimensioni fino a 100 000 km,
essere visibili anche ad occhio nu-
ventualmente protetto da un vetro
micato).
ale indice della presenza e della quan-
 di macchie solari si assume il numero
tivo R secondo la formula:
" R=k(10G + F)
quale k & un fattore di correzione
dipende dall’apertura del telescopio,
turbolenza atmosferica ecc.; G indi-
| numero di gruppi di macchie e F ¢ il
o totale di macchie che si posseno
in tutti i gruppi; poiché anche una
la macchia conta come gruppo, nc
giie che allo 0 (nessuna macchia) fa
0 I'11 (una sola macchia visibile).
neri relativi vengono determinati su
lungo periodo di tempo, preferibilmen-
ome valore medio relativamente a un
© a un anno; dalla loro diagramma-
appare evidente l'esistenza di un
) solare di 11,07 anni; la durata di
singolo ciclo pud variare perd tra 7
anni. L'altezza del massimo di atti-
pure variabile: per esempio al mas-
) del 1816 corrispondeva un numero
o di 48,7, mentre al massimo del
(il pitt alto di tutti quelli finora co-
iuti) corrispondeva un numero rela-
di 201,3. Durante un minimo, il So-
€ spesso per lunghi periodi di tempo
tni o anche settimane) senza traccia
macchie, mentre all'epoca della massi-
attivita si possono osservare sulla sua
ficie da 10 a 20 gruppi, oltre a sin-
‘macchie; il passaggio dal minimo al
0 avyiene tanto pitt velocemente
to piti alto & il massimo, e solo nel
di minimi molto bassi, i passaggi
minimo a massimo, e viceversa, sono
nente lunghi.
0 massimo di attiviti avvenne nel
¢ il numero relativo corrispondente
05,9, indicando che si trattava di un
mo moderato; il prossimo minimo do-
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vrebbe avvenire all’incirca nell’anno 1975.
Le macchie non si presentano su tutta la
superficic del Sole, ma si concentrano pre-
ferenzialmente in due zone, a nord e a
sud dell’'equatore, che si spostano con re-
golarita nel corso di un periodo di attivi-
ta. Immediatamente prima di un minimo,
queste due zone si trovano alla latitudine
di 35%, sia a nord che a sud dell’equatore
al quale successivamente tendono ad avvi-
cinarsi, troyandosi, all’epoca del massimo,
alla latitudine di 17° o 18°, e muovendosi
poi ancora fino a trovarsi alla latitudine
di circa 5° all'epoca del minimo successi-
vo: prima che scompaiano si formano, ad
clevate latitudini, delle nuove zone di atti-
vita (legge di sPORER, v. p. 100 A).

In prossimitd alle macchie, compaiono le

Facole

Sono formazioni queste che si riconoscono
in un normale telescopio come zone lumi-
nose sul bordo del disco del Sole. Spesso
si osservano gruppi di facole senza mac-
chie, fenomeno da ricondurre al fatto che
le facole hanno una durata pilt lunga che
le macchie. Ricerche accurate hanno mes-
50 in evidenza come le facole siano com-
poste da pit granuli, avendo tuttavia una
vita pitt lunga dei particolari che com-
pongono la granulazione vera e propria.
La temperatura delle facole supera quella
degli strati sottostanti della fotosfera di
circa 2250 °K. Le zone delle facole coin-
cidono all’incirca con le zone delle mac-
chie, per quanto siano state osservate an-
che facole polari, aventi dimensioni tra
1800 e 3000 km, ed osservabili quindi solo
come punti luminesi.

II;rci:ampo magnetico delle macchie so-

Le osservazioni spettroscopiche delle mac-
chie solari hanno messo in evidenza la
presenza dell’effetto zeemaN (v. p. 27), e
quindi di un forte campo magnetico, fino
a 3000 gauss (la Terra ha un campo ma-
gnetico di 0,5 gauss). L'intensita H del
campo magnetico al centro delle macchie
dipende dalla superficie delle macchie stes-
se secondo la formula
H = 3700 - F/(F + 66)

nella quale F & la superficie delle mac-
chie espressa in milionesimi della superfi-
cie dell’emisfero solare visibile ed H &
espressa in gauss. | gruppi di facole che
si estendono su un cerchio di latitudine
presentano per la maggior parte le due
polarita magnetiche opposte, una verso est
e l'altra verso ovest. In tutti i gruppi di
macchie che si trovano nell’emisfero nord
del Sole, la macchia piti importante fra
quelle pilt a ovest, cioé nella direzione
della rotazione del Sole, ha una polarita
magnetica, p. es. S; nell’emisfero sud, ay-
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J'esatto contrario, ciot la polarita
"~ macchia che precede le altre nel
5 N. Le polarita magnetiche delle
si alternano perd ogni 11 anni,
he il ciclo solare ha in realtd un
do di 22 amni (2 - 11), durata dopo
e anche le polarith magnetiche si
ntano con lo stesso segno,
si sa che I'apparire di campi magne-
in determinati luoghi della superficie
gole rappresenta la parte visibile di un
eno pit complesso, poiché il campo
ametico compare prima che sia visibile
cchia. Evidentemente il campo ma-
co frena i moti convettiyi, e cosl pure
4 di masse gassose piu calde verso
superficie solare. E cosi spiegato 'ab-
.amento di temperatura che viene os-
ato all’interno delle macchie solari.
macchie sono anche, in guesto modo
dossale, le zone pill « tranguille » del
. circondate dalla « gorgogliante » fo-
ra. Purtroppo non si conosce nessuna
soddisfacente per gquanto riguarda
rmazione dei campi magnetici, il ci-
di 22 anni, la migrazione delle mac-

ecc.
eampo magnetico generale del Sole & del
esto relativamente debole, tanto che fino

nochi anni fa era in dubbio petfino la
esistenza. La sua intensita & di circa
gauss, ed inoltre & variabile. Ci si chie-
. a questo punto se i campi magnetici
egati alle macchie siano rafforzamenti

cali del campo magnetico generale; resta
da definire poi quale importanza ha il fat-
‘che le velocita di rotazione siano diffe-
nziate, o se invece le irregolarita locali
1la velocita di rotazione non siano lori-
ne del campo magnetico.
Non & da trascurare il fatto che le basse
temperature che esistono nelle macchie so-
i favoriscono la presenza di legami mo-
colari: nello spettro del Sole sono state
~ osservate, fra le altre, le molecole di ossi-
o di titanio (Ti0) e quelle originate dai
rami con idrogeno (CaH, MgH ecc.). Al-
cuni clementi chimici quali, per esempio,
litic, il rubidio, I'indio e l'oro, sono stati
lati solo negli spettri delle macchie.

La cromosfera del Sole

Sopra la fotosfera si trova la cromosfera
(dal greco = sfera, involucro colorato), al
di sopra della quale la densitd diminuisce
velocemente; il suo nome proviene dal fat-
to che nelle eclissi totali appare come una
sottile lama di luce rossiceia; il suo spes-
sore & infatti di soli 8000 km, e nello stra-
to superiore di transizione con la corona
(v. p. 103) la temperatura comincia bru-
Scamente a salire.

Gli studi sulla cromosfera possono avve-
nire mediante gli spettroeliografi (per l'os-
servazione fotografica) o gli spettroelio-
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scopi (per l'osservazione visuale diretta):
sono strumenti questi che permettono di
effettuare osservazioni « nella luce di una
ben determinata riga spettrale ». Le righe
spettrali pill interessanti a guesto propo-
sito sono la riga rossa He dell’idrogeno, le
righe H e K del calcio ionizzato, o le
righe del potassio.

Sugli spettroeliogrammi ottenuti con gli
strumenti citati il Sole appare coperto di
« macchioline »: la granulazione continua
fin nella cromosfera (flocculi). Le facole
spiccano chiaramente come protuberanze
sulla fotosfera, mentre le macchie ne sono
delle rientranze. Per questo le macchie
presentano un aspetto a vortice, come si
riconosce sulle fotografie in luce di He. Di
tanto in tanto, nei pressi di regioni parti-
colarmente attive, cioé in prossimitad di
grandi gruppi di macchie, si possono osser-
vare sulle normali facole degli « scoppi di
radiazione », noti come eruzioni cromo-
sferiche, o, con termine inglese molto usa-
to, « flares ». 1 flares hanno in genere du-
rata di pochi minuti, raramente di qualche
ora, e vengono osservati con lo spettroelio-
grafo o con un filtro di Lyor in He. Per la
maggior parte si tratta di sprazzi di luce,
ma non sono da escludere anche potenti
scariche elettriche; solo ai maggiori flares
si possono associare dei getti di materia,
che raggiungono altezze fra 10000 e 20000
kin, talvolta anche fino a 50000 km.
Osservandola in un’eclisse totale, la cro-
mosfera mostra sul bordo numerose punte
luminose (spicole) cosi da assomigliare a
una prateria in fiamme. La velocita con la
guale le spicole si muoveno in altezza &
compresa fra 20 e 50 km/s, il loro dia-
metro & dell’ordine di 1000 km, la loro
altezza intorno a 10000 km. Anche le spi-
cole appaiono come un prolungamento
della granulazione fotosferica.

Lo spettro della cromosfera pud essere
ripreso fotograficamente solo durante le
celissi totali, quando diventa invisibile
lo spettro della fotosfera, e poiché & in
tal modo osservabile solo per brevissimo
tempo, viene anche chiamato « flash-spec-
trum » (inglese, spettro lampo). Lo spettro
della cromosfera & in emissione.

Protuberanze

Durante le eclissi totali si possono osser-
vare, talvolta anche ad occhio nudo, delle
lingue luminose che sporgono dalla cro-
mosfera: sono gueste le protuberanze, che
tuttavia si possono osservare al di fuori
delle eclissi, mediante spettroelioscopi ©
filtri in luce di Ha o per mezzo di sem-
plici telescopi modificati, nei quali un di-
sco circolare occulti il disco del Sole ¢ un
filtro rosso permetta il passaggio di luce
in un intervallo di lunghezza d’onda pros-
simo alla riga Ha,




102 Il sistema solare / Il Sole V

rP N
/
8/7 7]
A "=
9
clyf, Noaz| ) )
o [N G1s ¥
A *
O Bé
6 y
eas |12 P
F4,
|~
-‘"4 7

A) E;Icusfi)lﬁd?z:rl\e Iapparrma il I4.fa.1957‘ (dalle= Daily Maps of the Sun »dal Fraunhofer - Institut ), | punti
] numo a {jrte.:lin;;\ di gruppi di macchie, Ie lettere il tipo di gruppe (v. pag. 98) i numeri indicano
e e ero dD ale rmaccrlm-) contenutd in ogni singolo gruppo. In giallo sono rappresentata le regioni

ari ricavate dagli spetiroeliogrammi, in rosso le protuberanze (sul borda)e | filamenti (sul di:::%?

teattl radhali verdi sul barda indicano I'intensita F rde toronale a 2 uel giorn,il valore
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I Protuberanze stazionarie

2 Protubsranze erullive 3 Protubsranz
B) Tipi di protuberanze s

4 Surges

C) Aspetto tipico della corana solare duranite il minima ( sinjatra) & il massimo(a destra) di attivita

ento migliore & il coronografo, che
nte losservazione, oltre che delle
- otuberanze, anche della corona solare
edi oltre). Con questo strumento la lupe
- assita viene ridotta a 1/100 000, cosic-
< possono osservare anche particolari
pordo del Sole. Le protuberanze sono
ibili anche da basse quote, mentre la
na diviene visibile sopra 1500 m di
aliezza, © solo con scarsa turbolenza atmo-
sterica. r o
continua sorveglianza dell’attivith del
@ oggi non costituisce pitl un problema,
| quanfo ne vengono effettuate delle ri-
<e cinematografiche; la proiezione ac-
slerata dei film cosi ottenuti costituisce
uno spettacolo molto suggestivo.
tscondo 'aspetto e le modalita di svilup-
o, le protuberanze sono distinte nei se-
guenti tipi: o : .
i Proiuberanze stazionarie, o quiescentl,
\che si trovano per la maggior parie al di
wori dei centri di attivitad, con una durata
‘éfraordinariamente lunga (fino a 10 mesi!).
‘Hanno la forma di filamenti estesi o di
ponti. ) .
9. Protuberanze erutiive e attive, con cor-
renti discendenti, che sono particolari sta-
di nello sviluppo delle protuberanze quie-
scenti.
3 Protuberanze a macchie, sotto forma di
‘nodi o di archi o di «pioggia» uscente
“dalla corona verso il basso.
4, Surges (w getti ») e flares (« eruzioni »
"0 « brillamenti »), collegati alle macchie
solari. La velocita di ascesa delle pratube-

ranze pud raggiungere anche i 700 km/s;
| hon raramente durante 'ascesa si possono
" osservare improvvise variazioni di veloci-
13, Le massime altezze raggiunte dalle pro-
tuberanze finora osservate sulla cromosfera
solare sono dell’ordine del milione di km,
Sul disco del Sole, osservato attraverso gli
spettroeliogrammi, le protuberanze hanno
un aspetto oscuro ed allungato; quantun-
. gue vengano indicate come differenti dai
‘l' {filamenti, si tratta tuttavia dello stesso fe-
. nomeno. Lo spettro delle protuberanze
! . coincide in gran parte con lo spettro della
~ cromosfera. La temperatura ¢ compresa
* fra 15000 °K e 25000 °K, la densita intor-
no a 100 miliardi di atomi di idrogeno e

! 30 miliardi di elettroni per cm’.
! Del movimento delle protuberanze sono in
‘sostanza responsabili i campi magnetici

lacali,

!

1 La corona

B La corona @ lo strato pilt esterno del Sole
f '€, 4 causa della sua bassa luminosita spe-
& cifica, non pud essere osservata nella luce
' ‘del giorno, per cui occorre impiegare dei
Coronografi o attendere le eclissi totali; al-
a distanza di 1,03 ragei solari, la corona
nelle epoche di minima attivita solare ha
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una luminosita di 0,8 milionesimi dells
luminosita del Sole, o anche il 35 % dells
luminosita della Luna Piena; durante la
massima attiviti, la luminosith sale a 1,3
milionesimi di quella del Sole cio il 57 %
della Luna Piena. Durante un’eclisse to-
tale, la luminosita del cielo & 1,6 miliarde
simi della luminosita del Sole, per cui la
corona diventa visibile.

La forma della corona dipende strettamen
te dal ciclo di attivith del Sole: nell’epoca
di massima attivita, la corona & all’incirce
circolare e simmetrica, mentre durante il
minimo di attivitd mostra un forte appiat
timento con lunghi fasci di raggi all’'equa
tore e piccoli gruppi di raggi ai poli. Le
dimensioni dei raggi polari sembrano es
sere correlate con il campo magnetico
totale del Sole.

Durante le eclissi si pud misurare la lum=
nosita della corona, decrescente con con-
tinuita fino alla distanza di 17 milioni di
km dal Sole. Con i coronografi, al di fuori
delle eclissi, si pud perd osservare solo la
corona interna. Lo spettro della corona &
composto da: 1. una componente continua
(corona K), generata dalla diffusione della
luce solare sugli elettroni; 2. uno spettrd
di FRAUNHOEER (corona F), che & in accor-
do con lo spettro della fotosfera ed & pro-
dotto dalla diffusione della luce sulle par-
ticelle della materia interstellare; 3. uno
spettro in emissione (corona L) prodotlo
da luminesith propria dei gas coronali.
Le righe in emissione possono aver origine
in elementi pitt volte ionizzali, per esem-
pio ferro ionizzato da 9 a 16 volte, nickel
ionizzato da 11 a 15 volte, calcio ioniz-
zato da 11 a 14 volte ecc. Le righe spet-
trali pit intense sono la riga coronale
rossa a 6374 A e la riga verde a 5303 A,
prodotte da ferro ionizzato rispettivamente
9 e 13 volte. Condizioni cosi estreme di
ionizzazione sono provocate dalle elevate
temperature coronali, dell’ordine di 1 o2
milioni di gradi. ’
Probabilmente tali temperature hanno orl-
gine nella zona di convezione o nella gra-
nulazione (v. p. 97) dalle guali si dipar-
tono a velocita supersonica fino alla ‘coro-
na delle onde d’urto che generano le alte
temperature 12 osservate. 1 calcoli hanno
dimostrato che 1710000 dell’energia im-
magazzinata nella granulazione & sufficien-
te per mantenere sempre allo stesso livello
la temperatura coronale.

Grazie alle moderne ricerche spaziali, &
stato possibile negli ultimi anni effettuare
ricerche anche sulla radiazione uliravio-
letta ¢ X del Sole, fino a una lunghezza
d'onda di 0,1 A, E stato dimostrato che
questa radiazione ha origine nella zona
dei flares, e che pud avere un’intensitd su-
periore alla radiazione totale del Sole nel-
lo stesso intervallo di lunghezza d'onda.
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ione rontgen ha origine parte
cromosfera e parte nella corona;
rvata di solito proyiene guasi
amente dalla corona. Per l'osser-
continua dell’emissione ultravio-
conteen del Sole, si impiegano i
0SO (Orhiting Solar Observatory
yatorio solare in orbita), il primo
 fu lanciato il 7.3.1962.
one radio del Sole
dicemissione solare va suddivisa in
omponenti & ha differenti origini.
e del Sole « calmo », che si os-
anche in completa assenza di gua-
e centro di altivita, & chiaramenie
e termica e la sua intensita dipen-
a temperatura del Scle. L'intensita
adiazione « calma » alle varie lun-
d’onda & correlabile a temperature
Tetamente differenti: questo & doyuto
to che si riceve la radiazione a bre-
2 lunghezza d’onda dalla cromosfe-
a lunghezza d’onda maggiore dalla
, che ¢ allora praticamente opaca,
n lascia passare la radiazione degli
sottostanti. Dalle osservazioni alla
zza donda di 0,86 cm si deduce
a temperatura di 8100 °K mentre
hezze d'onda metriche la tempera-
di un milione di gradi: la prima €
peratura della cromosfera, la secon-
ella della corona. Alla radiazione
4 », la cui intensita varia di pochis-
durante un ciclo di attivitd solare, &
rapposta una radiazione che invece di-
nde dall’attivitd del Sole.
le distinguere fra:
a radiazione prodoita dalle macchie
i, con variazioni molto lente e loca-
ita nell’intervallo fra 1,5 e 100 cm,
massimo intorno a 15 cm. Anche
ta radiazione ha origine termica ¢ vie-
renerata in calde condensazioni della
a corona, sopra le macchie, a un’al-
za fra 20000 e 100000 km sopra la
era; le regioni emittenti hanno una
ne media di 200000 km. L'inten-
della radiazione di questo tipo & cor-
ta tanto strettamente con l'attivita so-
, espressa dai numeri telativi citati
cedentemente, da poter essere utilizzata
yme indice dell’attivith stessa (come ay-
ene da una ventina d’anni negli osserva-
specializzati).
Tempeste radioeletiriche a lunghezze
d’onda metriche, con durata compresa ira
oche ore e qualche giorno: sono compo-
¢ da singole emissioni aventi ciascuna
tirata da 0,1 a 10 secondi, che si distin-
ono in un altoparlante come intensi fru-
scii e sono meno strettamente correlate
della radioemissione decimetrica con l'at-
vita del Sele. Le tempeste radioelettriche
sono generate da oscillazioni di plasma
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(gas composto da singoli joni), o anche
dalla decelerazione di elettroni relativistici
(radiazioni sincrotrone) nella corona me-
dia, da 200000 a 700000 km sopra la
fotosfera (regioni R della corona).

3. Seoppi di radigzione, pill noti col ter-
mine inglese di outbursts (o anche bursts),
che sono straordinariamente forti aumenti
di intensita della radiazione di fondo, del-
la durata da pochi minuti fino a qualche
ora; a lunghezze donda centimetriche,
Paumento di intensita & di 10 o 12 volte,
a lunghezze d’onda metriche fino a 10000
volte. 1 bursts sono per lo pili collegati ai
flares,

I bursts'si possono a loro volta distinguere
nei seguenti tipi:

Tipo I: singole emissioni della durata da

0,1 a 0,5 secondi.

Tipe II: durata di qualche minuto. I
bursts di guesto tipo avvengono in canco-
mitanza di flares in intervalli di frequenza
ben determinati; I’'emissione perd si spo-
sta verso lunghezze d’onda maggiori (o
frequenze inferiori) con il trascorrere del
tempo. Quale origine dei bursts di tipo 11,
si devono prendere in considerazione le
oscillazioni del plasma, che ayvengono
sempre negli strati superiori della corona,
a bassa densita, Poiché sono note le varia-
zioni di densitd all’interno della corona, &
possibile, dalle spostamento in frequenza,
dedurre P'effettiva velocita di ascesa della
perturbazione nella corona, che risulta es-
sere compresa fra 400 e 1000 km/s.
Tipo I11: durata di alcuni secondi, su in-
tervalli di frequenza ancora pit ristretti;
anche in questo caso si osserva uno spo-
stamento in frequenza, dal quale si de-
ducono velocita di ascesa fino a 120000
km/s; si possono tuttavia osservare anche
movimenti discendenti. Questi bursts pro-
babilmente sono prodotti da radiazioni
sincrotrone. _
Tipo 1V: aumento di intensita delle ra-
diazioni su larghe bande di frequenza.
Lenti aumenti (tra il minuto e L'ora) o di-
minuzioni di intensitd e lenti spostamenti
in frequenza. Anche questi bursts sono
prodotti da radiazioni sincrotrone.

Tipo V: analoghi ai bursts di tipo IV,
ma pitt marcati a lunghezze d’onda metri-
che; sono per la maggior parte collegati ai
bursts di tipo III,

La radiarzione corpuscelare del Sole

11 Sole non emette solo radiazioni a carat-
tere ondulatorio, ma anche un’intensa cor-
rente di particelle elettricamente cariche,
chiamata vento solare, o anche correnti di
plasma composte principalmente di proto-
ni ed elettroni con velocita da 1000 a 2000
km/s ed energie fino a 30000 volt-elettro-
ne. Il plasma ha origine preferenzialmente
in particolari regioni del Sole, chiamate
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M, non ancora identificate sicura-
con una delle zone di attivita del
intenso flusso di particelle viene
dai flares.

pill intensi emettono anche un’ul-
iazione (radiazione cosmica), compo-
- particelle ad altissima energia, del-
del miliardo e pitl di volt-elettro-
e si muovono a velocitd prossime a
della luce.

ijoni tra il Sole e la Terra
questa espressione non si vuole in-
¢ la correlazione tra il Sole e la
che consegue al ritmo delle stagioni,
uttosto Peffetto provocato sulla Ter-
I'attivita a periodicitd undecennale
le in tutti i suoi aspetti, per esempio
E ormai stata completamente inda-
a correlazione con la ionosfera ¢ i fe-
i geomagnetici: gli strati ionosferici
78), per mezzo dei quali sono possi-
le trasmissioni a onde corte su lunga
za, €sistono soprattutto in quanto
nerati dall’assorbimento della ra-
one ultravioletta e réntgen del Sole.
4 elettronica ionosferica dipende
era molto stretta dalla radiazione
ed ha di conseguenza variazioni
iere e annuali, parallelamente al-
mento del numero relativo di mac-
ari. La densita elettronica, o nu-
elettroni per em’, indicata con n.,
strato ionosferico dipende dalla
za minima fwi. che verrebbe an-
iflessa, con incidenza normale, da
strato, secondo la legge
Ne = 1,24 . 108 P'min
o0 possibile porre in correlazione
la «frequenza limite » fumin con il
o relativo di macchie solari.
nsa radiazione réntgen che viene
tta nei flares solari oltrepassa gli
periori ionosferici e va a raffor-
all’altezza di circa 80 km, il cosid-
strato D: questo strato in veritd esi-
e di giorno ed assorbe le onde
cosicché queste non sono pit rifles-
i strati ionosferici superiori e non
ono essere pitl rivelate a grandi di-
e dal trasmettitore, contrariamente a
anto succede nelle ore notturne. Il tem-
eo rafforzamento dello strato D pro-
anche il totale annullamento nella
ne delle onde corte (effetto MOGEL-
LLINGER, 0 « del quarto d'ora morto »).
~onde pil Junghe, con lunghezza d’on-
di parecchie migliaia di metri, presen-
invece spesso, per effetto Mogel-Del-
un rafforzamento.
adiazioni corpuscolari emesse da un
aggiungono con un ritardo di circa
re la Terra e qui interagiscono con
asce di radiazione (v, p. 76 sgg.). Le
fcelle accumulate in queste vengono
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espulse verso ['atmosfera terrestre, nella
quale danno origine, a quote comprese fra
70 ¢ 1000 km, con un massimo che va
da 100 a 110 km, alle aurore polari (sia
boreali che australi): a causa del campo
magnetico terrestre, solo attraversando le
zone circostanti i poli magnetici le parti-
celle eletiricamente cariche possono pene-
trare nell’atmosfera della quale ionizzano
gli atomi, originando quindi le luci polari.
Nello spettro delle aurore polari sono pre-
dominanti una riga verde e due righe rosse
dell’ossigeno a 5577, 6300 e 6364 A.

Le aurore polari si manifestano sotto le
forme pilt svariate: diffusi veli rossastri,
lunghe e mobili bande e righe verdastre,
blu o rossastre a forma di drappeggi, fasci
di raggi che concorrono prospetticamente
verso un punto lontano a forma di corona.
Occasionalmente le aurore polari sono vi-
sibili anche dall’Europa centrale.
Contemporaneamente alle aurore polari
avvengono forli perturbazioni del campo
magnetico della Terra, note come tempe-
ste magnetiche; anche le piccole varia-
zioni geomagnetiche sono in stretta corre-
lazione con [Pattivita del Sole; questa &
stata la prima fra le relazioni tra Sole e
Terra ad essere scoperta, da R. woLF nel
1852. Anche le tempeste magnetiche sono
legate alle perturbazioni ionosferiche; lo
strato F scompare spesso anche per parec-

chie ore, mentre le onde corte vengono

riflesse irregolarmente dagli strati creati
assieme alle aurore polari, cosicché la loro
ricezione subisce affieyolimenti molte forti.
Poiché lattivita solare influisce conside-
revolmente nel campo geofisico e nelle
radiotrasmissioni, nelle ultime decine di
anni ¢ diventato molto importante il la-
voro sistematico di osservazioni solari
e ionosferiche compiuto negli osservatori
solari e ionosferici, L'Union Radio Scien-
tifique Internationale raccoglie i dati pit
importanti sul Sole negli « URSI-gram-
mi » pubblicati quotidianamente. Informa-
zioni analogamente significative sono pub-
blicate anche sulle « Daily Maps of the
Sun » del Fraunhofer Institut di Freiburg
i. B. T numeri relativi delle macchie solari
sono riferiti il pitt delle volte al Sistema
dell’Eidgenossische Sternwarte di Zurigo,
pure centro importante di ricerche sul Sole.
Ancora incerti sono gli effetti che pud ave-
re attivitd solare sugli strati piit bassi del-
I'atmosfera nonché sul tempo. Si & tentato
recentemente di collegare le perturbazioni
atmosferiche con il ciclo undecennale so-
lare e da questo derivare un’azione meteo-
rologica sulla troposfera: sulla base dei
dati disponibili, tale relazione difficilmen-
te potrd essere dimostrata. In ogni caso,
un'eventuale correlazione dovra essere tro-
vata dapprima per le zone della Terra con
clima pitt costante (tropici, subtropici):
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er esempio, la temperatura me-
gle &, in corrispondenza al mas-
ero di macchie solari, di soli
inferiore rispetto a periodi con mi-
umero di macchie; a latitudini su-

uesta differenza & proporzional-
ridotta, al punto da non essere af-
gnificativa. Anche altri confronti si
ugualmente poco significativi.
za, solo un risultato si pud defi-
to: un’eventuale correlazione tra
solare e tempo & cosi mal definita
n pud condurre assolutamente a
+oni meteorologiche fondate.
orrelazione pili certa & quella fra
solare e crescita delle piante: lo
degli anelli delle piante & mag-
urante le epoche di massima atti-
ie durante quelle di minima. E pro-
anche che esista una relazione tra
fenomeni solari, di breve durata e
inde intensitd, quali i flares e gli stati
di certe malattie (p. es. embolie),
nque non siano conosciuti i mecca-
ci e biologici che sono alla base
relazione.

111

delle osservazioni di comete

te erano giad note fin dall’antichi-
me di esse erano cosi luminose ed
ano cosi improyvisamente con le
ghe code nel cielo da essere rite-
ri infausti. Il timore delle comete
generato durd a lungo per tutto il
evo fino anche nell’era moderna.
YTELE € TOLOMEQ ritenevano che le
fossero interne all’atmosfera terre-
SENECA (4 a.C-65 d.C.) per primo le
corpi celesti a sé stanti. REGIOMON-
misurd per primo le dimensioni
mentre le prime determinazioni
tanza dalla Terra furono compiute
HO BRAHE nel 1577 giungendo al
to che la cometa da lui osservata
distare almeno 230 raggi terrestri
erra e quindi trovarsi molto al di
del campo d’azione di quella. Man-
tuttavia un’interpretazione naturale
elle apparizioni.

ettero passare ancora molti anni prima
i giungesse a conoscere di pit. Nel
' E. HALLEY riusci a identificare la
ta di quell’anno con quella apparsa
dentemente nel 1607, nel 1531 e nel
e a calcolare per quell’oggeétto, cono-
poi come cometa di Halley, un’or-
littica allungata attorno al Sole, per-
in 76 anni circa. HALLEY calcold in
occasione, per la prima volta, i dati
vi alla successiva ricomparsa della
ta, che, come era da lui stato previ-
tornd negli anni 1758-59.

la scoperta del telescopio, o piit pre-
ente dopo l'utilizzazione ai fini astro-
i della fotografia alla fine del XIX
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secolo, il numero delle comete scoperte
aumentd, dapprima lentamente e poi bru-
scamente (v. p. 108 A). Le piti antiche in-
formazioni su comete risalgono al 3° mil-
lennio a.C. Il catalogo di comeie di M. F.
BALDET, del 1950, si riferisce a 1738 og-
getti osservati nel periodo compreso tra il
2135 a.C. e il 1948 d.C., dei quali 132
sono dubbi. Nel periodo compreso tra l'an-
no della nascita di Cristo e il XVII secolo,
ritenendo esatte le informazioni disponi-
bili, & stata scoperta una nuova cometa in
media ogni 4 anni, mentre attualmente
vengono in media scoperte 3,5 nuove co-
mete all'anno, alle quali vanno aggiunte
3,1 osservazioni di comete periodiche gia
note.

Il nome delle comete
Conseguentemente al susseguirsi della loro
scoperta nel corso dell’anno tutte le co-
mete ricevono un nome provvisorio, com-
posto dal numero dell’anno seguito dalle
lettere a, b, c.., secondo che la cometa
sia stata la prima, la seconda, la terza...,
ad essere scoperta in guell’anno: per esem-
pio la cometa 1971 ¢ ¢ stata la terza ad
essere scoperta nel 1971,

Le comete ricevono inoltre il nome del
loro scopritore: se la scoperia avyiene
contemporaneamente ed indipendentemen-
te da pitt parti, la cometa pud ricevere
due o anche tre nomi (come, p. es., la
cometa du Toit-Neujmin-Delporte). Il no-
me ufficiale & perd quello comunicato dal-
1'Ufficio Telegrafico dell’tau (International
Astronomical Union) di Cambridge, negli
usa; eventuali altri nomi non vengono pit
presi in considerazione, L'1aU nei suoi
telegrammi e circolari definisce innanzi-
tutto il nome della cometa, per esempio
cometa Tago-Sato-Kosaka (1969 g); pil
avanti, quando divengono disponibili an-
che gli elementi orbitali definitivi, I'tAu
attribuisce alla cometa il nome definitivo
non piht secondo la data della scoperta
ma secondo l'epoca del passaggio al pe-
rielio: vengono allora usate delle cifre
romane: per esempio la cometa Cromme-
lin & chiamata anche cometa 1956 VI, per-
ché & stata la sesta a passare al perielio
nel 1956; ovviamente, non sempre l'anno
della scoperta coincide con ’anno del pas-
saggio al perielio.

Le orbiie delle comete

possibile osservare una cometa solo
quando giunge, all’interno del sistema so-
lare, almeno intorno all’orbita di Giove;
poiché le comete hanno in genere delle
orbite molto allungate, di quelle scoperte
ex nove viene osservato di solito un tratto
molto breve di orbita attorno al perielio.
A causa della brevitd del tratto d’orbita
osservato, questa viene dapprima assimi-
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260.84 5465
32160 948

unia parabola, ciogé ne vengono cal-
i elementi orbitali come se fosse

arabola; solo successivamente viene
lito se si tratta di un’orbita ellittica
holica. Di poche comete sono perfet-
te noti gli elementi orbitali, e preci-
nte solo di quelle che si muovono con

-

11 recenti) secondo il tipo di orbita
iportata nella p. 108 B: & cospicua la
onderanza delle orbite paraboliche
altre, ma questo € dovuto in massima
alla circostanza, citata precedente-
¢, della breve durata delle osserva-
Una prova ulteriore di questa ipo-
. che, statisticamente, il numero di
paraboliche & tanto pitt basso quan-

iamente a quanto si pud dedurre dai
| disponibili attualmente, la maggior
delle orbite devono essere ellittiche,
tre le orbite iperboliche possono es-
- divenute tali dalla primitiva forma
littica in seguito a perturbazioni; poche
iete mostrano chiaramente di avere
‘orbita iperbolica.

‘Poiché solo le orbite paraboliche e quelle
oliche si allontanano fino a distanze
imitate, ¢ evidente che le comete appar-
ngono, in senso lato, al nostro sistema
. La regione delle orbite planetarie
quindi attraversata dalle orbite della
gioranza delle comete. Secondo 0oORT,
terebbe una nuvola di nuclei cometari
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E interessante anche analizzare le massi-
me e le minime distanze al perielio finora
osservate per le varie comete, riportate
nelle tabelle seguenti (in unitd astrono-
miche, UA).

Minime distanze al perielio

periodo attorno al Sole su orbite Cometa . UA
he e delle quali sono state osservate  Lkeya-Seki 1965 f 0,005
pparizioni durante i successivi ritorni ~ Gould 1880 I 0,00549
ielio. ) 18451 0,00553
alogo di 7. 6. PORTER, pubblicato nel ~ Kirch 1680 0,00622
riporta gli elementi orbitali di 566  du Toit 1945 VII 0,00631

La ripartizione di queste (¢ di 1882 11 0,00775

Poiché le distanze al perielio sono riferite
al centro del Sole, occorre, per riferirle
alla superficie del Sole, togliere dalle di-
stanze riportate sopra il raggio di questo
(0,0047 ua): le comete indicate si sono

quindi venute a trovare all'interno della

corona solare.
Massime distanze al perielio
Cometa

I & stato il periodo di visibilita . UA
a'co‘#;lgzl; 12 E::orr:etgg;}sservage r:tseli pas-  Schwassmann-Wachmann 11957 IV 5,538
presentano numerose orbite parabo- Johnson 1948 TIT 4,709
¢ a causa della relativa precisione nei Aj?‘_’—‘ll 1954V 4,501
oli. If;e statisticha sulle c;}ng'tﬁ cometa- gﬂﬂiﬁgﬂ igg; XI i:;;g
LE ibilita: - : v
non hanno grande attendibilita: con Shain Comas-Solk ey

Poiché si possono osservare le comete solo
nelle regioni pitt interne del sistema sola-
re, la suddivisione secondo la distanza al
perielio non & significativa, in quanto non
si possono osservare quelle comete che al
perielio si troyvano al di 1a dell’orbita di
Giove, che restano quindi per noi scono-
sciute. Tra le comete con grandi distanze
al perielio se ne trovano alcune con pic-
cole eccentricita, quali, p. es., la cometa
Schwassmann-Wachmann 1 che si muove
appena al di 14 dell’orbita di Giove e la
cometa Oterma (1942 VII = 1958 1V) che
si muove nella Fascia degli asteroidi. Al
contrario dei pianeti maggiori, le orbite

34747 1500 154 fino a una distanza di 40000-150 000 unitd  delle comete sono soggette a forti pertur-
25036 2888 oromiche (nube di comele circumso-  bazioni, in quanto talvolta passano a rela-
23207 16269 ), ciog fino a una distanza di 2,5 anni  tivamente breve distanza da un pianeta,
7858 17.89 ce circa, che & anche il limite dell’attra-  in particolare da Giove. Esempi di muta-
3;;-:‘: ﬁg; ne da parte del Sole. Si valuta in 100 menti d'orbita particolarmente forti sono
SHi1T | fate rdi all’incirca il numero totale degli  dati dalla cometa Brooks 2 che nel 1866,

etti singoli contenuti nella nuvola. in seguito a un passaggio accanto a Giove,
‘sistema solare appartengono solo poche  abbrevid il suo periodo da 314 a 7,07
‘tomete con periodo inferiore a 200 anni, anni, nonché la cometa Lexell: questa fino
iamate anche comete a breve periodo: al 1767 aveva un periodo di 11,4 anni e

25518 7417 O
57.84 16221 OS5
36628 8420 0.74
189.82 109.83 0.92

(v. pagg, 48/ 50)

s =i ?
P = periado in anni, N = numero di apparizioni osservate fino al 1970; ®,2, i.q, ,Q = elementi orbitali

Tabella delle comete a breve periodo osservate almeno due volte

queste, le 55 di cui sono stati osservati
& passaggi sono elencate, assieme ai ri-
ettivi elementi orbitali, a p. 110. Oltre
1este vi sono 39 comete a breve perio-
do di cui & stato osservato solo un passag-
ed i cui elementi sono approssimati,
onché la cometa Wilson-Harrington (1949
, che non & stata pilt osservata dal 1949,
nostante avesse un periodo di soli 2,31
i, il pitt breve finora osservato.

una distanza al perielio di 2,96 ua. Nel
1770 il periodo divenne di 5,6 anni e la
distanza al perielio di 0,67 UA. A causa
di ulteriori perturbazioni, nel 1779 quei
valori si modificarono rispettivamente in
174,3 anni e 5,35 vA. La cometa si & quin-
di persa definitivamente negli spazi esterni
al sistema solare. Nella figura B di p. 112
sono riportate le orbite della cometa Pons-
Winnecke negli anni 1858 e 1945.
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pit notevoli sono quelli delle per-
ioni che costringono un’orbita a Iun-
mo periodo a_modificarsi, in seguito
saggio accanto a un pianeta, in or-
ellittica con I'afelio all’incirca sul-
a di Giove. Le comete cosl catturate
engono a una famiglia di comete:
miglia di Giove comprende 68 co-
o forse anche di piilt, con periodi
mpresi fra 5 ¢ 8 anni circa, Le famiglie
comete relative ai pianeti pitt esterni
efinite con minor precisione: a Sa-
‘no sono collegate 5 o 6 comete, ad Ura-
3 e a Nettuno 9. Si ipotizza anche
nza di una famiglia legata a Plu-
e nonché di una famiglia transpluto-
na (v. p. 93).
ono anche gruppi di comete, i cui
i possiedono all'incirca uguali ele-
ti orbitali, cosicché si pensa siano stati
ati dalla suddivisione di un’unica
. Esistono gruppi di cui fanno parte
e 7 comete; non € perd noto esatta-
il numero dei gruppi, in quanto
rre conoscere con esattezza i valori
elementi orbitali: nel 1911, #. w.
ING fissO in 66 il numero dei gruppi
mete, ma nel 1952 J. 6. PORTER dimo-
I'esistenza di 19 gruppi.
mpio pit noto di gruppi di comete &
ello che comprende le comete 1843 I,
I, 1882 II, 1887 1 e 1945 VII, e
anche la grande cometa dell’anno
Tutte le comete che fanno parte di
gruppo hanno distanze al perielio
vamente piccole (si veda anche la
delle due ultime tabelle riportate
ra) accanto a periodi molto lunghi e
1 esattamente calcolabili.
‘questo punto € necessario riportare
he esempio di comete tipiche:
meta di Halley & una delle comete
- note e pitt familiari. Dopo la prima
inazione della sua orbita da parte
HALLEY (v. p. 109) fu nuovamente
erta il 25.12.1758 da parte dell’astro-
-contadino J. G. PALITZSCH, a Prohlis;
C. CLAIRAUT ne determind nuovamente
elementi orbitali. La cometa passd al
io il 12.3.1759; successivamente, fece
Wove apparizioni nel 1835 e nel 1910: in
quest’ultima occasione fu scoperta fotogra-
ficamente da m. woLF, 1°'11.9.1909 in Hei-
berg. [l passaggio al perielio avvenne
0.4.1910, mentre si trovd ad essere in
giunzione inferiore con il Sole il 19.5.
0, alla distanza di 24 milioni di km
Terra: poiché la coda di una co-
ta si trova dalla parte opposta rispetto
Sole, & possibile che in quell’occasione,
'd quale la coda era lunga almeno 30
ni di km, la Terra l'abbia attraver-
dia, quantunque calcoli eseguiti successi-
nte mostrino che l'incontro non deb-
essere avvenuto per circa 1 milione di

Comete, meteore ¢ materia interplanetaria / Comete III 113

km. Nell’anno 1948, la cometa di Halley
passo all’afelio, a una distanza di 5400
milioni di km dal Sole, fra le orbite di
Nettuno ¢ di Plutone. Il prossimo ritorno
avverra tra il 1985 e il 1986: la cometa
passerd allora anche per il perielio, alla
distanza di 87 milioni di km dal Sole, tra
l'orbita di Mercurio ¢ quella di Venere;
al perielio la sua velocita orbitale & di 60
km/s, mentre all’afelio & solo di 1 km/s.
La cometa di Halley ha mantenuto abba-
stanza costante la sua luminosita nel corso
degli ultimi suoi 20 ritorni; per confron-
tare omogeneamente i valori della lumino-
sitd, si usa la luminosita (o magnitudine)
ridotta h, definita da:

h=%r’

dove H & la luminosita apparente osser-
vata, A & la distanza tra la cometa e la
Terra e r & la distanza della cometa dal
Sole, sempre in UA; per la cometa di Hal-
ley, le luminosita ridotte sono state, nei
vari anni:

451 I 1607 4m3 -

857 472 1759 470
1066 3m.6 1835 4.0
1456 S 1910 37,7

La cometa di Encke & una cometa con
periodo estremamente breve, scoperta nel
1786 da P. F. A. MECHAIN & CH. MESSIER,
mentre J. F. ENCKE ne calcold per primo
l'orbita nel 1818. La sua orbita & comple-
tamente interna all’orbita di Giove; cid
nonostante, a causa della sua piccola lu-
minosita, la cometa non & visibile a lungo
e raggiunge raramente il limite di visibi-
lita ad occhio nudo (dalla 5* alla 6 ma-
gnitudine). Dal 1819 al 1852 il suo perio-
do scese da 1211,78 giorni a 1210,44 con
una diminuzione di circa 2,5 ore per pe-
riodo. Successivamente, 1’accorciamento di
periodo divenne pitl piccolo. L'ultimo pas-
saggio al perielio, il 9.1.1971, & stato il 49°.
Delle comete piti nuove, va ricordata fra
le altre la cometa Ikeya-Seki (1965 f).
Questa cometa, per la quale fu calcolata
dapprima un’orbita parabolica, il 21.10.
1965 passo molto vicino al Sole (v. p.
111), ed in tale occasione era visibile a
occhio nudo in pieno giorno. La sua lu-
minosita massima era di — 10™, che &
all’incirca la luminositd della Luna al
Primo Quarto. Per questo, si ha un'analo-
gia nella famosa « cometa di settembre »
(1882 II), scoperta 1’1.9.1882 da una nave
nel Golfo di Guinea, e che passava, al
perielio, attraverso la corona solare (v. p.
111). Successivamente al passaggio al pe-
rielio, la cometa si suddivise in numerose
parti. Anche la cometa di Biela & un
esempio famoso di decomposiziene di co-
meta: scoperta nel 1826, aveva un perio-
do di 7 anni ed apparteneva alla famiglia
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A) Struttura schematica B) Differenti lipi di code di comete
di una cometa
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Cometa

sve. Durante il passaggio del 1845-
" era deformata, dividendosi alcuni
dopo in due parti, la cui distanza
andata crescendo fino a 2,6 milioni di
ol 1852. Negli anni successivi, la co-
era completamente scomparsa. Tut:
negli anni 1883, 1892 e 1899 si
s uno sciame di stelle cadenti (v.
1y, che chiaramente era prodotto dai
‘della suddivisione della cometa. La
‘Bennett (1969 i) & stata una delle
cospicue visibili dalle nostre latitudini,
da cssere chiamata «la cometa del
»; fu scoperta il 28.12.1969 dal-
ronomo  sudafricano BENNETT, nella
jazione del Tucano; passd il 20.3.
al perielio, a una distanza di 0,54
dal Sole; negli ultimi giorni di marzo
isibile anche dalle latitudini europee,
a al mattino e dall’aprile 1970
che alla sera. La luminosita totale del-
ometa raggiungeva — 0™,5. La cometa
i luminosa apparsa negli ultimi anni &
la Cometa Kohoutek (1973 f) passata
erielio il 28.12.1973, a una distanza di
"milioni di km dal Sole.

struiiura di una cometa
Il sucleo di una cometa ha, all’interno
lfa testa della cometa, 'aspetto di una
stella: le sue dimensioni vanno da 1 a
km ¢ la sua massa & compresa tra 10"
“g: il pitt delle volte & dell'ordine di
g, ciot un centomiliardesimo della
sa della Terra. Un nucleo cometario &
sto da polveri, rocce, meteoriti fer-
e ghiaccio, sotto forma di particelle
ti dimensioni comprese fra un millesi-
di millimetro e forse un cm, sia libere
cotte » in blocchi grandi fino a 10
particelle di ghiaccio sono compo-
 da gas, quali ammoniaca (NH:), me-
CH.4) cianogeno (C:N:) e monossido
carbonio (CO) solidificati, oltre che da
accio d’acqua.
conseguenza dei reciproci urti ¢ sotto
e della radiazione solare, le parti-
celle del nucleo possono sfuggire dalla co-
Particolarmente durante il passaggio
¢ regioni pit interne del sistema sola-
la parte meteorica del nucleo pud eva-
rarc ¢ formare attorno al nucleo la
ioma, che si presenta anche come una
 di gas mescolato a polveri meteori-
La chioma ha un diametro compreso
10000 e 100000 km e la sua densitd
ia tra 10000 e un milione di molecole
' centimetro cubico; in essa si possono
are composti chimici molecolari sem-
¢l derivati dal carbonio C, dall’azoto N,
lallidrogeno H e dall’ossigeno O, even-
nente carichi elettricamente (fatto in-
ato dal segno *): CN, C;, CH, CO*,
*, Not, OH, NH, CH:, NHs, Cs, forse
he OH*, NH;, oltre al sodio ionizzato
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Na*. Mentre il nucleo pud essere osservato
solo per la luce solare che rifletie, nella
chioma viene stimolata dalla radiazione
solare una radiazione di risonanza (fluore-
scenza); ne consegue che la luminosita del-
la chioma cresce, al diminuire della di-
stanza dal Sole, piti velocemente che se si
verificasse solo il fenomeno della riflessio-
ne; la luminosita della chioma & data da:
m=m.+ 5logA + 25nlogr,

nella quale mo & la luminositd che la chio-
ma avrebbe se si trovasse alla distanza di
1 wA sia dal Sole che dalla Terra, A &
I'effettiva distanza cometa-Terra e r & la
distanza tra la cometa e il Sole; n & un
numero variabile, da cometa a cometa e
talvolta per una stessa cometa, tra 2 e 6.
Durante le eruzioni solari, ¢ a causa delle
variazioni nell’intensitd della radiazione
solare ultravioletta e rdntgen, che sono
particolarmente importanti a causa dei
processi di fluorescenza, sono state osser-
vate diverse luminositd per le comete; la
magnitudine apparente di una cometa &
strettamente correlata con l'attivita solare
e con i numeri relativi di macchie solari
(v. p. 114 C). Occasionalmente possono av-
venire anche nei nuclei delle esplosioni at-
traverso le quali viene rifornita la chioma.
I rivelamenti di due satelliti (OGO 5 e
OAQ 2) hanno recentemente dimostrato
che la chioma delle comete & chiaramente
circondata da una gigantesca corona di
idrogeno le cui dimensioni possono essere
comparabili, come nel caso della cometa
Bennett, con quelle del Sole (14 milioni di
km). A breve distanza dal Sole, sui gas
della chioma agisce anche « il vento so-
lare » (v. p. 105): le particelle elettrica-
mente cariche espulse dal Sole aspertano
questi gas dalla testa della cometa dando
origine alla coda, diretta generalmente
nella direzione opposta al Sole. Sullo svi-
luppo della coda di una cometa ha effetto
anche la pressione di radiazione. Non tutte
le comete hanno una coda: si sviluppa
una ¢oda lunga e cospicua quando la co-
meta pud disporre di una abbondante ri-
serva di gas e quando si trova a breve
distanza dal Sole; una coda pud essere
Junga fino a 100 milioni di km, o anche
pill in casi eccezionali (Cometa 1680: 300
milioni di km; cometa 1843: 250 milioni
di km), ed avere una larghezza massima
di 1 o 2 milioni di km. La coda di una
cometa pud assumere le forme pill sva-
riate, che tuttavia si possono far rientrare
in due tipi fondamentali:

Tipo I: coda abbastanza rettilinea, orien-
tata sul raggio vettore dal Sole alla come-
ta, in direzione opposta al Sole; pud essere
composta da un fascio di pilt code ravvi-
cinate.

Tipo I1: coda curva, occasionalmente pre-
sente contemporaneamente a una coda di

i
i
”’
it Illii

i
f
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Le pit importanti comete della famiglia di Giove

1l suo spettro & continuo, essendo
dalla diffusione della luce solare
yarticelle di polvere.
no anche, seppure molto rare, delle
a forma di aculeo, dirette verso il
esempio pilt noto & quello della
, Arend-Roland (1957 III). Si tratta
trato di polveri proiettato nel pia-
ell’orbita della cometa e visibile dalla
2 quando questa si trova sul piano
ta della cometa; se la Terra & al di
di questo piano, la luminosita appa-
per unita di area dello strato di coda
uisce sotto la soglia di visibilita.
forma della coda di una cometa ha
anza anche il campo magnetico che
e nello spazio all'interno del sistema
= (campo magnetico interplanetario):
ossono cosl spiegare anche particolari
zioni & elica talvelta visibili nella
di qualche cometa.
spettro delle code di tipo I mostra
mpre la presenza di particelle elet-
mente cariche, ciog di gas ionizzato o
lasma, composte da CO*, CO:*, CHY,
'QH* ed elettroni liberi.
densita in una coda pud variare tra
10 e 100 molecole/cm®, ciog entro
i 1000 velte inferiori al pilt «alto
o » che oggi si pud ottenere in labo-
rio. La massa totale della coda & del-
dine di 10" g, cioé un centimilionesimo
milionesimo della massa della Ter-
¢ allora evidente come il passaggio
la Terra anche al centro della coda di
cometa non possa avere alcun risultato
ccupante; probabilmente non vi sareb-
neppure nulla degno di nota. Unica-
¢ in seguito al contatto con il nucleo
na cometa ci sarebbe da aspettarsi la
arsa di sciami meteorici e la caduta
eteoriti (v. p. 125).
orza repulsiva (vento solare, pressione
radiazione solare) che causa il for-
i della coda pud essere da 100 a
0 volte pil intensa dell’attrazione gra-
azionale da parte del Sole. La velocita
n la quale i gas sfuggono dalla testa di
4 cometa & di circa 10 km/s nei pressi
testa e pud raggiungere anche i 100
1 1000 km/s verso la estremita della
da. La lunghezza della coda dipende,
ltre che da questa velocita, anche dalla
degli ioni che la compongono: i radi-
O* e Nzt sono quelli che hanno una
durata maggiore, circa 10° secondi, e per
to motivo si possono trovare anche a
de distanza dalla testa di una cometa,
ntre le molecole C: ¢ CN, che hanno
vita molto pilt breve, si trovano solo

nella chioma,

}aﬂ'_ vita di una cometa
me gii spiegato precedentemente, le
Somete hanno la tendenza a disgregarsi e
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scomparire: questo & tanto pili vero quan-
to piu gli oggetti sono vicini; per aleu-
ni, come nel caso della cometa di Bie-
la, la scomparsa avviene letteralmente sot-
to gli occhi degli astronomi. In altri casi,
solo dopo parecchi secoli si osserva un
rallentamento (come, p. es., nella cometa
di Halley). La rapidith con la quale una
cometa scompare dipende, naturalmente,
dalla sua struttura interna, oltre che dalla
vicinanza del Sole durante il passaggio al
perielio e dalla frequenza (per le comete
a breve periodo) con la quale avviene
questo pericoloso avvicinamento.

Nella tabella sono riportati alcuni esempi
di diminuzione di luminositd osservate su
comete a breve periodo:

diminuzione
di

luminosit
Comete in 50 anni
Encke 0m,5
Faye 3m.4
d’Arrest 0™ 4
Pons-Winnecke o=9
Finlay 4m 4
Wolf 3=.7
Tempel 3-Swift 1.8
Perrine 4m9
Brooks 4m 5
Borrelly 300
Kopff 5m.0
Tuttle Bl |
Giacobini-Zinner 0,0

La luminosita della cometa Faye diminui
da 97,6 nell’anno 1932 fino a 12,3 nel
1947, mentre era ancora 4™,2 nel 1843! La
luminosita ridotta della cometa Whipple
elia di 97,1 nel 1938 e nel 1947 era gia
116,

Una delle conseguenze delle perdite di ma-
teria pud essere l'accorciamento del perio-
do di rivoluzione come s1 pud osservare,
in particolare, per la cometa di Encke (v.
p. 113): la perdita di massa durante ogni
rivoluzione pud essere dello 0,2% per
la cometa di Encke, dello 0,59% per la
cometa d’Arrest e dello 0,02 % per la co-
meta Wolf. Se ne trae la sorprendente
conclusione che nessuna delle comete os-
servate pud essere di eth molto avanzata:
la cometa di Encke non resterd visibile
ancora per pitt di qualche centinaio di an-
ni, e dopo un periodo di tempo compreso
fra 10000 e un milione di anni saranno
analogamente scomparse tutte le comete
periodiche visibili oggi. Poiché le comete
hanno tutte una vita molto breve (dal pun-
to di vista cosmologico), se ne deve con-
cludere che deve esistere una sorgente
continua di comete, probabilmente costi-
tuita da un sistema cometario circumsolare
(v. p. 111). Della moltitudine di comete
che appartengono a questo sistema, solo
una piccola parte giunge fino nelle regioni
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La vera traiettoria di una metecra viene determin i
era lrai : te 2 et ata osservandone 'orbita
da differenti luoghi sulla superficie terrestre posti a distanze reciproche rsale’a e

Altezza sul suolo

Altezza sul suolo
~ @
2888

Numero di meteore

B) Distribuzione delle meteare
pid brillanti secondo la
rispeltiva altezza d'inizio e di fine

C) Altezze medie delle meteore
che fanno parte di sciami

Numero di meteore in

magnitudine apparente

] sistema solare, divenendo cosi
iJe daila Terra, in gran parle su
si paraboliche, scomparendo suc-
ente negli spazi al di la delle or-
lanetaric. Alcune comete durante il
y accanto a4 un pianeta vengono
ate in oggetti a breve periodo e
catturate all'interno del sistema so-
ntanto che non scompaiono sotto
o della radiazione solare.

rche sulle comete tra breve tempo
nno intraprese con Iinvio di sonde
ali senza equipaggio: si sta esami-
la possibilitd di lanciare una sonda
|a cometa Encke al suo prossimo
gio vicino al Sole. Contemporanea-
“yerranno compiute ricerche con nu-
ciali di plasma per osservarne il
rtamento alla quota di circa 2000
tto 'azione della radiazione corpu-
e solare.

ore € meteoriii
omeno delle stelle filanti, come ven-
hiamate popolarmente, era gia noto
primi tempi dell’astronomia; si pen-
che anche le stelle filanti o cadenti
ssero un fenomeno collegato all’at-
a, eventualmente tramite 1’azione di
clettriche, Lo stesso ALEXANDER
HUMBOLDT, che il 12.11.1799 osservo,
corso della sua spedizione nell’Ameri-
Meridionale, lo sciame meteorico delle
nidi (v. p. 121), ancora nel 1845, pub-
cando il « Kosmos », dubitava dell’ori-
extraterrestre di quegli oggetti.
terminologia ¢ confusa; con stella ca-
si intende un insieme di fenomeni
erenti. 11 termine impiegato nella let-
tura specializzata & quello di meteora.
corre distinguere tra meteora e meteo-
una meteora & una traccia luminosa
i pud osservare in cielo, o anche un
iomeno analogamente osservabile con
narccchiature radar, mentre un meteo-
- & una particella o un corpo celeste
provenendo dagli spazi esterni colpi-
Patmosfera giungendo talvolta fino al
olo, Meteoriti sono in genere tutti i cor-
solidi che nel nostro sistema solare sia-
1o troppo piccoli per essere chiamati pia-
‘netini, quantunque
pianetini non sia affatto netto. Le meteo-
pitt luminose (sopra — 4") vengono
chiamate bolidi.
; le meteore avessero un’origine extra-
rrestre, fu dimostrato indirettamente da
H. W. BRANDES € J]. F. BENZENBERG, nel
98, tramite contemporanee osservazioni
“di meteore effettuate da due differenti lo-
cality nei pressi di Gottingen. Se si riporta
 una mappa stellare la traiettoria di uno
550 oggetto cosi come viene osservata
nei differenti luoghi, si noterd un inequi-
ocabile spostamento (parallasse) rispetto

Comete, meteore e materia interplanetaria / Meteore I

il limite tra meteoriti -

119

alle stelle fisse dello sfondo. Conoscendo
la distanza fra i luoghi di osservazione &
misurando la parallasse, si pud calcolare
altezza della meteora. Se nel corso delle
osservazioni si tiene conto anche dell’istan-
te in cui la meteora occupa le diverse po-
sizioni, & possibile caicolarne anche la
velocita.

1 mezzi per losservazione delle me-
teore

Le classiche osservazioni visuali delle me-
teore (con riferimenti alle mappe stellari)
sono oggi sostituite da osservazioni foto-
grafiche e radar. Per l'osservazione siste-
matica fotografica delle meteore occorro-
no macchine fotografiche con obiettivi di
grande luminositd, che riprendono contem-
poraneamente tutta, o gran parte, della
volta celeste, collocate in diversi punti
della Terra cosi da poter riprendere con-
temporaneamente lo stesso oggetto. Da-
vanti all'obiettivo delle singole apparec-
chiature fotografiche devono trovarsi dei
diaframmi rotanti, cosl da produrre, a in-
tervalli di tempo regolari (p. es. 0%,1), pic-
cole interruzioni nella traccia lasciata dal-
la meteora sull’emulsione fotografica, il
che si rivela utile nella valutazione di co-
me procede nel tempo il fenomeno. Dal
1946 vengono impiegate delle - apparec-
chiature radar per l'osservazione conti-
nuata delle meteore; vengono inviati de-
gli impulsi della durata di un milionesimo
di secondo, su lunghezze d’onda comprese
fra 4 ¢ 8 metri, e impiegando trasmettitori
con potenza dell’ordine di 100 kW; le trac-
ce delle meteore sono composte da aria
ionizzata, e su di queste le onde radar
vengono riflesse. Con metodi d’osservazio-
ne radar & possibile conoscere anche I’al-
tezza e la velocith di una meteora; il me-
todo radar ha, sui metodi ottici, il vantag-
gio di poter essere impiegato anche guan-
do il cielo & coperto ed in pieno giorno.
I risultati delle osservazioni differiscono
secondo il tipo di meteora osservata. Sono
riportati gli ultimi risultati (1954) di A. c.
B. LOVELL. Le quote alle quali una meteora
termina di essere visibile sono sensibil-
mente minori per le meteore pill luminose
che per le meteore normali. I bolidi ac-
compagnati da rumori di tuono avvengono
a quote attorno-a 31 km, mentre i bolidi
silenziosi avvengono a quote di 60 km.
Nel caso della caduta di meteoriti, la
scomparsa della traccia avviene in media
attorno a 22 km. Le velocita misurate da-
gli osservatori a Terra variano tra pochi
km/s e circa 72 km/s.

Variazioni periodiche giornaliere ed
ann

Complessivamente, il numero delle meteo-
re & superiore a quanto si_ suole ritenere:
il numero di meteore relativo alle diverse
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§.§ é“s osita & riportato alla p. 118D. Le  gli sciami stessi: si ricordi ancora come
228 re della 4° magnitudine apparente un osservatore in movimento su un’auto-
-a"Eg / ano qui le pitt frequenti. Natural- — mobile vede i fiocchi di neve che si muo-

2855 .| T il numero di meteore con lumino-  vono davanti a lui.
§ 25 feriore deve essere aumentato in  Gli sciami possono ayere differenti origini.
25k o quelle meteore non vengono osser-  Per alcuni si & potuto stabilire una corre-
Bt = & ,, ® facilmente e raramente compaiono lazione con lorbita di comete conosciute,
delllapiie 3 LT p a8 8o a 55 _ngﬂe'statlsi’lche._ ) . cosicché si pud affermare che gli sciami
(direzione 53 E388c8 g2 £ fica inoltre V'esistenza di forti va-  stessi sono il prodotto della disgregazione
3:11;:1?::;(“ £2 285525632 & ioni, con periodicita giornaliera (v. p. di quelle comete, o loro residui, In altri
A) Liossiltazions con perl B) Medie mensili deil'abbondanza C), nel numero di meteore osservate:  casic stata rilevata una buona coincidenza
e e oo, pe odicita diurna meteore atlorno alla mezzanott o o ore del mattino si esservano da due con il piano dell’eclittica, che permette di
irfzignta e Tostadimdegl et T SeoddRG volte pilt meteore che nelle prime ipotizzare un legame con il sistema dei
della sera. Questo fenomeno & doyuto pianetini o della materia interplanetaria (v.
20 una combinazione del moto diurno di  p. 129) diffusa uniformemente sul piamo
194 == Coulvier- Gravier ione della Terra ¢ degli osservatori dell’eclittica. Alcuni sciami si sono allar-
18w Sohmidt i su di questa con la direzione del gati; lo sciame delle Perseidi, per esem-
A e L o di rivoluzione delia Terra attorno al  pio, ha un massimo acuto della durata di
1‘?: e se un osservatore si trova sulla fac- 304 giorni attorno all'Ll agosto: le pri-
14 «anteriore » della Terra, ¢ soggetto  me meteore vengono pqrb osservate intor-
13 sere colpito da un maggior numero  no al 20 luglio, le ultime attorno al 19
i ticelle cosmiche che non un osserva-  agosta, cosicché lo sciame ha una larghez-
51 | _che si trovi sulla faccia « posteriore »;  Za di 60 milioni di km. La grande durata
510 to & analogo a quello che si osserva  del periedo durante il quale lo sciame pud
= o ggiando in automobile sotto la pioggia  essere osservato porta a uno spostamento
g g a neve: il frontale dell'automobile e il del suo radiante sulla volta celeste (v. p.
2 7 ahrezza sono allora colpiti da un mag- 122 A). 11 numero di meteere di uno scia-
&4 r numero di gocce di pioggia o fiocchi  me non & costante per tutti gli anni, ma
5+ neve che non la targa o il lunotto po-  subisce variazioni di anno in anno, pro-
4 T ol iore. In teoria si dovrebbe osservare il vocate, probabilmente, da locali conden-
3 e S s A e 4 _"‘1’ etaia ssimo numero di meteore alle 6 am.,  sazioni O rarefazioni nel numero di parti-
=S NS T e R e e minimo alle 18 p.m. celle: il numero di particelle aumenta an-
R A e e T stono anche variazioni con periodo an- che in prossimita della cometa che da ori-

— T F 8o S . & stato dimostrato che viene osser-  gine allo sciame.

C) Variazione diurna nel numero di meteore
osservate, secondo diversi autori

) Posizione deile orbite
delle Perseidi e delle Leonidi
rispetto all'orbita dalla Terra

il massimo numero di meteore quan-
Papice del moto della Terra si trova
4 massima altezza sopra l'orizzonte del-
servatore. Poiché D'apice dista, sull'e-
ittica, 90° dalla direzione del Sole, viene
coincidere il 23.9 con il solstizio d’estate

grafica del fgnomeno, nella figura a p.

OB sono stati omessi alcuni sciami

meteorici che si osservano in particolari
i dell’anno.

Jegli sciami meteorici che ritornano ad

essere visibili ogni anno si possono osser-

rare talvolta fino a 100 o anche pilt og-

esempio Perseidi, Leonidi, Tauridi ecc.
¢ si immagina che gli sciami meteorici
10n siano altro che correnti di particelle
moto attorno al Sole e attraversate dal-
a Terra, allora & facile comprendere l'ori-
gine dell’effetto prospettico presentato da-

Negli ultimi decenni l'intensita delle Per-
seidi & diminuita leggermente, probabil-
mente perché la cometa che ha dato ori-
gine allo sciame (la cometa Swift-Tuttle
1862 111), avendo un periodo di 1196 an-
ni, si trova attualmente ancora molto lon-
tana dalla Terra: ora & in fase di ravvici-
namento; ed & quindi previsto un aumento
nell’intensita dello sciame delle Perseidi in
occasione del suo prossimo passaggio al
perielio, nel 1984, Nella tabella sono ripor-
tati alcuni elementi orbitali, sia della co-
meta che dello sciame, da cui appare evi-
dente la correlazione tra i due fenomeni.

Perseidi Cometa

Lengitudine del

getti. Se si disegnano su una carta celeste p _—
b singole traiettorie dei componenti di ’i%do.?ﬁg‘?nd?tf 138%5 13755
sciame, si nota che i loro prolunga- er?gll'o LG 343°.8 34407
menti si incontrano tutti all’incirca nello E’ ol laz # =
esso punto, detto radiante, dal quale le dtéll’imnrb‘ltgm 11509 11396
singole meteore sembrano uscire in tutic Dist'anzil el pesiatis ? ’
E) Le el £ direzioni. Gli sciami meteotici VEREONO 4y gole in ya 09643 09626
e iin molama d‘;ﬂ;a;nrsaldl. Il radiante si trova nella regione mati secondo il nome latino della co- 4 £
= it stellazione nella quale si trova il radiante, Una correlazione particolarmente stretta

fra il periodo della cometa originaria e gli
anni di massima intensith & stata rilevata
nel caso delle Leonidi e delle Draconidi.
Le Leomudi, originate dalla cometa Tem-
pel-Tuttle (1866 1), presentano, in accordo
con il perioda della cometa (33,18 anni),




122 Comete, meteore e materia interplanetaria / Meteore II1

B) Velocita orbitale e

i dal 24.7 al 17.8

per la Terra e per una meteora prossima alla Terra;

ssimi ogni 33 o 34 anni, pre-
nel 1799, nel 1833 e nel 1866.
ne pitt fitta dello sciame fu perd
“nel 1870 da Saturno e nel
" Giove e perturbata cosi nel suo
punto che dal 1899 non si osser-
piit massimi di intensita; oggi lo
delle Leonidi & uno dei pit attivi:
fu attraversato dalla Terra, pro-
1o il 17 novembre un breve e inten-
ne, nel quale dall’America furono
i pitt di 2000 oggetti per minuto.
radar furono osservate 200 meteore
inuto; questa differenza si spiega se
e conto dell'impossibilita per una
apparecchiatura radar di osservare
oraneamente tutta la volta celeste.
yraconidi hanno ugualmente un carat-
periodicitd. 11 9.10.1935 fu osser-
uno sciame particolarmente intenso.
45 oggetti per minuto. La cometa
dato origine a queste meteore & la
4 Giacobini-Zinner (1900 III), che
periodo di 6,24 anni, per cui ogni
nni si registra un aumento di atti-
siché il massimo di attivita & molto
ciod di grande intensita e breve du-
pud essere perso in caso di cattivo
o nell'eventualita che ayvenga di
o. Nel 1946, le Draconidi furono os-
te con il radar. L’ultimo massimo &
to nel 1972.
-attempo, per mezzo del radar, sono
i scoperti nuovi sciami meteorici diur-
cui radianti si trovano per la maggior
in prossimita della direzione del So-
lp. 122 C sono riportati alcuni esem-
lativi al periodo dal 1° maggio al 4
i cospicui sciami meteorici
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agosto. | pitt attivi sono gli sciami H e K
rispettivamente con 60 e 50 oggelti osser-
vati per ora.

Uno dei problemi pitt discussi negli ultimi
anni & quello dell’origine delle meteore
sporadiche, che cioé non appartengono ad
aleuno sciame, per le quali non pud essere
esclusa un’origine interstellare, esterna an-
che al nostro sistema solare, in quanto non
si tratti di antiche componenti di sciami
planetari, cometari ed eclittici. Esiste una
possibilita di trovare a tavolino una rispo-
sta al problema; la velocita della Terra
sulla sua orbita pressoché circolare attorno
al Sole & di 30 km/s; questa & la velocita
che un corpo, posto alla distanza a cui si
trova la Terra dal Sole, deve possedere per
mantenere un’orbita circolare (velocita cir-
colare), mentre la velocita parabolica, o
velocita di fuga, & uguale a \/ 2 volte la
velocita circolare e vale per la Terra circa
42 km/s. Con questa velocita la Terra po-
trebbe sfuggire dal campo gravitazionale
del Sole; con velocita superiori a 42 km/s,
si ottengono orbite iperboliche, che pure
si allontanano all’infinito.

Ne consegue che una meteora che possie-
da una velocita eliocentrica (rispetto al
Sole) superiore o uguale a 42 km/s deve
essere di origine interstellare, mentre se
possiede velocita inferiore a 42 km/s deve
avere avuto origine nel sistema solare o
almeno nelle regioni pitt vicine a questo.
Le pit vecchie osservazioni visuali pre-
sentano una quantitd rilevante di orbite
iperboliche, con velocita eliocentriche su-
periori a 42 km/s, mentre le moderne
osservazioni fotografiche o radar non pre-

Costella- poca Numero Veloeiti
zione del Periodo del mas- di oggetti geocentrica
radiante di visibilita simo per ora media km/s Origine
Bootes 1. 1- 4. 1 Bzl 145 42,7 planetaria
Hydra 12. 3- 5. 4 25. 3 15 eclittica
Virgo 1. 3-10.5 3. 4 20 30,8 eclittica
Lyra 12. 4-24. 4 22. 4 40 48.4 cometa 1861 I
Aquarius  29. 4-21. 5 e 5 120 64 cometa di Halley
Scorpio- 20. 4-30. 7 14. 6 20 eclittica
Sagittarius
Aquarius 25, 7-10. 8 3.8 40 30 eclittica
Perseus 20, 7-19. 8 11. 8 300 60,4 cometa 1862 11
Cygnus 25, 7—8. 9 16. 8 15 26,6 planetaria
Cepheus 18. 8 18. 8 10 planetaria
Pisces 16. 8 8.10 12. 9 15 eclittica
Draco 8.10-10.10 9.10 var. 23,1 cometa Giacobini-
Zinner v
Qrion 11.10-30.10 19.10 50 66,5 cometa di Halley
Taurus 24, 9-10.12 13:11 25 31 cometa di Encke?
Leo 14.11-20.11 17.11 var. 72,0 cometa 1866 [
Gemini 5.12-19.12 12.12 50 36,5 eclittica
Ursa minor 17.12-24.12 2212 10 35,2 cometa Tuttle?
Vela 512~ 7. 1 29.12 12 planetaria
umero di oggetti per ora si riferisce all'intera volta celeste, e con il radiante allo
t. Leffettivo numero di oggetti per ora & pari a 0,3 volte il numero riportato, mol-
cato per il coseno della distanza zenitale del radiante.
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A) Meccanismo di emissione della lumi
B | ne della 1
dei meteoriti nell'atmosfera Lerrosuuu'él
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qo questo effetto; si ritiene oggi che

wior parte delle meteore sporadi-
“hia origine nel sistema solare, in
gl massimo solo per I'l % pre-
o orbite iperboliche; le velocita os-
sopravanzano pero di valori mi-
e velocita paraboliche, per cui non
ibile trarne conclusioni esatte.

ore presentano in cielo un feno-
si spettacolare che spesso vengono
vvalutate la massa e le dimensioni
articelle che producono quel feno-
o. Quella che si osserya in cielo non
juminosita causata dall’attrito con l'at-
e dalla conseguente vaporizzazio-
elle particelle, in quanto I'energia ci-
.z del meteorite viene impiegata pai-
mente per ionizzare gli atomi vaporiz-
. la luminositd osservata & provocata
a riunione di nuclei ed elettroni.

anti ai meteoriti si trova anche un’on-
d'urto, particolarmente importante a
e quote: la miscela d'aria e di mate-
yaporizzato viene qui riscaldata e
nizzata; a questo processo devono la lo-
nosith soprattutto i bolidi. Occasio-
e si possono osservare anche delle
nelle quali forse ayvengono processi
ricombinazione pitt lenti, ¢ che sono
bili anche per un’ora; la loro larghezza
ympresa tra 1 m e 6 m. Nel caso delle
te diurne, la coda pud essere indivi-
jata anche sul fondo del ciclo illuminato
ole. Nelle meteore pitt luminose di
gli oggetti appartenenti a sciami me-
rici cometari hanno per il 67,8 % una
la, mentre quelli di sciami eclittici han-
una coda solo nel 18,2 % dei casi.

nensioni € masse dei meteoriti
meteoriti che danno origine a meteo-
di media luminosita e vaporizzano com-
ente solo con grande difficolta si
no definire dimensioni e masse; i dati
niti in proposito da alcuni autori vanno
i solo in senso approssimato. Anche
li studi pitt moderni vengono riportati
la massa di una meteora di luminosita
dei valori medi compresi tra 0,06 e
una cosl grande variabilita & dovuta
alla mancanza di conoscenze sicure sui
‘piccoli meteoriti, sui quali del resto non &
bile effettuare ricerche. Si pud tutta-
ia ritenere che, in media, le stelle cadenti
magnitudine tra 1™ e 6™ pesino tra 2 g
mg ed abbiano diametri tra 1 cm e
mm, mentre i bolidi, di magnitudine
™ sono ovyiamente pilt pesanti e piu
randi. Le meteore telescopiche hanno dia-
tri tra 0,1 ¢ 1| mm e masse comprese
0,002 e 2 mg. Le particelle ancora pitt
iccole sono chiamate micrometeoriti €
on danno origine ad alcuna meteora pe-
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netrando nell’atmosfera. La massa totale
del materiale meteorico che ogni giorno
colpisce la Terra & compresa tra 1000 e
10000 t ed & quasi totalmente dovuta a
micrometeoriti invisibili. La massa di bo-
lidi o grossi meteoriti ammonta a circa 1 t
al giorno, quella di meteore fino alla 6*
magnitudine, a circa 5 t al giorno. Il nu-
mero totale di meteoriti con luminosita su-
periore a 5™ & di ca. 100 milioni al giorno.

Cadute di meteoriti nell’Europa Cen-
trale

Le meteore pill grosse SONO SPEssQ accom-
pagnate da forti rumori, quali tuoni, cre-
pitii ecc.; i meteoriti pitt grandi vengono
frenati ad altezze fra 10 e 50 km (punto
d’arresto) ¢ di qui scendono in caduta
libera,

1 casi pitt famosi di cadute meteoriche so-
no i seguenti (v. p. 122 B):

1. Beverbruch: 10.9.1930, meteoriti pie-
trosi, 11,7 e 4,8 ka.

2. Bissel: 10.9.1930, meteorite pietroso,
4.8 kg.

3, Bitburg in der Eifel: meteorite pietro-
so, 1,6 tonnellate.

4, Brahe a. d. Ems: meteorite ferroso,
19 kg.

5. Bremervorde: 13.5.1855, 5 pietre per
un totale di 7,3 kg.

6, Hainholz: meteorite ferroso, 16,5 keg.

7. Menow: 7.10.1862, meteorite pietroso,
10,5 kg.

8. Nenntmannsdorf: meteorite ferroso, 12,5

ks.

9. Obernkirchen: meteorite ferroso, 41 kg.
10. Ortenau: 27.3.1671, meteorite pietro-
so, 4,5 kg.

11. Ramsdorf: 26.7.1958, meteorite pie-
troso, 4,68 kg.

12. Rittersgriin: meteorite di 86,5 kg.

13. Schellin: 11.4.1715, meteorite pietro-
s0, 7 kg.

14. Schonenberg: 25.12.1846, meteorite
pietroso, 8 kg.

15. Secldsgen: meteorite ferroso, 102 kg.
16. kTreysa: 3.4.1916, meteorite ferroso,
63 kg.

' 17. Untermissing: meteorite ferroso, 80 kg.

18. Krihenberg: 5.5.1869, meteorite pie-
troso, 16,5 kg.

Classificazione dei meteoriti

Di massima, i meteoriti sono suddivisi in
ferrosi e pietrosi; questi ultimi sono al-
quanto pitt numerosi dei primi. D’altra
parte, nei ritrovamenti meteorici, per i
quali non & stata osservata nessuna cadu:
ta, di gran lunga prevalgono i meteoriti
ferrosi, fatto comprensibile se si considera
a quali processi di alterazione sono sog
gelti nel corso degli anni i meteoriti pie-
trosi. Di 532 meteoriti osservati nella ca-
duta e ritrovati, 504 sono di tipo pietroso
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A) Classificazione del meteoriti

B) I pi famosi crateri meteorici sulla Terra

28 di tipo ferroso, mentre di 527
ti scoperti senza che ne fosse stata
-dentemente osservata la caduta, 121
di tipo pietroso e 406 di tipo ferroso.
. 124 A & riportata una precisa suddi-
one dei meteoriti.

teoriti presentano spesso all'esterno
_crosta, provocata da processi di fusio-
con piccole cavita a scodella. Se si
. una sezione sottile di un meteorite

la si pulisce e la si intacca con
soluzione alcolica di acido nitrico, si
o apparire delle configurazioni ca-
istiche: le esaedriti presentano le co-
ette linee di NEUMANN, sottili linee
allele, spesso incrociantesi. Sulle ottae-
i appaiono le famose figure di wip-
NSTATTEN, strisce con uno spessore tra
‘e 2,0 mm. Queste figure si possono
sentare su una struttura cristallina che
atteristica unicamente dei meteoriti, i
si distinguono cosi da materiali ter-
I meteoriti ferrosi non presentano
caratteristiche (litosideriti, atassiti).

mposizione chimica dei meteoriti
oscendo la legge del decadimento ra-
vo dell’uranio in elio e del potas-
in argon” (il numero all’esponente in-
il peso atomico), & possibile dedurre
he Vetd dei meteoriti, ciot la durata
intervallo di tempo trascorso dalla lo-
solidificazione: si ottengono cosi valori
presi tra 50 milioni e 5 miliardi di
i; in quei casi in cui & stato possibile
icgare entrambi i metodi, si sono otte-
i risultati abbastanza concordanti, ma
y monostante da considerare solo come

{

Contenuto
percentuale

35,71
23,31
18,07
13.67
1,80
1,73
1,53
1,52
0,65
0,32
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I maggiori meteoriti

Il maggiore meteorite in un sol blocco &
quello di Hobafarm, nell’Africa Sud-occi-
dentale: si tratta di un meteorite ferroso
scoperto nel 1920, del peso di 60 t; le sue
dimensioni sono di 2,95 x 2,84 x 1,25 m.
11 meteorite, parzialmente interrato per 1,5
m, ¢ classificato monumento nazionale.
Altri grandi meteoriti sono stati trovati
nelle seguenti localita:

1. Cape York, Groenlandia (1895, 59,5 t?).
Attualmente si trova presso l’American
Museum of Natural History in New York.
2. Bacubirito, Messico (1871, 27 t).

3. Mbosi, Africa Orientale (1930, 26 (7).
4. Willamette, USA (1902, 14,2 t).

5. Chupaderos, Messico (1852, 14 t).

6. Otumpa, Argentina (1783, 13,6 t).

7. Morito, Messico (1600, 11 t).

8. Bendego, Brasile (1784, 5,4 t).

9. Cranbourne, Australia (1854, 3,5 1).
10. Sichote Alin, presso Vladivostok, URSS:
qui, il 12.2.1947, caddero piti meteoriti, il
maggiore dei quali pesa 1,7 t.

Grandi crateri meteorici

La caduta di grandi meteoriti & legata alla
formazione dei crateri, i quali tuttavia, a
causa della loro eta, delle conseguenti con-
dizioni di invecchiamento e dei sovverti-
menti nella crosta terrestre, si presentano
come vistosi particolari del paesaggio ma
non pitt riconoscibili come di origine me-
teorica. Il pilt noto &

1. il Meteor crater dell'Arizona (Cafion
Diablo), che ha un diametro di 1295 m ¢
una profondita di 174 m. Intorno al cratere
sono stati trovati numerosissimi frammenti
meteorici delle dimensioni pili svariate, la
cui massa totale & di circa 30 t. La massa
del meteorite originario doveva essere del-
T’ordine di 10 milioni di tonnellate, il suo
diametro di circa 150 m. Le determina-
zioni sull’etd del cratere hanno fornito i
risultati pit disparati, compresi tra 1000 e
50000 anni.

Ancora precedente & il

2. Nérdlinger Ries-Kessel, la cui origine
meteorica ¢ stata molto discussa. E. M.
SHOEMAKER ne stima 1'eta in 15 milioni di
anni. Il Ries ha un diametro di 25 km.
Un'indicazione circa 'antica caduta meteo-
rica ci & data dall’esistenza nel Ries di
coesite, ciog polvere di quarzo modificata
dalle alte temperature e pressioni. Questa
formazione si trova accanto ad altri cra-
teri di sicura origine meteorica.

3. Cratere Chubb nel Quebec Nord-occi-
dentale, in Canada; & stato scoperto nel
1950 ed ha un diametro di 3600 m e una
profondita di oltre 180 m. Nel suo interno
si trova un lago.

4, Odessa, Texas; quesio cratere scoperto
nel 1928 ha un diametro di 162 m ¢ una
profonditd di 5,5 m.
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C) Le condizioni di osservazi i
_ zione della luce zodiacale a latitudini al a si
: 2 del ct elevate (a sinistra
zl!{muatore(a destrii'fl: in‘quest'ultimo casd, il Sole & perpendicolare au‘ammf,fe,m di sc:ﬂen
el quale scende piu velocemente; per cui la luce zodiacale & meglio visibile sul fondo del
cielo eseuro; ed & inolire anche pil alta sull'orizzonte

bury, Australia Centrale: vi si tro-
13 crateri, il maggiore dei quali, di
ellittica, ha le dimensioni di 108 m

'rgole Station, Australia Centrale:
o cratere di 175 m si trova nella
e del fiume Plenty.
algaranger, Australia Occidentale: il
-re, del diametro di 69 m, fu scoperto
1910,
I.alf Creek, Australia Occidentale: il
ere, del diametro di 854 m e della pro-
dita di 52 m, & stato scoperto nel 1947,
abar, Arabia: nel deserto « Rub al
» si (rova una zona, scoperta nel
2, con parecchi crateri il maggiore dei
1i ha un diametro di 100 m ed & pro-
o 10,5 m.
Jsola Osel, Mar Baltico: nel 1937 vi
o scoperto un campo di crateri, rico-
ciuti di origine meteorica; il maggiore
uesti ha un diametro di 110 m e una
‘ondita di 14-16 m.
‘alemnzane, Sahara: circa 400 km a
est di Algeri si trova un cratere di
0 m. la cui origine meteorica & ancora

ame.
“Aouelloul, Sahara: questo cratere sco-
o nel 1920 si trova 40 km a sud-ovest
Chingueiti e ha un diametro di 250 m.
afine, deve essere menzionato un meteo-
 caduto presso il fiume Tunguska nella
siberiana il 30.6.1908: allora venne
stata una grande regione boscosa fino
a distanza di 40 km dal probabile luo-
i caduta. Tuttavia due piccolissimi
hi del diametro di 100 m che si trova-
nella zona non sono da considerarsi di
gine meteorica. E sempre stato un pro-

a da risolvere il fatto che non sia mai
o trovato materiale meteorico: si ritie-
oggi che si trattasse del nucleo di una
ometa, o di una massa di polveri, evapo-
¢ senza lasciare residui.

luce zodiacale

in condizioni climatiche favorevoli, che
ettano un'ampia visibilita sull’oriz-
te, dopo il tramonto del Sole, si os-
va la zona di cielo dove leclittica ta-
a l'orizzonte, si pud scorgere una lumi-
osita, dalla forma all'incirca triangolare,
osta in posizione pressoché simmetrica
sclittica; lo stesso fenomeno pud es-
e osservato anche prima del tramonto
del Sole, yerso oriente. Quella luminosita,
ramata luce zodiacale a causa della sua
posizione sullo zodiaco, & meglio osser-
ile quando 1'eclittica & alta al massimo
ra l'orizzonte, condizione che & meglio
ificata nelle regioni tropicali. Alle basse
tudini le condizioni piti favorevoli alle
ervazioni si riscontrano in febbraio e
‘o alla sera, in settembre e ottobre al
Mattino. La luce zodiacale non va confusa
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con la luminosita del cielo residua durante
il crepuscelo alla sera o con le prime trac-
ce del crepuscolo del mattino. La luce zo-
diacale fu scoperta negli anni tra il 1683
e il 1686 da G. D. CASSINI € N. FATIO,

La luminosita della luce zodiacale aumen-
ta avyicinandosi al Sele e diminuisce nella
direzione opposta; alla distanza di 90° dal
Sole la luce zodiacale ha la forma di de-
boli e sottili ponti di luce, posti lungo
I'eclittica, mentre diventa pilt luminosa, ed
ha il nome di gegenschein, nella direzione
a 180° dal Sole, rappresentando cosi un
fenomeno che si racchiude su se stesso lun-
go leclittica. Ponti di luce e gegenschein
possono essere osservati solo nelle migliori
condizioni di visibilita.

Alla distanza di 40° dal Sole, la luce zo-
diacale ha una luminositi equivalente a
quella di 900 stelle della 10" magnitudine
per grado quadrato. Le sue variazioni di
luminositd possono essere seguite e misu-
rate solo fino alla distanza di 20% dal Sole
¢ per distanze inferiori possono solo essere
estrapolate, in guanto la si sovrappone
alla corona solare (v. p. 103).

Sembra esistere una transizione continua
tra la corona solare esterna e la Tuce zo-
diacale. Attualmente & divenuto possibile,
mediante osservazioni da palloni e satelliti
¢ dalla superficie lunare, osservare anche
tale regione di transizione.

Lo spettro della luce zodiacale & identico
allo spettro del Sole (v. anche p. 103, co-
rona F) ed ha origine dalla diffusione del-
la luce solare sulle particelle di polveri
aventi dimensioni comprese fra 0,001 e
0,1 mm: la diffusione della luce sugli elet
troni ne provoca poi la polarizzazione; la
densitda media della luce zodiacale inter-
na non € nota con esattezza: ne sono
stati dedotti differenti valori, compresi fra
3.107% e 1072 g/cm’; la massa totale &
compresa fra 107 e 107 g.

La luce zodiacale & perd soltanto la par-
te visibile di qualcosa avente dimensioni
maggiori:

La materia interplanetaria

Sotto questo nome si comprende tutto cid
che si trova fra i pianeti: vi appartengono
quindi sia i micrometeoriti che i gas; la
materia interplanetaria & composta per la
maggior parte di atomi di idrogeno, ma
anche, nelle regioni pitt interne del siste-
ma solare, di nuclei di atomi di idrogeno
(protoni) ed eletironi liberi.

Intorno alla Terra vi devono essere 500
clettroni per cm?®, Per mezzo di satelliti
artificiali e sonde spaziali sono state regi-
strate particelle aventi massa fino a 10°% g
ovvero diametro intorno a Yiwwe mm. In-
torno alla Terra la densitd della materia
interplanetaria deve essere di uno o due
ordini di grandezza superiore alla densi-
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C) 1 tipi piis importanti di cataloghi astronomici (schamal

1 nelllinterno del sistema solare.
magnetico interplanetario ha in
ita della Terra un’intensita di 107*
gauss. . |
-danza delle particelle solide nella
nterplanetaria, e delle polveri in-
tarie, & particolarmente importante
2 del pericolo che rappresentano
navicelle spaziali con eguipaggio
a bordo. Tale pericolo & tuttavia
sopravvalutato; una nave spaziale

sezione di 100 m? verrebbe col-
Itanto ogni due ore da una parti-
0,01 mm, ma solo ogni 20000 an-
Jarticelle di 5 mm! Contro le parti-
pitl piccole & sufficiente la protezione
a dalle pareti delle attuali navi spa-

qquanto le ricerche di laboratorio
ute con particelle accelerate a 20
hanno dimostrato che per forare
{amine metalliche occorre che lo
e di queste sia uguale o inferiore al
o delle particelle che le colpiscono.

elle della materia interplanetaria
i dimensioni inferiori a 0,001 mm
ono allontanate dal Sole dalla forza
pressione della sua radiazione. Sulle
selle con dimensioni superiori agisce
{t0 POYNTING-ROBERTSON: la particella
la radiazione solare e la riflette
n tutte le direzioni possibili. Ai quanti
ce cosl irraggiati viene ad aggiungersi

o

pulso che & perso dalle particelle di
e. La velocith delle particelle & di-
per cui la particella si muove su
ta a spirale sempre pilt vicina al
L’intervallo di tempo T dopo il quale
articella, a causa del fenomeno illu-
o, va a colpire il Sole, dipende dalla
ensione s (in ¢cm) della particella, dalla
nsith £ in g/em’, dalla distanza me-
dal Sole e dalla distanza minima q
particella dal Sole sulla sua primi-
orbita ellittica (distanza al perielio),
do la formula:
T=7.10°-5-p.a+«q(in anni)
particella di 0,02 mm in moto sul-
ta della Terra, se possiede una den-
di 3 g/em?®, andra a colpire il Sole
po 20000 anni.

ti e cataloghi stellari

ante stellare (v, p. 202-273) deve servi-
t la ricerca delle stelle e delle costella-
per permettere di conoscere le pro-
2 fisiche delle stelle piti brillanti e di
ggetti cospicui. Mentre ad occhio
in teoria, si possono vedere da 5000
6000 stelle, comprendendovi entrambi
emisferi, sopra e sotto l'orizzonte, con
on binocolo si possono vedere da
000 a 100 000 stelle. 11 numero totale
elle che sarebbe possibile riprendere,
n i maggiori strumenti ¢ con pose suf-
entemente lunghe, ¢ dell’ordine di 10
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miliardi: questo numero rappresenta tut-
tavia una frazione minima del numero to-
tale delle stelle in tutto 'universo.
Naturalmente, di tutte le stelle che posso-
no essere osservate, almeno in teoria, con
i mezzi a disposizione, solo una parte &
riportata sui cataloghi e sugli atlanti stel-
lari: il massimo numero di stelle & ripor-
tato sugli atlanti fotografici ottenuti con
grandi strumenti, quale per esempio il
« Palomar Observatory Sky Survey », com:
posto di 1870 lastre fotografiche (935 in
luce rossa e 935 in luee blu) del formato
34 % 34 cm ottenute con il telescopio
Schmidt di 48 pollici dell'osservatorio di
Mt. Palomar; questo atlante riporta verosi-
milmente 500 milioni di stelle e 10 milioni
di galassie lontane (v. p. 189). La magni-
tudine limite dell’atlante & 20™ per il rosso
e 21" per il blu. Questo grande numero
di stelle non & perd catalogato con le rela-
tive posizioni, magnitudini, classi spettrali,
velocita radiali, moti propri ecc. Le co-
siddette Durchmusterungen sono cataloghi
approssimati, che delle stelle riportano va-
lori appunto approssimati per quanto ri-
guarda posizioni e magnitudini: la pit
nota & la Bonner Durchmusterung (abbre-
viata in BD), iniziata nel secolo scorso da
¥. W. ARGELANDER e completata pili tardi
da F. SCHONFELD. La sua prima parte ri-
guarda 324 198 stelle comprese fra le de-
clinazioni + 90° e — 2°, la seconda parte
133 659 stelle fra le declinazioni —2° e
— 23°, La continuazione sull'emisfero au-
strale, la Cordoba-Durchmusterung (CD),
comprende altre 613935 stelle, fino alla
9* magnitudine e talvolta anche fino alla
10° magnitudine,

Dati esatti circa le posizioni delle stelle
sono contenuti nei cataloghi di posizione,
ai quali appartiene il catalogo zonale del-
I’Astronomische Gesellschaft: la sua se-
conda riedizione. nota con la sigla AGK 3,
pubblicata nel 1963, contiene le posizioni
di 13500 stelle di confronto, determinate
mediante osservazioni meridiane; inoltre
nel’AGK 3 sono elencate 190 000 posizio-
ni stellari, determinate fotograficamente in
aggiunta alle stelle di confronto. Le posi-
zioni piit esatte sono quelle dei cataloghi
fondamentali, poiché in questi sono ripor-
tati i dati di pit cataloghi di posizione,
corretti per gli errori sistematici. Il catalo-
go piit importante ¢ il catalogo fondamen-
tale del « Berliner Astronomisches Jahr-
buch », del quale & stata pubblicata nel
1963 dall’Astronomisches Rechen-Institut
di Heidelberg la quarta edizione con la
sigla FK4: questa contiene le posizioni
di 1553 stelle fino alla 7* magnitudine. Un
altro importante catalogo & il cosiddetto
N 30, ciog il « Catalogue of 5268 Standard
Stars » di H. R. MORGAN, pubblicato a Wa-
shington.
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aloghi particolari se ne possono ci-
.+ motivi di spazio, solo alcuni. Par-
sente grande & il numero dei cata-
i magnitudine, fra i quali il pit im-
e & 1« International Polar Sequen-
(IPS), relativo ad alcune stelle attorno
o nord celeste (da cui il nome del
o), alle cui magnitudini vengono ri-
"o altri cataloghi di luminesita qua-
1%1 rvard Photographic Photometry »
), la « Gottinger Aktinometrie» (GA).
aggiori cataloghi speitrali yanno
'« Henry Draper Catalogue » € le
traldurchmusterung » di Potsdam e
sedorf. Esistono poi cataloghi di
propri, di velacita radiali, di paral-
di stelle doppie e di stelle variabili.
- nebulose € gli ammassi, si usano i
oghi di ci. MESSIER (nel quale i sin-
coetti sono siglati M 1, M 2 ecc.) ed
.w General Catalogue » di DREYER
impiega la sigla NGC), con i cata-
supplementari « Index Catalogue »
2 1C). Altri cataloghi sono quelli del-
diosorgenti cosmiche; fra questi van-
i 5 cataloghi « C » compilati a

b 'dge.

)IT) d&lle stelle
e pitt luminose fra le stelle possie-
y dei nomi, derivati per lo pilu dagli
chi nomi arabi, greci ecc. Nel 1603
ocato di Augsburg J. BAYER, pubbli-
o I'Uranometria, introdusse 1'uso di
re le stelle con una lettera greca se-
“dal genitivo del nome latino della
azione alla quale appartengono; in
e BAYER segui un criterio di lumino-
er cui indicd con « la stella piti lu-
osa, con B quella immediatamente me-
minosa e cosi via. In alcuni casi,
e per esempio per la costellazione del-
sa Minore, non si curd della lumino-
ma piuttosto della posizione delle
¢ all’interno della costellazione. Se le
re dell’alfabeto greco erano insufficien-
enivano impiegate lettere latine o nu-
i secondo ['uso di j. FLAMSTEED (1646-
). Le stelle pitt deboli vengono indi-
'dai numeri di catalogo, p. es. del
¢ Durchmusterung. Una stella pud
lora avere, per esempio, i seguenti nomi:
hedir
iopeiae (abbreviato in « Cas)
-+ 55° 139
550, per identificare una stella debole,
orre indicarne le coordinate, assieme,
canso di errori, all’equinozio (p. es.
0.0) al quale, a causa della precessione
2 sgg), le coordinate sono state

o
=

erite.

- movimento delle stelle
stronomo inglese E. HALLEY nel 1718,
onfrontando le posizioni che gli antichi
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cataloghi stellari (1PPARCO, TOLOMEO) at-
tribuivano alle stelle Sirio, Procione e Ar-
turo, rispetto ai cataloghi pilt moderni,
trovd che le posizioni di quelle tré stelle
erano variate, rispetto all’eclittica, nel cor-

so dei due millenni trascorsi. Lo sposta-

mento di Sirio era cosi notevole, che HAL-
LEY poté verificare una differenza di posi-
zione fra le osservazioni di TYCHO BRAHE,
del XVI secolo, e quelle dei tempi suoi.
Mediante ulteriori ricerche, HALLEY poté
confermare che non si trattava di uno spo-
stamento dell’eclittica, ma piuttosto di spo-
stamenti, o moti propri di ogni singola
stella.

Nel 1760, T. MayEr misurd lo spostamento
di alcune altre stelle. Oggi esistono volu-
minosi cataloghi, in quanto si conoscono
oltre 300000 moti propri di altrettante
stelle, guantunque con precisioni differenti
(i moti propri delle stelle pitt luminose
sono riportati nell’atlante stellare di que-
sto volume).

Per una completa conoscenza del moto
proprio di una stella (abbreviato in MP
o ), di cui & tabulato nei cataloghi il va:
lore in un anno o in un secolo, occorre
anche conoscere la direzione nella quale
avviene il movimento, cio& occorre cono-
scere l'angolo di posizione AP, o 9, del
movimento, misurato in gradi (da 0° a
360°) a partire da nord verso est.

La stella che possiede il maggiore moto
proprio & la stella di Barnard, che & anche
la piti vicina dopo le tre stelle & Centauri
A, @« Centauri B e Proxima Centauri, che
vengono considerate come un sistema uni-
co: la stella di Barnard dista dalla Terra
5.9 anni luce ed il suo moto proprio & tale
che in 180 anni compirebbe uno sposta-
mento pari al diametre della Luna ()2 gra-
do). [ maggiori moti propri seno riportati
nella tabella:

Magnitu- ;
dine ap-  MP {in
Stella parente un anno)

Stella di Barnard 975 107,34 356°
Stella di Kapteyn 8m.8 i P e
Groombridge 1830 6™5 7704 160°

Lacaille 9352 74 6990  79°
Cin 3161 gm6 611  112°
Ross 619 1225 540 167°

61 Cyegni G2 5520 522
Lalande 21185 Tiiao 4”78 187°
Wolf 359 13™,5 492 2357
e Indi a7 469 123°
Da osservazioni spettroscopiche, sfruttan-
do l'effetto Doppler (v. p. 24) & possibile
dedurre anche il movimento di una stella
lungo la visuale, verso la Terra © nella
direzione opposta, in km/s: & questa la
velocita radiale della stella, che viene ri-
tenuta, convenzionalmente, positiva se &
di allontanamento dalla Terra ¢ negativa
se di avvicinamento.
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. Ellisse di

parallasse

{ Stella

B} Le difficoltd e | limiti nella misura di una
parallasse si comprendono dalla dispersione
dalle singole misure relative a una stella. |l peso’
dilogni misura & dato dal diametro del punto
carrispondante L

Crbita daila Tore™

A) La paraliasse trigonometrica

C) Un modello defia regione attorne al Sole

. la yelocita radiale e il moto pro-
.iscono il moto della stella nello
cui il moto proprio rappresenta
ne sulla sfera celeste e la velo-
e la proiczione sulla linea della
11 moto effettivo di una stella nel-
pud esscre perd espresso in km/s
scendo, della stella, anche la pa-
(v. oltre) ovvero la sua distanza
-rra. Fino ad oggi € stato ottenuto
, ¢ quindi la velocita radiale, solo
o stelle fra le pit brillanti, e solo
piccola parte fra queste & possibile
e il moto mello spazio. Le stelle

o la massima velocita radiale so-

encate nella tabella:

el Rae

apparente Ui /s)
12050 + 543
g5 115  — 405
10™4 — 389
10m,3 — 387
8.8 — 383
7™ — 363
11®.4-12™.2 — 350
By + 339
L + 333
8™ 4 —320

medio col quale & determinata
ocita radiale pud essere anche di
0,07 km/s se lo spettro & di eccel-
palita e a grande dispersione, altri
dell’ordine di alcuni km/s. E ne-
o tener conto anche dei moti di ro-
ne e di rivoluzione della Terra.
ere, la velocith radiale viene misu-
ispetto al Sole, in gualche caso par-
rispetto al centro di massa del si-
olare: in tal caso, le correzioni da
tare sono al massimo di 0,04 km/s.
e esempio di moto di una stella nello
si consideri il caso della stella di
d, che & stata studiata abbastanza
do; la sua velocita radiale & di — 108
che indica che la stella sta avvi-
dosi alla Terra. Il suo moto proprio
nentando, come & stato possibile sta-
. con una precisione del 10 % ca., da
e misure effettuate tra il 1916 e il
esso lo Sproul Observatory. Intor-
Ianno 10000 a.C. la stella di Barnard
aver raggiunto la sua minima distan-
a Terra, di circa 4 anni luce, infe-
all'attuale distanza dalla Terra di
ntauri, la cui velocitd radiale & di soli
m/s. 11 moto proprio della stella di
ard doveva allora essere di 25,6 al-
0 e la sua luminosita superiore di una
nitudine all’incirca, Da quell'epoca, la
nza della Terra dalla stella & andata
aumentando.

arallasse annua
1€ la Terra in un anno compie una
ione attorno al Sole, una stella sem-
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bra compiere uno spostamento, sulla volta
celeste, la cui entitd diminuisce all’aumen-
tare della distanza: tali spostamenti an-
golari apparenti vengono chiamati paral-
lasse trigonometrica annua della stella. In
pratica, la parallasse di una stella viene
determinata sulla base di numerose osser-
vazioni singole effettuate durante tutto
I’anno, nel periodo duranie il quale la stel-
la & visibile e facendo riferimento ad al-
cune stelle ad essa prossime sulla volta
celeste, delle quali si possa ritenere nulla
la parallasse. La parallasse = & il semiasse
maggiore dell’ellisse descritta apparente-
mente dalla stella sulla volta celeste ed &
legata alla distanza A della stella dalla
formula
n=1:;Aovwero A=1:m

nella quale la parallasse & espressa in
secondi d'arco e la distanza in parsec:
1 parsec (crasi di parallasse-secondo) & la
distanza dalla quale il raggio dell’orbita
terresire & visto sotto I'angolo di 17, ed &
T'unita di distanza impiegata maggiormente

nella letteratura astronomica scientifica:

Un anno luce & la distanza percorsa in un
anno da un raggio luminoso, che si muove
alla velocith di 299 791 km/s; anche gque-
sta & un’unita di distanza molto usata. Val-
gono le seguenti equivalenze:

1 anno luce (1 al) = 9,4605 - 10" km
0,3066 parsec

63240 unita astrono-
miche i

30,857 » 10 km.
3,262 anni luce

206 265 unitd astro-
nomiche .
Inoltre 1 kiloparsec (1 kpc) = 1000 par-
sec, 1 megaparsec (1 mpc) = un milione
di parsec. Per I'unita astronomica v. p. 57.
La stella pit vicina (e Centauri, o anche
Toliman) ha una parallasse di soli 0”,754.
Un’altra stella, pitt debole di « Centauri,
ma appartenente al suo sistema, ¢ ancora
pitt vicina ed ha una parallasse di 0”,765;
per questo, essendo la stella pitt vicina al
Sole, & chiamata anche Proxima Centauri:
o Centauri dista allora dalla Terra 1,33 pe,
Proxima Centauri 1,31 pe, ciod 4,3 anni
luce. Le prime determinazioni di paral-
lasse furono compiute da F. W. BESSEL
negli anni 1837-38 sulla stella 61 Cygni
(07,292) e da w. sTRUVE negli anni 1835-
38 sulla stella Vega (0",125).

L'errore medio della determinazione delle
parallassi stellari & di =+ 0",016: il me-
todo di misura delle distanze tramite la
determinazione della parallasse trigono-
metrica fallisce quando la parallasse da
determinare & allo stesso ordine di gran-
dezza dell’'errore medio, il che avviene
quando la distanza & intorno a 100 an-
ni luce; purtroppo, con guesto metodo
non & possibile quindi esplorare che una

[T}

1 parsec (pc)

i
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ematici per mezzo del quall
durante un moto su una strada retlilinea
in un bosco si pud dedurre sia la direzione
del moto che la sua velocita

parte dell'universo. Al di la del
‘di 100 anni luce,
altri metodi, meno diretti e meno
£ allora uno' dei compiti principali
rronomia determinare la parallasse
ggior numero possibile di stelle con

i & quello di L. F. JENKINS, del 1952,
contiene 5822 stelle; il precedente ca-
di 1. F. JENKINS € F. SCHLESINGER
35 contiene 7534 parallassi, ma &
o preciso.

odello delle regioni attorno al
v. p. 134C

e stelle pil vicine al Sole ne sono
lontane, che diventa difficile darne
raffigurazione; il modello illustrato
seguito pud aiutare in questo. Si
i di rappresentare il sistema so-
e stelle pilt vicine e le relative di-
nella scala 1: 100 miliardi, cio¢ in
che 1 cm sul medello rappresenti
realta 1 milione di km. Il sistema
potrebbe allora essere racchiuso in
nde edificio o essere delimitato nello
di un grande incrocio stradale: il
vrebbe un diametro di 1,4 cm, e alla
a di 1,5 m da esso si troverebbe la
, del diametro di 0,1 mm; alla di-
za di 8 m si troverebbe Giove con un
tro di 1,4 mm e, a 59 m, Plutone
5 mm. Se il sistema solare cosi rim-
iolito venisse posto, p. es., nella citth
coforte, in Germania, allora Proxi-
ntauri si troverebbe alla distanza di
Sirio a 820 km ecc., nelle dire-
indicate nella p. 134 C.

tabella seguente elenca le stelle com-
¢ fino una distanza di 16,6 anni luce,
arsec:
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Distanza

devono essere Stella Costellazione u‘l‘uigm
1 Ceti Balena 11,8
Lacaille 9352 Pesce australe 11,9
BD + 5° 1668 Cane minore 12,4
Lacaille 8760 Microscopio 12,8
Stella di Kapteyn Pittore 13,0
Kriiger 60 Cefeo 13,1
Ross 614 Unicorno 13,1
BD — 12° 4523 Ofiuco 13,4
Stella di Van Maanen Pesci 15,8
Wolf 424 Vergine 14,6
Groombridge 1618 Orsa maggiore 14,7
CD — 37° 15492 Scultore 149
CD — 46° 11540 Altare 15,3
BD + 20° 2465 Leone 15,4
CD — 44° 11909 Scorpione 15,6
CD — 49° 13515 Gru 15,6
AOe 17415-6 Dragone 15,8
Ross 780 Acquario 15,8
Lalande 25372 Bootes 15,9
CC 658 Mosca 16,0
o Eridani Eridano 16,3
70 Ophiuchi Ofiuco 16,4
Altair Agquila 16,5
BD -+ 43° 4305 Lucertola 16,5
AC 79° 3888 Giraffa 16,6

11 moto del Sole nello spazio

Sulla base del moto spaziale delle altre
stelle, si pud inferire I'esistenza di un mo-
vimento nello spazio anche per il Sole. 11

metodo impiegato per dedurre l'esistenza

di tale moto pud essere illustrato con un
esempio.

Si immagini di percorrere, in auto, una
strada rettilinea in un bosco. La velocith
e la direzione del moto si possono dedur-
re dall’osservazione del movimento ap-
parente delle piante del bosco: nella dire-
zione del moto gli alberi sembrano divi-
dersi I'uno dall’altro, in direzione perpen-
dicolare al moto sembrano scorrere all’in-
dietro e, infine, nella direzione dalla quale
si proviene gli alberi sembrano ricongiun-

?Ls?;;’f gersi. Lo stesso avviene per il moto del

Costellazione luce Sole nello spazio; in questo caso occorre

entauri/ ricercare effetti sistematici nel movimento

yxima Centauri  Centauro 43  delle stelle, guantunque il compito sia reso

1 di Barnard Ofiuco 59  pib difficile dal fatto che le stelle, a diffe-

Leone 7,7 renza degli alberi, pc)ssiedo__no un_]oro pro-

C)  Le velocita radiali gresantano, Balena 7.9 prio moto; il rilievo statistico dei moti in-

statisticaments, | massimi valori negativi Otsa maggiore 8,2  dividuali di tutte le singole stelle rende
ﬂ}’,ﬂg’ﬁiﬁ:ﬁﬂ:"fpmj;|.m:ﬂi"?‘ valorj Cane maggiore 8,7 Eeré polssigbile mettere chiaramente in evi-
irezione deil'antiapice g 0 1
verde). | me ST Sagittario 93 enza 1l lenomeno.

Eblu'). Perlp::;;c%;gfge?‘g2If;ltc’!:fa;?g:;n ' Andromeda 10,3 Questo metodo perd fornisce risultati per-
ot iggnaisakonel i Lirs b T s Eridano 10,8 fetti solo quando le stelle osservate non
o e ool @ e velocita fadiali )y ot elicoidate della Terra, cansaguenza del Vergine 109 possiedono movimenti sistematici, cio2
moto del Sole verse la costellazione di Ercole Cigno 11,1 quando i loro moti sono diretti in manie-
Acquario 11,2  ra completamente casuale; se esiste qual-
Cane minore 11,3 che direzione preferenziale nel loro moto,

Indiano 114 allora la determinazione del movimento "'

£ Dragone 11,6  del Sole ne viene affetta: questo appare (A

oombridge 34 Andromeda 11,7  evidente ipotizzando che, nell’esempio fat- w
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gli alberi fossero inclinati in una
tezione ¢ si muovessero lungo di

ti la condizione di casualita nella
ne del moto delle stelle non & com-
ente soddisfatta, per cui la_cono-
precisa del moto del Sole ¢ stata
ata con difficolta. 1 primi risultati
no oftenuti nel 1783 da W. HERSCHEL,
ale aveva studiato solo 13 stelle; le
e successive furono perd effettuate
numero di stelle molto maggiore.
e del moto del Sole, cioé la direzio-
<o cui il Sole si sta dirigendo, si tro-
el punto di coordinate & = 18" 04™",
'+ 30°, nella costellazione di Ercole.
welocitic del Sole nello spazio & stata
tta, mediante ricerche sistematiche,
velocita radiali delle altre stelle: in
infatti, le stelle poste in prossimita
apice presentano una velocitd radiale
: la velocita del Sole, cosi dedot-
19,4 km/s. Questo si ripercuote
telle pitt vicine come un mote pecu-
in contrasto con il moto di rotazione
5 al9 )c_entro della Via Lattea (v. an-
169).
1967 ¢ stato possibile determinare il
o peculiare del Sole anche radioastro-
icamente, attraverso lo spostamento
effetto Doppler della riga di 21 cm
a dall'idrogeno neutro interstellare;
ultato ottenuto & in accordo con le
wvazioni ottiche, almeno entro l'errore
nisura.

assi secolari
ole, a causa del suo moto peculiare,
orre in un anno circa 610 milioni di
ciod 4,09 ua. Il Sole perd si trascina
o nello spazio anche i pianeti, cosic-
la Terra, da un osservatore esterno al
a solare, sembra percorrere un’orbita
oidale. A causa del moto peculiare, si
 osservate uno spostamento parallat-
‘delle stelle, che gia in un anno & su-
ore alla parallasse trigonometrica origi-
dal moto della Terra attorno al Sole.
differenza fra la parallasse secolare e
parallasse annua descritta precedente-
ente & che la prima & legata a sposta-
i rettilinei che di anno in anno si
mano, mentre la seconda avviene su
llisse la cui dimensione varia secondo
istanza della stella.
umero relativamente grande di paral-
i secolari conosciute fornisce il mezzo
determinare la distanza anche di stelle
' si trovino al di 13 di 100 anni luce e
ér le quali non & possibile la determina-
ione della parallasse annua. Purtroppo le
allassi secolari molto spesso si combi-
0 con il moto proprio delle stelle in
do tale che & impossibile separare, per
&ni singola stella, le due componenti
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(chiamate « motus parallacticus » e « mo-
tus peculiaris »).

Le parallassi secolari si possono dedurre
in un solo caso: per i maggiori gruppi di
stelle si puo ritenere che le singole com:
ponenti presentino moti peculiari con di-
stribuzioni casuali per quanto riguarda sia
la velocita che la direzione; calcolando un
valore medio per tutto il gruppo, resta eli-
minata la componente dovuta al moto del-
le singole stelle ed & possibile calcolare la
componente parallattica. Se ne deduce cosi
la distanza media delle stelle scelte e stu-
diate in ogni gruppe, non certamente la
distanza di ogni singola stella. Il metodo
& molto impiegato per stelle particolari,
quali p. es. le stelle del tipo & Cephei, o
quelle di tipo spettrale O e B e, oltre alle
stelle, anche per le nebulose planetarie.

1 parametri fondamentali delle stelle
Tra i parametri fondamentali che defini-
scono una stella si suole comprendere i
seguenti:

1. massa, 2. luminosita, 3. raggio, 4. tem-
peratura (se possibile, la temperatura ef-
fettiva), 5. tipo spettrale, 6. densita media,
7. produzione media di energia per cm® e
secondo, 8. accelerazione gravitazionale su-
perficiale, 9. velocita di rotazione, 10. cam-
po magnetico, 11. composizione chimica.

La magnitudine assoluta delle stelle
La luminositd di una stella, come viene
osservata e misurata dalla Terra (v. p. 21)
non fornisce nessuna informazione sulla
sua luminosita assoluta, ciog sull’energia
effettivamente irraggiata dalla stella. Que-
st'ultima va calcolata innanzitutto in rela-
zione alla distanza della stella dalla Terra,
e va poi espressa in unith della luminosita
del Sole (in tal caso viene indicata can la
lettera L). Il pitt delle volte la luminosita
(0, come pill spesso viene chiamata, ma-
gnitudine) assoluta & definita come la. ma-
gnitudine apparente che la stella avrebbe
se fosse posta alla distanza di 10 parsec.
Se si indica con r la distanza in parsec,
con ="' la parallasse in secondi d’arco e
con m e M rispettivamente la magnitudine
apparente ¢ quella assoluta, si ha
M=m+5—5logr,
ovvero anche M = m + 5 + 5 log ="
La quantith m — M, chiamata modulo di
distanza, & pin facile ad impiegarsi, in
alcuni calcoli o rappresentazioni grafiche,
che non la distanza in parsec o anni luce.
L’atlante stellare (v. pp. da 202 a 273) for-
nisce, per le stelle piti importanti, anche la
luminosita assoluta in confronto al Sole, il
quale possiederebbe la magnitudine asso-
luta visuale di + 4™,71, se fosse posto ve-
ramente alla distanza di 10 parsec, ciog
32,6 anni luce; sarebbe allora meno bril-
lante della stella Alcor, sul timone del
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Carro. Analogamente alla magni-
apparente, si possono dare altret-
efinizioni della magnitudine assolu-
pitt importanti sono la magnitudine
Jotografica e quella bolometrica,
yltima essendo quella che definisce
jtudine di una stella sull’intero
" Per il Sole si ha:

M = 57,16

Meiat = 47,62

telle piit luminose sono da 10° a 10°
“pin luminose del Sole, il che corri-
e a una magnitudine assoluta di
mentre le stelle meno brillanti sono
olte meno luminose del Sole, avendo
magnitudine assoluta intorno a + 17™.

, dimensioni e densita delle
clle appaiono puntiformi anche nei
grandi telescopi; non & quindi possi-
dedurre dalla dimensione angolare del
etto, cosi come la stella appare nel
occhiale, e dalla distanza dalla Terra,
ue dimensioni in km, come avviene

per il Sole, la Luna e i pianeti. Solo
I'impiego del cosiddetto interferome-
el quale i raggi di luce che entrano
verso due fenditure vengono fatti in-
e tra loro, & stato possibile misurare
tiamente di alcune stelle il diametro

indirette sono state effettuate per
e stelle variabili ad eclissi (v. p. 149),
| l'osseryazione dei reciproeci occul-
nti; per alcune altre stelle (p. es. An-
) la misura del diametro & avvenuta
nte 'occultamento da parte della Lu-
il diametro apparente maggiore €
o di o Ceti (Mira), ciog 0”,047.
s tutte le altre stelle, il diametro va cal-
lato dalla luminosita e dalla temperatu-
'sono i dati fisici che permettono di
noscere quanta radiazione emette global-
pte la stella, e guanta ne emette per
a di superficie.
it grande stella finora conosciuta &
Cephei, che ha un diametro pari a
00 volte quello del Scle. Il limite infe-
 di dimensione & piu difficile da deter-
nare: esistono infatti stelle nane bian-
(v. p. 183), che hanno un diametro
ordine di quello della Luna, e pul-
¥. p. 155), che si ritiene siano stelle a
‘oni, con un diametro di circa 20 km.
ossibile determinare la massa di una
lla con esattezza solo se & una compo-
€ di un sistema doppio (v. p. 147), e
do il moto di entrambe le componenti
conosciuto e riferito al comune centro
Mmassa. Se a; e.4: sono i semiassi mag-
delle due orbite (espressi in UA) e se
€ M: sono le masse delle due compo-
Benti, allora si ha
Mi:M: = a:: a1
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D'altra parte, dalla terza legge di Keplero
si calcola la somma delle due masse:

Mi 4+ M: = a*: P?
nella quale a & il semiasse maggiore del-
I'orbita (ellittica) relativa attorno alla stel-
la principale, e P & il periodo del sistema,
in anni. Dal sistema di equazioni scritte,
si deduce M1 e Mz Questo metodo & stato
finora applicato a circa 50 stelle doppie.
Delle stelle doppie spettroscopiche, & pos-
sibile determinare solamenie la proiczione
del semiasse maggiore dell’orbita sulla sfe-
ra celeste; poiché perd non & possibile de-
terminare l'inclinazione dell’orbita, si po-
tra conoscere solo il rapporto fra le masse
delle componenti, & non le masse singole.
La pitl piccola massa stellare & di circa
0,04, la pit grande di circa 100 masse so-
lari. Le ricerche sulle masse stellari hanno
permesso di rilevare l'esistenza di un'im-
portante relazione tra massa e luminositi
(v. p. 138 B); una volta verificata, la rela-
zione permette di determinare, almeno ap-
prossimativamente, la massa di una stella
non misurabile per altre vie. La relazione
massa-luminosita vale, veramente, solo per
le stelle della sequenza principale e, non
sempre, per le giganti rosse; la relazione
non vale per le nane bianche.
Dalla massa e dal diametro, si pud calco-
lare la densitd di una stella, guantitd che
possiede il massimo intervallo di variabi-
lita: mentre le supergiganti rosse hanno
densita dell’ordine di 10~7 g/em?’, le nane
bianche hanno densita tra 10° ¢ 10° g/em’
e le stelle a neutroni tra 10° e 10" g/cm?,
Infine, dalla massa ¢ dal raggio di una
stella se ne deduce la relativa accelerazio-
ne gravitazionale g sulla superficie, pari a
g = v M/R? dove v & la costante gravi-
tazionale. Per le stelle nane bianche, g pud
superare il corrispondente valore relativo
al Sole anche di 1000 volte.

Lo speitro delle stelle

Gli spettri stellari presentano, come lo
spettro del Sole (v. p. 95), un fondo con-
tinuo sul quale sono sovrapposte parecchie
righe in assorbimento e, raramente, anche
delle righe in emissione. L’analogia, in
genere, termina qui. Gia nel secolo scorso,
i primi astronomi che si occuparono di
spetiroscopia avevano rilevato delle diffe-
renze, che li avevano condotti a stabilire
delle classificazioni, tra le quali viene im-
piegata attualmente gquella dedotta dalle
ricerche effettuate ad Harvard, e descritta
oltre; in particolare, le classi da B a K so-
no suddiyise, per maggior precisione, in 10
sottoclassi, p. es. B6, G2, K4 ecc. Le stelle
dei tipi W, O, R, N e S sono molto rare.

Classe Descrizione dello spettro

W Su un continuo molto intenso, si posso-
no osservare larghe bande in emissione
dell'idrogeno ¢ dell’elio, sia ionizzato
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che neutro (stelle di Wolf-Rayet; sono
.ondate da strati di gas in espan-
sione € sOnO per la maggior parte com-
snenti di stelle doppie spettroscopiche
tte).

un intenso continuo appaiono le ri-
he di assorbimento dell’elio neutro,
‘idrogeno e dell’ossigeno ionizzato
na volta.

ppaiono le righe di assorbimento del-
Ielio neutro, che a partire dal tipo B9
diyentano sempre pitt deboli mentre di-
ventano pitt intense le righe dellidro-

geno.

%,c righe dell’idrogena dominano lo
spettro, € ricominciano a indebolirsi a
partire dal tipo A9. Compaiono delle
righe metalliche, in particolare le righe
e K del calcio ionizzato una volta.
Le righe dell’idrogeno continuano a di-
“yentare sempre pilt deboli, mentre di-
ventano piti intense le righe H e K;
comincia a comparire la banda G so-
yrapposta alle cospicue righe adiacenti
del ferro, del titanio e del calcio.

‘Le righe H e K raggiungono la massi-
ma intensita, e le righe dell'idrogeno
diventano ancor pilt deboli. Sono visi-
bili numerose righe metalliche. Intorno
a G9 le righe del ferro sono intense
quanto quelle dell'idrogeno. Il Sole ha
tipo spettrale G2.

Il continuo diventa sempre meno in-
tenso sul lato blu. La banda G rag-
giunge il massimo di intensita. Le ri-
ghe dell'idrogeno non sono pitt visibili.
Cominciano ad apparire le bande del-
l'ossido di titanio, mentre sono molto
forti le righe H e K.

Le bande dell'ossido di titanio raggiun-
gono il massimo di intensita. La banda
G & fusa in una sola riga. 1l continuo
nel blu & praticamente nullo.

Sono presenti le bande del cianogeno
¢ del monossido di carbonio.
Analogamente a R. Al di 1a di 4500 A
non esiste pitt continuo. Le stelle del-
le classi R ¢ N, a causa delle bande
del carbonio, vengone chiamate anche
« stelle al carbonio ».

Simili ad M e N, ma con bande del-
I'ossido di zirconio.

Questa successione di tipi spettrali & stata
‘erroneamente ritenuta per alcuni decenni
eessere anche la successione evolutiva delle
stelle, convinzione che si rileva ancor oggi
nell'usanza di chiamare le classi da W ad
‘A dei « primi» tipi spettrali, quelle da F
a G «di mezzo» o intermedie, e da K a
S di tipo spettrale «avanzato », essendo
8l aggettivi evidentemente riferiti a stadi
evolutivi,

Nelle classificazioni spettrali, si usa ag-
giungere al tipo spettrale una letiera mi-
nuscola, p. es. A 2 p; la lettera ha uno dei
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seguenti significati: n righe diffuse; nn ri-
ghe molto diffuse (spesso a causa dell’el-
fetto Stark, o per allargamentc Doppler
prodotto da una veloce rotazione); s righe
sottili; ss righe molto sottili; e righe in
emissione insolitamente presenti; var op-
pure v spettro variabile; p (peculiare) altre
anomalie o particolari nello spettro.
Talyolta la sigla che indica il tipo spet-
trale & preceduta da altre lettere minusco-
le (p. es. gMO), il cui significato & il se-
guente: g (dall’inglese « giant ») gigante,
d (ingl. « dwarf») nana, o anche stella
della sequenza principale (v. p. 145), sd
(ingl. « subdwarf ») sottonana, w o anche
D (ingl. « white dwarf ») nana bianca.
Originariamente si riteneva che le stelle
dei primi tipi spettrali contenessero piit
idrogeno ed elio che le stelle di tipo spet-
trale pilt avanzato, nelle quali si riteneva
fossero presenti quantitd maggiori di ele-
menti metallici e questo perché negli spet-
tri appaiono preponderanti le corrispon-
denti righe dei vari elementi. In effetti, il
differente aspetto degli spettri dei vari tipi
non & provocato unicamente da differenze
nella composizione chimica, ma anche da
differenti stati fisici.

2 possibile effettuare un’analisi quantita-
tiva delle abbondanze dei vari clementi
solo conoscendo temperatura, pressione e
densita, il che & uno dei lavori pitt difficili
per chi si occupi di astrofisica teorica.
Analisi guantitative attendibili sono finora
state eseguite solo per un numero relati-
vamente piccolo di stelle. In genere le ab-
bondanze elementari rilevate nelle atmo-
sfere, che delle stelle sono I'unica parte
direttamente accessibile all’osservazione,
sono apparse simili alle abbondanze nel-
I’atmosfera del Sole (v. p. 94). Nelle stelle
di tipo spettrale da K a M, R, N ¢ § pos-
sono formarsi a causa delle inferiori tem-
perature superficiali anche legami mole-
colari. Per il resto le differenze di abbon-
danze elementari possono essere ricondotte
a due tipi, ai quali corrispondono anche
differenti collocazioni spaziali delle stelle.
Le stelle di Popelazione I hanno una com-
posizione simile a quella del Sole.

Le stelle di Popolazione II, a parita di
tipo spettrale, presentano negli spettri ri-
ghe metalliche pitt deboli ed il rapporto
metalli/idrogeno & 10 volte inferiore ri-
spetto alle stelle di Popolazione 1.
Ripartizioni di elementi anomale presen-
tano alcuni rari tipi di stelle: le stelle del
tipo di Wolf-Rayet presentano abbondanze
anomale per quanto riguarda carbonio,
azoto e ossigeno; in altre stelle, la percen-
tuale di elio pud essere superiore, e infe-
riore quella di idrogeno (sielle all’elio). Le
stelle di tipo R e N presentano sovrabbon-
dante il carbonio, perfine rispetto all'os-
sigeno, che appare legato sotto forma di
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Intensita del campo magnatico

C) Le variazioni dell'intensita del campo ma i it
r [ gnetico dia”Canum venat 5
| punti rappresentano le misure effettuate da H. W, Babeock SUDiul clor Gsiolf)

inti rag : -La curva rossa rappresenta le
variazioni teeriche del campo magnetico di un rotatore obliquo i

sido di carbonio. Nelle stelle di tipo
Jtano lo zirconio e altri elementi
ittrio, niobio, molibdeno, bario e le

rare.
sono infine stelle che presentano litio o
in quantita sopra la media. Nelle stel-
netiche (v. p. 146), le terre rare so-
chiaramente predominanti, ed & aumen-
{’abbondanza degli elementi metallici.
po spettrale & in stretta correlazione
a2 temperatura superficiale e il colo-
clla stella. Le stelle dei « primi» tipi
o pitt calde che le stelle di tipo piit
anzato » ¢ parallelamente il colore va
'azzurro al bianco, al giallo, arancio-
rosso. La temperatura pud essere de-
ta tramite un’analisi spettrale (v. p. 23),
ndo conto delle varie definizioni di
peratura; del colore si possono dare an-
e definizioni quantitafive tramite I'indice
colore (v. p. 140). Esiste del resto una
one tra tipo spetirale, temperatura
lore, o indice di colore (v. p. 138 D).
telle rosse vengono usualmente distinte
stelle giganti rosse, e stelle nane rosse,
. a parita di tipo spettrale e, all'incirca,
he di temperatura, presentano differen-
significative in tutti gli altri parame-
fondamentali, quali dimensioni, massa,
sita ¢ luminosita. La luminosita asso-
ta viene misurata dai rapporti tra I'in-
ysita di talune righe in assorbimento,
per esempio, quelle dello stronzio
izzato una volta o del titanio pure una

aumentare della luminosita.

genere, le righe spettrali prodotte da
menti ionizzati sono piu intense nelle
e con massima luminosita as;oluta,

ssoluta. E anche possibile dedurre la

ta a
luminosita assoluta di una stella per via
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ticolare per quello dell’evoluzione stella-
re, ha assunto negli ultimi decenni il dia-
gramma ideato da E. HERTZSPRUNG € H. N.
RUSSELL tra il 1905 e il 1913. Se si riporta
sulle ordinate la magnitudine assoluta, in
classi di grandezza o in unita della lumi-
nosita del Sole, in funzione, sulle ascis-
se, del tipo spettrale o della temperatura
superficiale, dedotta dal diagramma di p.
138, o del colore (indice di colore), si ot-
tiene un diagramma, detto appunto di
Hertzsprung-Russell o anche diggramma
colore-luminosita. La maggior parte delle
stelle viene ad essere rappresentata su una
sequenza principale che attraversa il dia-
gramma da sinistra in alto a destra in
basso; a sinistra in alto si trovano le stelle
azzurre di grande massa e luminosita, in
mezzo le stelle gialle simili al Sole, e a
destra in basso le stelle nane rosse; in alto
a destra si trovano le stelle giganti rosse
(ramo delle giganti), in basso a sinistra al-
cune stelle nane bignche. Le alire zone del
diagramma sono pressoché vuote.

Circa l'effettiva presenza delle stelle dei
vari tipi spettrali nelle diverse zome del
diagramma, & possibile ottenere dati signi-
ficativi solo disponendo sul diagramma
tutte le stelle comprese entro una deter-
minata distanza, poiché altrimenti le stelle
di maggiore luminosita, visibili anche a
distanza maggiore, subirebbero un tratta-
mento preferenziale, a discapito delle stel-
le pit deboli. Effettivamente le giganti
rosse, p. es. sono pil rare delle nane bian-
che e, nella sequenza principale, le stelle
deboli quali le nane rosse sono numerica-
mente preponderanti.

Il sistema di classi di luminosita, ideato
presso lo Yerkes Observatory da MORGAN,
KEENAN & KELLMANN (sistema di Yerkes,
sistemag MKK) suddivide le stelle secondo
la rispettiva luminosita assoluta.

Polo Sud magnetico : T \' Poto Sud M
D) Variazioni e posizioni del. campo nelle stells magnetiche: iz Bkt
: 2 : cne; nella posizione | & I
dalla Terra il polo magnetico Nord, nella posiziane II%I polo Sud b i

luce, Anche la sola conoscenza del tipo
Spettrale permette di avere qualche indica-
zione, per quanto molto di massima, sulla
magnitudine assoluta di una stella. Questo
metodo vale fino a distanze dell'ordine di
6000 o 8000 anni luce.

Il diagramma di Hertzsprung-Russell
Grande importanza per lo studio di tutti
I problemi dell'astronomia stellare, in par-

i et ettroscopica, purché tale metodo sia sta-  Classe di luminosita Denonilingzitne
i %l R tiva dimostrato valido per stelle di cui sia e 3 -
\% T dal Ia-0 Super-supergiganti
\% ta la luminosita (dedotta per queste dal- | . 1b SUDcreiEnaH
Polo Nord magnetica \ =~ O Assa magrelico magnitudine apparente e dalla distan- [4, b Gigant lireinces
L gpé\‘*‘ )i viceversa & possibile, una yolta nota [y a, 111b T
S o e via spettroscopica la magnitudine as- Va, IVb Sottogiganti
soluta di una stella, dedurre la distanza, (/. “'yp, Etelie dalla sotivenza
! mezzo delle formule di p. 139: & gue- 2 ortncipale (nane)
il metodo della parallasse spettrosco- VI bt sl

Con funzione di luminosita si intende in-
dicare la distribuzione delle stelle in fun-
zione della rispettiva luminositad assoluta.
Le stelle di luminosita inferiore sono piil
numerose, ma l'andamento della curva @
in quella zona poco sicuro in gquanto quel-
le stelle sono difficili da osservare.

La rotazione delle stelle

Mentre il fenomeno della rotazione solare
pud essere facilmente rilevato tramite 'os-
servazione delle macchie e di altri parti-
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colari superficiali del Sole, la rotazione
delle stelle non & direttamente visibile, in
quanto le stelle appaiono al telescopio co-
me punti, su cui non si possono osservare
particolari superficiali. Anche qui viene in
aiuto la spettroscopia: la rotazione del So-
le pud essere rilevata anche tramite l'effet-
to Doppler, in quante osservando i bordi
orientale ed occidentale del disco solare si
verifica uno spostamento delle righe spet-
trali, rispettivamente verso il violetto e
verso il rosso, che corrisponde a una velo-
citd di circa 2,0 km/s.
Di una stella non & possibile osservare
separatamente un bordo o l'altro del di-
sco: si riceve ciod luce da tutto il disco
insieme, e contemporaneamente da zone
che si allontanano e da zone che si avvi-
cinano (a causa della rotazione della stel-
la) alla Terra, il che significa che le righe
spettrali sono spostate sia verso il violetto
che verso il rosso, ciod che sono allargate;
'entita di questo allargamento di origine
Doppler & un mezzo per la misura della
velocita di rotazione.
A dire il vero, la wvelocith di rotazione
equatoriale pud essere dedotta solo nel
caso che 'asse di rotazione della stella sia
perpendicolare alla direzione d'osserva-
zione e poiché questo avviene in pochis-
simi casi, in genere si determina, per la
velocitd di rotazione, un valore inferiore
al vero. Se I'asse di rotazione coincide con
'asse di osservazione, la stella non pre-
senta allargamento delle sue righe spettrali
dovuto ad effeito Doppler, ¢ sembra che
non ruoti. Poiché purtroppo non & data
alcuna possibilita di conoscere I'inclina-
zione i dell’asse di rotazione, delle velocith
di rolazione sono conosciuti i valori infe-
riori al reale, affetti del fattore sin i; tutta-
via, pur con valori medi, si sono potute
dedurre le leggi sulla rotazione delle stelle,
Nelle stelle variabili ad eclisse, & possi-
bile applicare un altro metodo: poiché in-
fatti le due stelle si occultano reciproca-
mente, & possibile determinare lo sposta-
mento Doppler dovuto all’allontanamento
(o avvicinamento) di uno dei due bordj
della stella occultata, mentre Ialtro bordo,
che si ayvicina (o, rispettivamente, si al-
lontana), & nascosto dalla stella oceultante.
Dalle osservazioni risulta che stelle dei
primi tipi spetirali ruotano pilt velocemen-
te delle stelle di tipo intermedio o avan-
zato: nelle stelle di tipo Oe e Be sono
state misurate velocita di rotazione fino a
560 km/s (¢ Persei): in questo caso la
stella a causa della forza centrifuga de-
ve essersi estremamente appiattita. Inol-
tre, sul piano equatoriale della stella de-
vono sfuggire da questa delle masse di
gas, che vanno a formare un anello lumi-
nose, nel quale yengono prodotte le righe
in emissione visibili nello spettro.

Attualmente si conoscono le velogity
rotazione di circa 3000 stelle, con up
rore compreso fra 10 e 25 km/s; velg,

di rotazione inferiori a 20 km/s non s0ng

rilevabili significativamente.

Le stelle magnetiche
All'inizio di questo secolo, & stata trova
una correlazione tra campo magnetico
macchie solari (v. p. 99), e sembra anch,
che esista un debole campo magnetig
solare. Nelle stelle, l'esistenza di un o
po magnetico & stata provata nel 194
tramite le osservazioni dell’effetto Zeem
(v. p. 27). Quaqtun_que fino ad oggi sia

100 gauss (per confronto, si tenga presen;
che lintensita totale del campo magneti
della Terra ai poli & di 0,6 gauss), talvolt,
anche di parecchic migliaia di gauss,
tensita inferiori non sono rilevabili co
le tecniche attualmente disponibili. Qu

tutte le stelle magnetiche presentano ya.
riazioni nell'intensith del campo magne

tico, mentre talvolta Ia polarita di que

vata una periodicitd abbastanza regola

in altri casi le variazioni nel campo ma-

gnetico avvengono irregolarmente.
La stella principale nella costellazione daj
Cani da caccia, Cor Caroli ¢ o Canum
Venaticorum, presenta un periodo di varia-
bilita del campo magnetico (tra — 1400 ¢
+ 1600 gauss) di 5,469 giorni, parallela
Umergte a delle variazioni di luminosita di
m .,
\ »
cromo ¢ dell’europio ionizzati una volta
presentano forti variazioni di intensiti con
lIo stesso periodo,
Esiste un intero gruppo di stelle del tipo
a’ Canum Venaticorum nelle quali le va-
riazioni di campo magnetico, le variazioni
di luminositd e le variazioni di intensita
delle righe spettrali del silicio, dell’elio
del calcio, dello stronzio, del titanio, del
bario e del magnesio, avvengono paralle-
lamente; non tutte le stelle magnetiche
perd appartengono a guesio gruppo.
Secondo le osservazioni finora compiute,
la stella che possiede il campo magnetico
pitt intenso ¢ HD 215441, una stella di
8 magnitudine nella costellazione della
Lucertola, con un campe magnetico di
+ 34400 gauss, variabile irregolarmente.
La maggior ampiezza di variazione & quel-
la di 53 Camelopardalis, una stella di 6°
magnitudine nella Giraffa, il cui campo
magnetico oscilla in & giorni da — 5390
a + 3750 gauss. Quasi tutte le stelle in cui
¢ nota l'esistenza di un campo magnetico
appartengono ai primi tipi spettrali B, A
ed F; possiedono un campo magnetico an-
che stelle con elevata velocith di rotazio-

contemporaneamente le righe del

- variazioni di campo magnetico pos-
iev‘-:rtrltire a causa di uno dei due mec-
ni uenti:

-1i;§§1g-nente a guanto ayviene nelle
hie solari (v. p. 97), le variazioni ma-
he hanno origine non ancora definita.
asse magnetico & inclinato rispetto al-
e di rotazione (come sulla Terra): poi-
la Terra ruota, verranno ad essere vi-
ili alternativamente una volta il polo
tico nord, una volta quello sud ed
1 caso il periodo magnetico coincide
il periodo di rotazione della stella. La
ita & pitt complicata, per cui non si pud
slicare una teoria definitiva. Non sem-
" da escludere la possibilita che sulle
fle magnetiche possano ayvenire delle
Az

telle doppie ) .
un’osservazione superficiale del cielo
n un cannocchiale renderebbe evidente
, un grande numero di stelle sono in
ta composte da due stelle molto vici-
. nel XVII e nel XVIII secolo questa
cinanza era ritenuta casuale, supponen-
‘che le due componenti fossero in ;ealtq
distanze dalla ”i‘erra molto differenti
le doppie ottiche).
n laumentare, nel corso del XVIII se-
lo, del numero delle stelle doppie cono-
ute, divenne sempre pit difficile ritenere
e per tutte quelle stelle la vicinanza del-
due componenti fosse sempre casuale.
torno al 1800, W. HERSCHEL accertd I'esi-
nza di autentiche stelle doppie fisiche,
‘composte da due corpi collocati cosi vi-
cini l'uno all’altro da esercitare una reci-
roca atirazione gravitazionale ed essere
stretti a ruotare l'uno attorno all’altro.
o scopo di definire completamente lo
to di una stella doppia, occorre tenere
presente i seguenti parametri: 1. la ma-
_gnitudine apparente di entrambe le com-
‘ponenti, 2. la distanza aug‘olarq fra le d_ug;
‘componenti e 3. I'angolo di posizione, ciog
Ja direzione dalla stella piu brillante (stel-
la principale) a quella pil debole (stella
‘secondaria), misurata a partire da nord
verso est, da 0° a 360°. i
Il metodo pilt sicuro per dls_tmg\uere se
tna stella & doppia ottica o fisica & quello
di scoprire se la stella secondaria si muove
attorno alla stella principale (o, pili esatta-
~Mente, se entrambe le componenti si muo-
vono attorno al comune centro di massa
del sistema), il che tuttavia & possibile so-
1o per un piccolo numere di stelle (di al-
cune sono state osservate parecchie rivo-
luzioni), mentre di molte altre & stata
possibile finora 1'osservazione di un pie-
colissimo tratto dell'orbita, cosicché la de-
terminazione del periodo di rivoluzione,
oltre che dell’orbita stessa, diviene molto
incerta,

Delle 70000 stelle doppie finora cataloga-
te, solo per circa 600 & conosciuta i’o.rbrta
e di circa 50 sono state anche determinate
le masse (v. p. 141), mentre per la gran-
dissima maggioranza delle altre stelle non
¢ rilevabile nessun movimento: gquantun-
que si tratti sempre di stelle doppie, il loro
periodo & troppo lunge per poter essere
rilevato. In tal caso, & possibile avere
qualche indicazione sulla loro natura di
stelle doppie fisiche o meno, dalle seguenti
osservazioni;
1. uguale distanza dalla Terra (a causa
dellincertezza nelle determinazioni di pa-
rallasse, il metodo non & preciso).
2. uguali moti propri di entrambe le com-
ponenti per quanto riguarda sia l’ept1ta
che la direzione: una coincidenza & da
ritenersi estremamente improbabile, se le
distanze delle due compenenti dalla Terra
sono differenti. e
Il numero di stelle doppie ¢ molto grande,
almeno a giudicare dai dati disponibili:
nella regione intorno al Sole, nella quale &
presumibile siano conosciute tutte ]_e st_elle
doppie esistenti, fino a una distanza di 20
parsec si trovano 690 stelle singole e 348
stelle doppie o multiple (comprese le _steIle
doppie spettroscopiche — v. oltre): il nu-
‘mero di stelle che appartengono a un si-
stema doppio o multiplo & cosi il 41 %
del numero totale di stelle; la percentuale
indicata sale al 53 %, considerando la re-
gione in un raggio di 10 parsec dal Sole.
Evidentemente non sono conosciute tutte le
stelle doppie comprese fra 10 ¢ 20 parsec.
Sono state compiute ricerche sul tipo spet-
trale delle stelle doppie visuali; i dati in
proposito sono tutt'altro che completi, ma
tuttavia appare chiaramente una prepon-
deranza dei primi tipi spettrali: delle stel-
le di tipo G, sono doppie visuali circa il
30%, mentre la percentuale scende al 5
tra le stelle da K5 a M. La pex:cengua.le_d!
stelle doppie sale pass-andp dai primi tipi
spettrali a quelli avanzati.
Le ricerche statistiche sulla forma delle
orbite delle stelle doppie sono affette da
un errore sistematico, dovuto a criteri di
scelta: infaiti le stelle con orbite appa-
rentemente piceole (piccolo semiasse mag-
giore) hanno minori probabilitha di essere
scoperte. = _ |
11 fatto, scoperto statisticamente, phe_ ise-
miassi maggiori hanno per lo pilt dimen-
sioni fra 10 e 20 ua, deve essere conside-
rato con attenzione. Il maggior valore os-
servato per un semiasse maggiore & guello
relativo al sistema 36 Ursae maioris/BD
+ 57° 1266, di circa 49000 ua; anche Mi-
zar ed Alcor nell’Orsa Maggiore formano
probabilmente una stella doppia alla di-
stanza reciproca di 17000 ua, con un pe-
riodo di circa 800 000 anni. )
Anche 1 sistemi multipli sono relativamen-
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Oscillazioni periodiche (in rosso)

nel mavimenta del compagno di 61 Cygni
indicanti |a presenza di un tarzo
componente invisibile

erosi e sono composti in genere da
oppic di stelle molto vicine (p. es.
, oppure da una coppia di stelle
orno alle quali ruota a distanza una ter-
stella (p. es., o Centauri). Esistono na-
mente combinazioni di stelle doppie
‘oscopiche, visuali ed astrometriche.
clle doppie astrometriche sono quelle
quali l'esistenza di una delle com-
~enti pud essere dedotta solo indiretta-
nte, in base alle perturbazioni indotte
essa »ul movimento della stella princi-
ovvero con metodi astrometrici; a
o tipo appartengono stelle che pre-
tano oscillazioni periodiche nel moto
oorio ¢ stelle con yariazioni periodiche
| moto di rivoluzione di una delle due
jponenti; me sono esempi rispettiva-
e la stella di Barnard e 61 Cygni.
usa delle difficolta che presenta la lo-
coperta, altualmente si conoscono po-
ie stelle di questo tipo. Poiché pero il
di queste stelle entro una distanza
parsec possiede compagni invisi-
i, il fenomeno non sembra esscre raro.
] caso della stella di Barnard si & per-
o scoperto un compagno invisibile, la
‘massa & cosi piccola, che lo si pud
re un pianeta, Recentemente & stata
otizzata perfino l'esistenza di due o pitl
neti. [l valore della massa che separa
| pianeta da una stella & intorno a 0,01
e solari. Le stelle di cui si conosce
sistenza di un compagno invisibile sono
seguenti (si tenga presente che la massa
iove & circa 0,001 masse solari):

[

Massa del
Periodo r:it_:‘mlgggs%n
in anni solari
clla di Barnard 24,0 0,0015
8,0 0,01
48 0,008
26.5 0,032
10,8 0,02
3.4 da05a08
25 0.6
17.5 09
3,2 0,6
bi
Proxima Centauri 2,5 0,0018

Stelle doppie speltroscopiche

telle doppie le cui componenti siano
to ravvicinate, tanto da non essere se-
-ate neppure con il pit potente telesco-
0, possono ugualmente essere scoperte
via speftroscopica, in quanto entrambe
componenti di un tale sistema si muo-
Vi attorno al comune centro di massa,
effettuando cosi degli spostamenti radiali ri-
Spetto alla Terra, a meno che il piano che
Contiene entrambe le orbite non sia per-
ndicolare alla direzione d’ossérvazione.
le due componenti hanno all'incirca
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uguale luminosita, si vengono ad osser-
vare due spettri contemporaneamente, le
cui righe presentano spostamenti in dire-
zioni opposte a causa dell’effetto Doppler:
se infatti una delle due componenti si ay-
vicina all’'osservatore, le sue righe spet-
trali si spostano verso il violetto e, con-
temporaneamente, si spostano verso il ros-
so le righe spettrali dell’altra componente
che si sta allontanando dalla Terra; mezzo
periodo pit avanti, la situazione & rove-
sciata, mentre solo un quarto di periodo
pill avanti, entrambe le stelle stanno muo-
vendosi perpendicolarmente alla direzione
d’osservazione, non presentando quindi i
loro spettri, in tale caso, nessuno sposta-
mento di origine Doppler, e venendo quin-
di a coincidere. In altre parole, nel corso
di un periodo le righe spettrali di una
stella doppia spettroscopica si scindono
due volte e due volte si ricongiungono.
Se, a causa di differenze di luminosita,
solo la componente piit brillante pud es-
sere osservata, allora si muovono solo le
righe spettrali di questa. Gia solo da que-
ste oscillazioni periodiche & possibile mi-
surare il periodo di riveluzione del siste-
ma. E nella natura delle cose, che alla clas-
se delle stelle doppie spettroscopiche ap-
partengano sistemi con i pitt brevi periodi.
Di 594 sistemi, solo 61 hanno periodi su-
periori a 2 anni, per la maggior parte han-
no periodi di alcuni giorni, 42 o pe-
riodi inferiori al giorno e 8 perfino meno
di 8 ore. Dagli studi statistici emerge che
i periodi pitt brevi sono legati a stelle dei
primi tipi spettrali, mentre i periodi mag-
giori sono relativi a stelle giganti gialle o
rosse. Le stelle del tipo di Wolf-Rayet
sono tutte, senza eccezione, doppie.
L’eccentricith dell’orbita viene dedoita dal-
l’andamento della velocita radiale nel cor-
so di un intero periodo; nelle stelle dop-
pie visuali, 'eccentricitd & in genere supe-
riore che nelle stelle doppie spettroscopi-
che, dove pud essere al massimo di 0,1,
Unicamente nei sistemi con grandi valori
del periodo (dell’ordine di 20 anni), l'ec-
centricitd si approssima al valore medio
delle stelle doppie visuali, di 0,5.

Resta sempre, tuttavia, sconosciuto il va-
lore dell’inclinazione nonché la dimensio-
ne del semiasse maggiore dell’orbita; si
conosce invece il valore della quantita
a.sin i, ciog del prodotto del semiasse
maggiore per il seno trigonometrico del-
Iinclinazione dell’orbita. Rimane allora
pure impossibile determinare le masse del-
le componenti, se non, almeno indicativa-
mente, nei casi in cui entrambi gli spettri
sono visibili.

Le stelle variabili ad eclisse i
Se l'inclinazione del piano orbitale di una
stella doppia € intorno a 90°, ciot se il
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_o stesso & inclinato nello spazio in
da coincidere o quasi con la dire-
d’osservazione, allora le due compo-
si eclissano reciprocamente nel corso
un periodo. ; ;

telle variabili ad eclisse ne esistono

o (08

elle del tipo di Algol, dal nome della
a prototipo # Persei (Algol); entrambe
yponenti hanno forma sferica; il pe-
& compreso in un intervallo molto
nio, quantunque i periodi maggiormen-
osseryati siano di 2 o 3 giorni ¢ da 5

giorni.
relle del tipo di B Lyrae; le due com-
wenti sono di forma ellissoidica, di di-
asioni differenti. Il periodo & superiore
giorna.
elle del tipo W Ursae maioris; le due
‘componenti hanno circa uguali dimensioni
& sono entrambe ellissoidiche. Il periodo
nferiore a un giorno.
telle dei primi due tipi presentano
¢ di luce nelle quali, accanto a un
forndo minimo principale di luminosita,
rva anche un minimo secondario. Si
va un massimo di luminosita quando
due componenti si trovano l'una a fian-
dell’altra, un minimo quando la stella
luminosa & occultata da quella meno
osa, € infine un minimo meno pro-
o quando ¢ la stella meno luminosa
essere occultata; le stelle del tipo W
ae maioris presentano nei minimi prin-
e nei minimi secondari una magni-
dine all’incirca uguale.
nelle eclissi di sole, anche per le
e doppie di questo tipo 1'occultamento
10 essere totale, anulare o parziale: quale
enga nella realta, fra questi tre tipi di
tamento, non pud essere dedotto di-
ente mediante un’osservazione, ma
lo indirettamente, dalla forma della cur-
2 di luce: nelle eclissi parziali infatti, i
i sono abbastanza acuti, in quelle
li e anulari, invece, sono relativamente

il 90 % delle stelle variabili ad eclis-
8¢ hanno periodo inferiore a 10 giorni,
uantunque esistano esempi di periodo
remamente lunghi, quali 1 9883 giorni
Aurigae. Quattro stelle hanno periodo
eriore a 0,2 giorni; i periodi pit brevi
0 quelli della compagna della Nova
erculis 1934 (4"39%), di UX Ursae maio-

(4" 05™) e di WZ Sagittae (88™).

Un famoso esempio di stella variabile ad
lisse & ¢ Aurigae, che & composta da una
ergigante di tipo spettrale K5, del dia-

tro di 410 milioni di km (= 239 volte

diametro del Sole), attorno alla quale
1ota in 972 giorni una stella di tipo BS,
| un diametro inferiore di 30 volte. La

Stanza minima fra le due componenti (al

riastro) & di 4,1 uA, mentre la distanza
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massima (all’apoastro) & di 9,7 va. La
massa della componente principale & pari
a 32 volte la massa del Sele: la sua den-
sitd, a causa del gigantesco volume, & tut-
tavia solo un milionesimo della densita
media del Sole. Gli strati pit esterni della
stella sono allora cosi « trasparenti» che
all'inizio e alla fine dell'eclisse lasciano
passare la luce emessa dalla componente
pitt luminosa. Questa fase dura 32 ore ed
in questo periodo si osservano nello spet-
tro della stella B8 righe in assorbimento
generate nell’atmosfera della supergigante;

‘& possibile in tal modo esplorare strato

per strato I'atmosfera della stella K5.

Le componenti di alcune stelle doppie so-
no cosi ravvicinate che & possibile avven-
ga uno scambio di materia fra di esse,
fatto che ha particolare importanza nella
successiva evoluzione delle due compo-
nenti (v. p. 184).

Variabili fisiche

Le stelle variabili ad eclisse non posso-
no essere ritenute vere stelle variabili, in
quanto le variazioni di luminosita del si-
stema sono prodotte dall’eclisse di una
delle due componenti. Esiste tuttavia un
grande numero di stelle variabili fisica-
mente,

Quando non possieda gia un nome, come
per esempio § Persei, 5 Cephei ecc., una
stella variabile viene indicata con una del-
le lettere latine da R a Z (p. es., S Andro-
medae), progressivamente secondo 'ordine
della scoperta; una volta che sia terminata
la serie da R a Z, si continua con RR,
RS, vy RZp/85,.ST, +..; 8Z ecc. fing &
ZZ, a cui fa seguito AA, AB, ..., AZ, BB,
BG, ..., BZ, ecc: fino -a QOQ; QR, ...,
QZ; se queste 334 combinazioni di lettere
non sono sufficienti, allora si continua con
la denominazione V335, V336 ecc.; in ogni
caso, anche con le lettere greche, si usa il
genitivo del nome latino della costellazio-
ne, p. es. HS Orionis oppure V737 Cygni.
Va citato, anche se solo a scopi statistici,
che a Mosca si pubblica ogni 10 anni un
« General Catalogue of Variable Stars»,
nel quale (ultima edizione del 1969-70)
sono elencate 20289 stelle variabili. Pit
avanti verranno illustrati i vari tipi di
stelle variabili, il numero delle quali &
stato dedotto dal catalogo menzionato.

1. Stelle variabili pulsanti

a) Cefeidi a lungo periodo. La stella pro-
totipo di questa classe & & Cephei: si trat-
ta di supergiganti di tipo spettrale com-
preso fra F e K, con periodi compresi fra
1 e 50 giorni. Le stelle di questo tipo non
sono molto numerose essendo in tutto 706.
L'ampiezza delle variazioni di magnitudi-
ne & compresa fra 04 e 1™7 e la salita
dal minimo al massimo & spesso pill ra-
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pida che la discesa dal massimo al mini-
mo, quantunque la regola non sia generale.
La temperatura superficiale, al massimo di
luminosita, si eleva di 1000 °K, cosicché
anche il colore della stella varia, tendendo
al minimo verso il giallo o 'arancione e al
massimo verso il bianco. L’origine della
variazione di luminositd ¢ una pulsazione
della stella, il cui raggio subisce variazioni
comprese tra il 4 e il 20 %, come & stato
scoperto da misure di velocita radiale: la
stella raggiunge le sue maggiori dimen-
sioni durante la fase discendente della va-
riazione di velocith o viceversa diventa
pitt piccola quando la luminosita sta au-
mentando. Nella stella § Cephei, p. es., il
periodo & di 5,37 giorni, lo spettro varia
tra F5 e G2, la temperatura da radiazione
varia tra 5680 °K e 4990 °K (misurata a
5570 A); il raggio medio & di 23,3 milioni
di km, la variazione di raggio dell'11,3 %.
Le 706 variabili cefeidi conosciute sono
suddivise in cefeidi classiche e stelle del
tipo W Virginis; le prime appartengono
alla Popolazione I (v. p. 143), le altre alla
Popolazione II e presentano spesso anche
variazioni di periodo,

Durante osservazioni di cefeidi nella Pic-
cola Nube di Magellano (v. p. 191), =
LEAVITT scoperse una correlazione tra il
periodo e la magnitudine apparente me-
dia osservata e poiché le stelle nella Nube
di Magellano si trovano tutte praticamente
alla stessa distanza dalla Terra, ne con-
segue che esiste anche una correlazione
tra periodo e luminosita assoluta. La rela-
zione periodo-luminosita fu tarata sulle ce-
feidi pitt vicine, per poterne derivare la
distanza e quindi la magnitudine assoluta,
lavoro alquanto difficile in quanto non vi
sono variabili cefeidi sufficientemente vi-
cine perché se ne possa misurare la pa-
rallasse trigonometrica. Inoltre, oggi sap-
piamo che la relazione periodo-lumine-
sita relativa alle cefeidi classiche & diffe-
rente da quella relativa alle stelle del tipo

Virginis.

L'utilitd della relazione sta nel fatto che
per ogni cefeide ¢ sufficiente conoscere il
periodo (facilmente determinabile) per co-
noscerne la magnitudine assoluta e quindi
anche la distanza. Il metodo & impiegato
per la misura della distanza di altri siste-
mi stellari, nei quali, ovviamente, occorre
esistano delle cefeidi.

b) Stelle del tipo RR Lyrae; sono stelle
variabili pulsanti con periodo inferiore a
1,5 giorni. Poiché esistono soprattutto ne-
gli ammassi globulari, vengono chiamate
anche variabili d’ammasso. La loro magni-
tudine assoluta & inferiore a quella delle
cefeidi e la relazione tra il loro periodo e
la loro luminositd & lineare. Le stelle di
questo tipo sono pili numerose che le ce-
feidi (4433 stelle). Le curve di luce non

qdini. La curva di luce si presenta
una doppia onda con minimi piatti
rofonditd variabile (104 stelle).
le del tipo o« Canum Venaticorum;
telle di questo tipo presentano va;ia;
i di intensita in determinati gruppi di
spettrali, spesso anche variazioni nel-
nsita del campo magnetico (v. p. 144).
yariazioni nella velocita radiale sono
cole e cosl pure le pulsazioni (28 stelle).
selle variabili irregolari; si tratta di
e giganti o supergiganti con curve di
mpletamente irregolari. Le ampiez-
‘sono in genere inferiori a 2™ e in media
o di 0™,5 (1687 stelle).

sono altrettanto costanti nel tempo g
quelle delle cefeidi, in quanto sopratty
la forma della curva di luce e l'altezza
massimo di luminosita sono suscettibilj
variazioni (effetto Blaschko). Talvoltg
sovrappongono pilt fenomeni di pulsaz
ne, come p. es. nella stella RR Lyrae ne
quale si sovrappongono fre periodi, che
hanno durate di 05668 giorni, 407
122,1 giorni. Il periodo pud subire Varig.
zioni, sia regolari che irregolari.
c) Stelle del tipo & Scuti; ne sono
nosciute soltanto 17; possiedono peri
estremamente brevi, al massimo di un’o
spesso hanno un comportamento simile.
alle stelle del tipe RR Lyrae. F
d) Stelle del tipo 8 Canis maioris o § Cew
phei; si tratta di stelle pulsanti con
riodo compreso fra 3 e 6 ore; l'ampiez
della variazione di luminositd & solamen
di 0™,1; la curva di luce & sinusoidale (23,
stelle conosciute).
e) Stelle del tipo Mira; prototipo ne &
Mira, ovvero o Ceti, nella costellazione
della Balena. Questo gruppo comprende
4566 stelle ed & quindi il pit nutrito rag-
gruppamento di variabili. Le stelle di que-
sto tipo sono giganti con periodo com-
preso fra 80 e 1000 giorni, con ampiezza
della curva di luce compresa fra 2m5 @
6™, cosicché la probabilita di scoprirn
altre & piuttosto elevata: infatti o Ceti fu
la prima stella variabile ad essere scoperta’
(nel 1596 da p. FABRICIUS).

Negli spettri delle stelle di tipo Mira, che
appartengono ai tipi spettrali M, S, N &
R, si possono osservare, nel 96 % dei casi,
delle righe in emissione. Rispetto alle cur-
ve di luce visuali, le curve di luce bolo-
metriche presentano un’ampiezza decisa-
mente inferiore: in 11 sielle, 'ampiezza
visuale & compresa tra 37,1 e 9,8, mentre
I'ampiezza bolometrica & corrispondente-.
mente compresa tra 0,7 e 1m,1. I grandi
valori dell’ampiezza visuale si giustificano
con la presenza di intense bande spetira
degli ossidi di titanio e di zirconio e d
carbonio. L’osservazione di variabilitd an-
che nella velocitd radiale sugperisce la
presenza di pulsazioni, con variazioni nel
raggio fino al 18 % (v. p. 154 D). A lungo
termine sono state osservate anche delle
variazioni di periodo: p. es., il periodo di
R Hydrae & diminuito, tra il 1784 e il i
1950, da 497 a 380 giorni. ' nosita.

f) Stelle variabili semiregolari; anche que- L fase di passaggio allo stadio di postio-
ste sono stelle ziganti e supergiganti pul- Ya 0 extova pud durare da parecchi mesi
santi con periodo non pili regolare; a que- fino anche ad alcuni anni; in quello stadio
sta classe appartengono Antares, Betelgeu- St pud osservare una variabilita irregolare,
se, . Cephei e altre stelle (per un totale n ampiezza ridotta; per il resto una
di 2221). tnova assomiglia a una praenova in
g) Stelle del tipo RV Tauri; si tratta di colare per la magnitudine (di circa
stelle con elevata luminosita ¢ di tipo spet- 1

trale F, G o K, con periodi compresi fra
50 e 150 giorni e con ampiezza di 3 ma-

—

co.

elle variabili eruitive

vae (stelle nuove). Stelle di questo
erano gia osservate nell’antichitd, ma
nel XX secolo si ¢ giunti a compren-
come non si trattasse di stelle com-
stamente nuove, ma di stelle gia esisten-
‘he presentavano improvvisi aumenti
luminositd, cosicché era praticamente
ossibile risalire alla stella prima del-
losione (Praenova). Oggi & possibile
e, nella maggior parte dei casi, alla
Jla nello stadio precedente a quello di
wa, su fotografie delle zone di cielo ove
nova & comparsa, riprese nel passato.
luminositda di una nova aumenta se-
endo in genere 1 seguenti stadi.

y praenovae sono stelle nane di eleva
temperatura superficiale. La magnitu-
ne assoluta (fotografica) & compresa tra
4m2 e 4 4™ 7 (talvolta & di + 0™5 per
mnovae ticorrenti che esplodono due o
i volte in un secolo), in qualche caso
rmente variabile, In un giorno la lu-
inositd aumenta tra 7 e 9,5 magnitudini,
nane al valore cosi raggiunto o addi-
tura diminuisce leggermente, e quindi
menta ancora di alire due magnitudini
“circa fino a raggiungere la massima lu-
‘Minosita,
L’aumento totale di luminositd & dell’or-
ne di 11 magnitudini, ma pud giungere
che a 13, il che significa che, al mas-
no, la luminosita & 150 000 volte supe-
iore al valore iniziale. La luminosita di-
minuisce subito dopo il massimo, che &
in genere molto acuto, dapprima veloce-
mente, poi rallentando sempre piit; si 0s-
servano anche variazioni irregolari della

o

31,
~ Dallo studio dello spettro di una nova si
deduce I'esistenza di un involucro gassoso
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in espansione; l'espansione & legata allo
spostamento delle righe spettrali per effet-
to Doppler verso il violetto. In alcuni casi
Iinvolucro gassoso ha potuto essere osser-
vato e fotografato, un certo tempo dopo
I’esplosione; la massa dell’involucro che si
espande con velocita compresa fra 50 e
4000 km/s & dell’'ordine di un decimil-
lesimo o al massimo un millesimo della
massa totale della stella, mentre l'ener-
gia irraggiata nell’esplosione ammonta a
1/10000 circa dell’energia immagazzinata
nella stella. Dall’andamento della curva di
luce e dalla sua amplitudine, cioé dalla
massima magnitudine raggiunta, si distin-
guono le seguenti classi di novae.

Na: novae molto veloci, veloci, o di velo-
cita intermedia; raggiungono rispettivamen-
te delle magnitudini assolute di — 8,0,
— 722 e — 6™5. Occorrono meno di 100
giorni perché la luminositda diminuisca
dii 3™,

Nb: novae lente; la magnitudine assoluta
massima & di — 5™4. Occorrono circa 200
giorni per una diminuzione di 3™,

Ne: novae molto lente del tipo RT Ser-
pentis; la magnitudine assoluta massima &
di — 37,6, e la diminuzione di 3™ avviene
in circa 1000 giorni. .
Nd: novae ricorrenti: ne & un esempio
RS Ophiuchi, che finora ha presentato tre
esplosioni, nel 1898, nel 1933 e nel 1958,
tutte con 47,7. L'ampiezza & di 7=4. Di
T Pyxidis sono stati osservati quattro mas-
simi, nel 1890, nel 1902, nel 1920 e nel
1944, La magnitudine era allora compresa
fra 6™5 e 7™,1, mentre l'ampiezza & di
7™,1. Forse anche le novae di tipo Na, Nb
e Nc sono in realta ricorrenti, con periodo
di migliaia di anni. E possibile che esista
una correlazione tra periodo e ampiezza
di variazione di luminositd nel senso cl}g
I'ampiezza & tanto maggiore quanto pil
lungo & il periodo e viceversa. In effetti,
le novae ricorrenti presentano ampiezze
molto inferiori. Il numero totale di novae
osservate nella nostra Galassia ammonta
a 166.

b) Variabili novoidi (novae del tipo Ne);
formano un gruppo di stelle abbastanza
differenti fra loro. Le esplosioni sono pe-
rd simili a quelle delle altre novae (39
oggetti).

c) Supernovae; rispetto alle normali no-
vae, le supernovae presentano amplitudini
decisamente superiori, anche di 20 magni-
tudini, il che significa variazioni di lumi-
nosita dell’ordine di 100 milioni di volte.
Le magnitudini assolute stanno fra — 14"
e — 21™ Le supernovae sono eccezional-
mente rare: nella nostra Galassia, il « Ge-
neral Catalogue of Variable Stars » (1969-
70) riporta l'esistenza di 7 supernovae;
secondo altre fonti, nell’era volgare sa"reb-
bero esplose 11 supernovae i resti di al-
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le quali sono stati identificati con
senti. Nelle altre galassie, le su-
sono molto numerose, talvolfa
con la loro, la luminosita to-
| sistema a cui appartengono.
novae sono spesso distinte in due
po una veloce ascesa di 072 o
giorno, la diminuzione di lumi-
nelle supernovae di tipe I avviene
vima velocemente (3™ in 2540 gior-
uindi pitt lentamente, mentre nelle
vae di tipo Il avviene nella prima
it lentamente (1™ in 20 giorni) e in
to ancora pit lentamente ed irrego-
. possono tuttavia esistere delle
oni da questo schema. Qltre a que-
]a magnitudine fotografica assoluta
- supernovae di tipo I & in media di
.7, mentre in quelle di tipo II & so-
— 16™,3. Nelle galassie ellittiche ed
olari (v. p. 189) prevalgono le super-
di tipo I, in quelle a spirale esi-
ntrambi i tipi. In un millennio, in
lassia come la Via Lattea possono
re 5 supernovae di tipe I e 25 di
I, delle guali tuttavia solo una pic-
arte & osservabile da Terra.
dio di pre-supernovae immediata-
recedente 1'esplosione non ha mai
- purtroppo essere studiato, in primo
perché nelle ultime decine (se non
a) di anni, nella nostra Galassia
¢ verificata nessuna esplosione di
ova; per le supernovae in altre ga-
e, lo stadio pre-supernovae corrispon-
magnitudini tanto basse da rendere
ile 'osservazione e la ricerca su
fotografiche d’archivio.
- la ricerca dei resti di una super-
ciot dello stadio di post-supernova,
to difficile; il caso pili semplice &
> della supernova di tipo | esplosa
. costellazione del Toro il 4.7.1054 e
cui si & trovata una registrazione su
chi annali cinesi; la sua magnitudine
:nte massima deve essere stata di
cioé tanto luminosa da poter essere
le anche nella piena luce del giorno
t 23 giorni; solo l'anno successivo la
a scomparve nel cielo notturno; nella
zione della supernova, si osserva oggi
Nebulosa del Granchio M1 (ingl. Crab
@), il cui involucro gassoso si espan-
alla’ velocita di 1300 kmy/s. La sua di-
dal Sole & di 4000 anni luce. La
inosita dei gas della nebulosa ha ori-
‘nel meccanismo sincrotrone descritto
dentemente (v. p. 105) e la stessa ori-
‘ha anche l'emissione di radioonde;
un flusso energetico di 2,62 . 10°*
s, la Crab Nebula & una delle radio-
enti pili intense.
massa espulsa da una supernova di
I & compresa fra 0,1 e 1 massa so-
la velocita iniziale media di espan-

-
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sione & dell’ordine di 10000 km/s e l'enei-
gia irradiata fra 109 e 10° erg, il che
significa che una supernova in un secondo
perde tanta energia, quanta ne irraggia il
Sole in tre anni. [ walori citati possono
essere inferiori nel caso delle supernovae
di tipo 1I.

Altre supernovae osservate:

1. La supernova di Tycho, osservata fra
gli altri da rycHo BrAHE, nella costella-
zione di Cassiopea nel 1572, con una ma-
gnitudine apparente massima di — 4™,1.
Finora non se ne & potuto individuare
otticamente lo stadio di post-supernova,
quantunque in gquella zona di cielo sia
stata scoperta una radiosorgente, la cui
distanza dal Sole & di circa 1200 anni luce.
La supernova era di tipo .

2. La supernova di Kepler in Ofiuco, del
1604. La massima magnitudine apparente
di questa supernova di tipo I doveva es-
sere di — 2™,6; ne sono stati individuati
otticamente dei resti sotto forma di deboli
filamenti gassosi, collegati ad una radio-
sorgente.

3. La radiosorgente Cassiopeia A, che &
la pitt intensa radiosorgente sulla volta
celeste dopo il Sole (3,27 « 10% erg/s), pud
essere collegata a una supernova di tipo
11, posta alla distanza di 11200 anni luce
ca., esplosa ca. 250 anni fa. Non sono sta-
te trovate registrazioni di eventuali osser-
vazioni (forse a causa di cattivo tempo).
Nella posizione della radiosorgente sono
stati individuati dej filamenti gassosi.
Probabilmente, negli anni 185, 396, 827 ¢
1006 sono state osservate altre supernovae,
da identificare con attuali radiosorgenti;
la supernova dell’anno 827 dovrebbe ave-
re raggiunto una luminosita massima di
— 10™; altre supernovae devono essere
esplose nella nostra Galassia negli anni
437, 1181, 1203 e 1230.

Si ritiene attualmente che le supernovae
di tipo I, o i loro eventuali resti, siano
sorgenti di radiazione cosmica, composta
essenzialmente da protoni ed elettroni, ol-
tre a una piccola percentuale di nuclei pe-
santi, accelerati a velocita prossime a quel-
la della luce dal meccanismo sincrotrone
nel campo magnetico della supernova.
Come resti dell’esplosione di supernovae
sono da considerarsi le stelle nane bian-
che e recentemente & stata osservata anche
una relazione tra supernovae e pulsar;
queste ultime sono radiosorgenti osservate
nel 1967 a Cambridge da J. BELL e A,
HEWISH. Fino al 1972 era conosciuto un
centinaio di tali oggetti.

La caratteristica delle pulsar ¢ la pulsazio-
ne in intensitd, che si verifica regolarmente
con periodo che & al massimo dell'ordine
del secondo, ma & molio spesso inferiore:
la pulsar della Crab Nebula, per esempio,
ha un periodo di 33,09 millisecondi. 1l
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do di alcune pulsar tende ad allun-
egolarmente (I'allungamento del pe-
io della pulsar nella Crab Nebula, p.
ello 0,036 % all’anno): se ne dedu-
‘eth, per la pulsar, fra 10° ¢ 10! anni.
cune pulsar si & potuto rintracciare
rispettivo ottico, ciot Ia stella che da
‘alla emissione radio e che pulsa
yisibile con lo stesso periodo radio:
aso della Crab Nebula si tratta di una
i 16* magnitudine la cui luminosita
imo & 15 volte superiore che al mi-
; mediante osservazioni a bordo di
si & potuto rilevare che anche nella
jone X, la stella pulsa con periodo
‘ms; la stella presenta ciog una pulsa-
. con ugual periodo, su tutto lo spet-
ettromagnetico.
piegare il fenomeno della pulsar sono
inyocate due teorie, che fanno capo
. pulsazione analoga a quella delle
ili cefeidi, o alla riveluzione delle
omponenti di una stella doppia; at-
ente si prende in esame anche il
neno della rotazione di una singola
, che perd nelle pulsar deve avvenire
velocemente da richiedere elevati va-
er l'accelerazione gravitazionale su-
jale in modo da poter annullare la
centrifuga: le stelle nane bianche
sfano @ queste condizioni, purché
1 periedo di rotazione sia superiore
mentre valori inferiori per il periodo
no verificarsi aumentando la densith
valori compresi fra 10" e 10" g/cm?,
ossono esistere nelle sielle a neutroni,
nel 1933 w. BAADE e F. ZWICKY ave-
ipotizzato che una supernova dovesse
formarsi in una stella a neutroni, fatto
ifermato dalle piti recenti osservazioni.
orno a queste stelle, il campo magne-
/deve trascinare con sé nella rotazione
ole di plasma (o particelle elettrica-
te cariche) che eventualmente vi si tro-
. Una stella a neutroni possiede un
metro dell'ordine di 20 km, ma a una
za da essa di circa 1500 km le nu-
¢ di plasma si trovano a muoversi alla
ita della luce, ciog con energie rela-
tiche. L’emissione della radiazione sin-
trone che viene cosl generata deve ay-
2 poi in una determinata direzione,
cché la stella si comporta come un fa-
marittimo, proiettando periodicamente
fascio di radiazione in direzione della
2, sulla quale noi osserviamo quindi
li impulsi periodici. Il fenomeno non
to completamente descritto dal punto
fista teorico, ma & tuttavia evidente che
e una stretta correlazione con lo sta-
finale della vita di una supernova. An-
.Ia collapsar (v. p. 183) possono essere
8t di supernovae,
) Stelle del tipo R Coronae borealis:
i tratta di stelle giganti; per lungo tempo
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mantengono una luminositd costante, che
talvolta diminuisce bruscamente di parec-
chie magnitudini, ritornando poi al valore
iniziale talune volte abbastanza veloce-
mente, altre piti lentamente. Non & stato
possibile identificare una periodicita nel
fenomeno o una costanza nella ampiezza
della variazione. Caratteristica & la presen-
za del fenomeno, di origine ancora oscura,
in stelle di tipo spettrale R, che mostrano
una relativa abbondanza di carbonio. At-
tualmente sono note 32 stelle di questo
tipo.
e) Stelle del tipo RW Aurigae. Si trat-
ta di stelle le cui variazioni di luminosita
sono totalmente irregolari, con ampiezze
comprese fra 1™ e 4™; la luminositad pud
essere costante per periodi anche di setti-
mane, ai quali fanno seguito improvvi-
se variazioni di luminositd. Le stelle di
questo tipo sono per la maggior parte stel-
le della sequenza principale del diagram-
ma di Hertzsprung e Russell, quantunque
comprendano anche qualche sottogigante.
Un sottogruppo di guesta classe & quello
delle stelle del tipo T Tauri, accanto alle
quali si trovano sempre nubi di materia
interstellare, da cui deriva I’altro loro no-
me di variabili nebulari; queste stelle si
trovano al di sopra della sequenza princi-
pale e deyvono essere assai giovani (intorno
al milione di anni). Talvolta si trovano
riunite in gruppi, chiamati asseciazioni T
Tauri, come, p. es., nella regione della
nebulosa Testa di Cavallo, in Orione, ove
si_trovano concentrate 400 stelle T Tauri
(altro es. la nebulosa NGC 2264, nell’Uni-
corno), La variazione di luce deve aver
luogo a causa di uno scambio di materia
fra l'atmosfera della stella e la materia
interstellare circostante. 11 numero totale
di stelle dei tipi RW Aurigae e T Tauri
insieme €& di 1109.
g Stelle del tipo U Geminorum (o SS
veni). Sono quelle stelle che dopc un
periodo di stabilitd presentano, in pochi
giorni, un aumento di luminositd compreso
fra 2™ ¢ 6™, mentre la successiva diminu-
zione di luminositd ayviene in 10-50 gior-
ni. Non & possibile trovare una periodicita
nelle variazioni di magnitudine, in quanto
Iintervallo di tempo fra un aumento di
magnitudine e il successivo & compreso
fra 20 e 600 giorni. L'intervallo di tempo
fra due massimi successivi & in genere tan-
to piit lungo %uanto maggiore € 'ampiez-
za; queste stelle presentano sotto questo
punto di vista un’analogia con le novae
ricorrenti e yengono percio chiamate an-
che nane novae (215 stelle).
g) Stelle del tipo Z Camelopardalis;
sono stelle con caratteristiche analoghe a
quelle del gruppo precedente. Talvolta Ia
luminosita si mantiene a un livello interme-
dio tra il minimo e il massimo (20 stelle).
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olle del tipo UV Ceti. L’esistenza
di questo tipo & stata scoperta da
25 anni; si tratta di stelle nane rosse
presentano improvvisi aumenti di lu-

ita della durata di pochi minuti, o
o di poche ore, e che successiva-
_ritornano altrettanto velocemente ai
normali di luminosita. L'aumento di
ositd & compreso tra 17 e 6™ La
ilita di scoprire le stelle di questa
& piuitosto bassa (se ne conoscono
causa della breve durata dell’eruzio-
. non. & da escludere che tutte le stelle
rosse di tipo spettrale M presentino
5 fenomeno di UV Ceti. Si suole
ere in questo gruppo fra stelle flare
elle flash'; queste ultime sono legate
di materiale interstellare e vengono
e nelle associazioni T Tauri; la

in genere tanto pitt breve guanto
avanzato @ il tipo spettrale: & infatti
minuti nelle stelle di tipo spettrale
60 per stelle M0 e di 20 per stelle
robabilmente le eruzioni costituisco-
fenomeni analoghi ai brillamenti (fla-
che, su scala minore, si osservano sul
senza che tuttavia influenzino la lu-
4 totale del Sole. Una ben nota
a flare » & Proxima Centauri. Tal-
le eruzioni possono essere osservate
radioastronomicamente, cosi come
‘per il Sole.

materia interstellare
un’osservazione ad occhio nudo per-
lerebbe di notare in alcune zone della
celeste, in particolare lungo la Via
, la presenza di regioni prive di stel-
Altrove, con un telescopio, si potrebbe-
vare delle nebulose luminose, che
ssafo erano ritenute fitti raggruppa-
ti di stelle; tale punto di vista fu con-
to dall’osservazione di numerose « ne-
», quantungue una grande percen-
di nebulose si dimostrasse composta
e polveri. Anche le citate « nebulose

Materia intersiellare nel vero senso del-
arola, come gas e polveri dispersi fine-
e tra le stelle: la densitd & cosi bassa

L4 denominazione inglese & stata conservata
€ in Ttalia; una traduzione indicativa & ri-
Hvamente « stelle a brillamenti » e « stelle
o » (Ndt).

da sfuggire a qualunque osservazione otti-
ca, anche fotografica.
2. Nubi oscure: si tratta di dense concen-
trazioni, di polveri soprattutto, che danno
luogo a un sensibile assorbimento della
luce delle stelle ¢ quindi a dei vuoti ap-
parenti.
3. Nebulose diffuse. Si tratta di nebulose
luminose che si trovano in prossimita di
stelle brillanti, o di gruppi di stelle. Si pud
trattare allora di

a) nebulose in emissione, composte da
gas dotato di luminositd propria. L'energia
emessa viene fornita dalle stelle circostanti.

b) nebulose in riflessione, composte da
nubi di polvere che riflettono la luce delle
stelle pil vicine. Le nebulose dei due tipi
a) e b) sono spesso presenti contempora-
neamente. -
4. Nebulose planetarie. Sono formate da
un involucro gassoso, a forma sferica, in
espansione. L'energia irraggiata viene for-
nita da una stella posta nella posizione
centrale.

Lo studio della materia interstellare con
mezzi ottici, prescindendo da nebulose
oscure, nebulose diffuse ecc., fu reso pos-
sibile dalla scoperta (1904) di J. HARTMANN
nello spettro di & Orionis di righe in as-
sorbimento, che non compivano il perio-
dico spostamento per effetto Doppler (pre-
sentato invece dalle altre righe di questa
stella doppia) ma rimanevano invece fisse;
erano, quelle osservate da HARTMANN, ri-
ghe del calcio ionizzato.

Queste righe non potevano essere generate
in nubi gassose legate in qualche modo a
& Orionis, ma piuttosto nello spazio tra la
stella e l'osservatore. L’intensitd delle ri-
ghe interstellari, conoscendo la distanza
delle stelle nel cui spettro vengono osser-
vate, da un'indicazione sulla densith dei
gas interstellari; viceversa, conoscendo la
densitd del gas interstellare, quelle righe
danno delle indicazioni sulla distanza del-
la stella.

ferro, titanio, e delle bande e delle mole-
cole del cianogeno (CN) e dell’idruro di
carbonio (CH), sia in forma neutra che
ionizzata. L'idrogeno, per altro cosi im-
portante, non rivela la sua presenza nella
regione visibile dello spetiro, in quanto
I'idrogeno interstellare dovrebbe dare ori-
gine unicamente alle righe della serie di
Lyman, visibili nell’ultravioletto.

C) Curva di luce di U Geminorum mg re » si rivelano null'altro che nubi di A causa delle differenti condizioni in cui
2 : gas e polveri, non luminose, che impedi-  vengono a formarsi, le righe in assorbi-
5. 1 ono di osservare le regioni di cielo poste - mento non forniscono alcuna informazione
295 3 di esse e che quindi delimitano sul-  completa sulla composizione chimica dei
2 m £ {a celeste delle zone prive di stelle.  ggs (nrersiellari.

8.0 2 Mmateria che si trova sparsa fra una  [e osservazioni spettroscopiche hanno per-
'gm‘ = e l'altra viene indicata come materia  messo di rilevare, nella parte visibile dello
21170 £ stellare ¢ secondo la forma e la strut-  spertro, Ia presenza, oltre a quelle del cal-
s Eo che viene ad assumere & suddivisa nei cio, anche delle righe di sodio, potassio,
& \ 2 i gruppi:

o

2
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A) La materia interstellare nelle sue forme pit Importanti

a formazione delle righe di _
assorbimento interstellari

€) La formazione della riga di 21 cm
dell'idrogeno interstellare neutro

o un grande progresso 1'aver potuto
ve le osservazioni al di fuori del-
vallo visibile dello spettro, da bordo
i e satelliti; si ¢ trovato infatti che
vose stelle presentano nell’ultraviolet-
e righe spettrali di idrogeno, ossigeno,
io, azoto, silicio e alluminio inter-
misure effettuate sulla riga Lyman-
2 1216 A, delia stella € Orionis han-
. dimostrato che nello spazio compreso
la stella e la Terra ed avente una se-
e di | cm? si trovano 1,1+ 10 atomi
rogeno neutro, mentre in una analoga
nna di 1 em® tra la Terra e la stella
yrionis, che si trova al centro della Ne-
<a di Orione, si trovano 5 . 10* atomi
ogeno. ;
e nel dominio delle radioonde, in par-
olare delle onde centimetriche e deci-
he, & possibile osservare delle righe
-ali: I'idrogeno neutro (regioni HI), p.
mette radiazioni alla lunghezza d'on-
i 21,1 cm, oyvero alla frequenza di
>0 MHz, che ha la seguente origine: un
mo di idrogeno & composto da un nu-
(formato da un protone) e, rotante
rno a questo, da un elettrone che ruota
e su se stesso, e possiede quindi un
nto di rotazione (spin). Contraria-
nte a gquanto avviene nel sistema sola-
o spin pud possedere due soli valori,
quali oscillare; dall’oscillazione, che
yvenire spontaneamente, vienc gene-
ta la citata radiazione di 21 cm.
ero, la probabilita che avvenga la tran-
ne ora illustrata, in un determinato
no di idrogeno, & estremamente limita-
media la transizione pud ayvenire
i 11 milioni di anni; a causa tuttavia
evato numero di atomi di idrogeno
si trovano nello spazio interstella-
, ogni istante avvengono numerosissime
nissioni singole, cosicché la riga di 21
pote essere scoperta (negli USA, in
da ¢ in Australia) solo 6 anni dopo
ne era stata preyista teoricamente 1'esi-
), da parte di H. €. VAN DE HULST
osservazioni nel dominio delle radio-
¢ hanno permesso di rivelare anche
I'esistenza di molecole, fra cui quelle del-
idrossile (OH), del vapore acqueo (H:0),
del cianogeno (CN), dell’acido cianidrico
(HCN), della formaldeide (HCHO), del
“monossido di carbonio (CO), dell’ammo-
ca (NHy), dell’alcool metilico (CH;OH)
¢ dell’acido formico (HCOOH). L’origine
‘di tali molecole non & priva di interesse
nello studio dello sviluppo della vita or-
‘ganica nel cosmo.
condo le osservazioni radioastronomi-
he, la temperatura delle regioni HI ¢ del-
rdine di 90 o 100 °K, forse di soli 20 °K
ondo le ultime osservazioni nell'ultra-
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Mentre lesistenza dei gas interstellari &
provata dall'osservazione di singole righe
o bande da essi prodotte in una zona dello
spettro tra l'ultravioletto e le radioonde,
Pesistenza di polveri interstellari ¢ dimo-
strata da un assorbimento continuo della
luce stellare. In media, un percorso di
1000 parsec indebolisce la luce di una
stella di circa una magnitudine (1™), quan-
tunque gli scostamenti da quel valore me-
dio possano essere anche forti. La luce
della stella tende inoltre ad arrossarsi per
il fenomeno detto appunto di arrossamen-
fo interstellare. Se, p. es., si determina di
una stella, ben lontana dalla Terra, lin-
dice di colore (v. p. 21). si osseryera uno
scostamento dal valore medio: la differen-
za fra il valore effettivamente misurato e
il valore medio dell’indice di colore rela-
tivo alle stelle del tipo spettrale esaminato
si chiama eccesso di colore.

La luce delle stelle poi, passando attra-
verso la polvere interstellare, viene da que-
sta polarizzata. La causa della polarizza-
zione va ricercata nel campo magnetico
interstellare, che tende ad orientare le par-
ticelle di polvere in senso longitudinale,
Le linee di forza del campo magnetico si
svolgono parallelamente alle braccia a spi-
rale della Galassia; il campo magnetico ha
un’intensitd compresa tra 10~° e 10~° gauss.
La composizione chimica della materia in-
terstellare & pressappoco la seguente: idro-
geno 60 %, elio 38 %, clementi pili pesanti
dell’elio 2 %. Della materia interstellare,
il 99 % si presenta sotto forma di gas, e
solo I'l % come polveri, che hanno dimen-
sioni comprese tra 0,0001 e 0,001 mm e
una massa dell’ordine di 10~ g.

La temperatura & dell’ordine di 25 °K. La
densita dei gas interstellari & di 1,3 - 10
g/em?, ciee di 0,8 atomi di idrogeno per
cm’; in tal modo un cubo avente il lato di
1 parsec conterrebbe una quantitd di ma-
teria interstellare pari a 0,02 masse solari.
La densita delle polveri & di soli 1,3 « 107%,
g/em?.

Le nebulose oscure hanno una densitd e
un assorbimento superiori: nella nebulosa
« Sacco di carbone », per esempio, nella
costellazione della Croce del Sud, la den-
sita delle polveri & di 3 - 1072 g/cm?, 100
volte superiore alla densith media della
materia interstellare circostante. La nebu-
losa citata dista dalla Terra ca. 170 par-
sec e contiene, sotto forma di particelle
solide, ca. 14 masse solari; a causa della
relativa piccolezza delle sue dimensioni (8
parsec), la nebulosa pud assorbire 175
dalle stelle retrostanti.

La distanza delle nebulose oscure pud es-
sere dedotta mediante una semplice ana-
lisi statistica: occorre perd supporre che
le stelle di una determinata magnitudine
media si trovino alla stessa distanza, ipo-
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per altro abbastanza verosimile qua-
-nga analizzato un grande numero
olle, quantunque le distanze delle sin-
stelle si possano discostare anche di
dal valore medio (v. p. 139). Si
nga, . es. (v. p. 162 D), che in una
regione, prossima a una nebulosa
a, le stelle di magnitudine apparente
. si trovino alla distanza di 500 par-
he quelle di 18™ siano a circa 10000
. Se allora alla distanza fra 300 e
arsec si trova una nebulosa oscura,
assorbe tre magnitudini, tutte le stelle
500 parsec al di la della nebulosa
anno indebolite di 3™
- d’altra parte & evidente che al di-
ire della magnitudine apparente, si
lorano spazi sempre maggiori, aumenta
<he il numero di stelle la cui lumino-
¢ inferiore a una certa magnitudine
In regioni di cielo senza nubi oscu-
si ha una netta relazione tra il numero
telle e la rispettiva magnitudine; la
ione viene perd modificata in presen-
di una nube oscura assorbente e la
relativa presenta un « ginoechio »,
da rimanere sempre al di sotto della
a relativa a zone senza nubi. Se, p. es,
inocchio » si trova tra le magnitudini
enti 9™ e 117, allora la nube oscura
orbente deve trovarsi alla distanza me-
e corrisponde alle magnitudini da
a 11™m, ciog¢ tra 200 e 400 parsec (v.
60 B)

anche ayvenire che la curva che rap-
senta il numero di stelle in funzione

. magnitudine, abbia due o pit « gi-
hi »: questo significa che si trovano
‘nubi oscure 'una dietro I'altra, la cui
tanza ¢ deducibile dal diagramma. An-
e Peccesso di colore presenta un aumen-
provviso in questi casi.
nebulose diffuse sono gli oggetti celesti
meglio si possono osservare con un
liccolo cannocchiale. Le nubi di polvere
iflettono e diffondono la luce delle stelle
vicine e presentano uno spettro conti-
coerente con quello delle stelle stesse:
mpio pitt conosciuto & la nebulosa a
ione nella quale si trovano le Pleiadi.
e nebulose gassose (nebulose in emis-
), come in tutto I'universo, I'idrogeno
lemento preponderante: in quelle ne-
s¢ viene ionizzato dalla radiazione ul-
oletta avente lunghezza d'onda infe-
re a 912 A, emessa dalle stelle pil vici-
i una radiazione sufficientemente intensa
' quelle lunghezze d'onda yiene emessa
1 &Bmgnte da stelle dei primi tipi spettrali,
e A.

amente, il fenomeno della ionizzazio-
pud avvenire solo entro una certa di-
nza dalla stella, al di la della quale la
itd dell’epergia mon & pit sufficiente
Per provocare una ionizzazione completa.
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Ogni stella dei primi tipi spettrali in que-
sto modo viene ad essere circondata da un
involucro di idrogeno jonizzato (regioni
H II) che si trasforma pit all'esterno in
idrogeno neutro (regioni H I). Attorno a
una stella di tipo spettrale O5, la regione
H Il ha un raggio di 100 parsec, attorno
a una stella BO di 20 parsec e di soli 0,5
parsec attorno a una stella AQ.

La temperatura delle regioni H Il si ag-
gira attorno ai 10000 °K. Gli elettroni di-
staccati dai nuclei di idrogeno (protoni)
tendono parzialmente a riunirsi ai nuclei,
dando origine a una luminosita di ricom-
binazione, emettendo cioé le righe della
serie di Balmer (v. p. 22 sgg). Lo spettro
delle regioni H IT & in emissione e, accan-
to a quelle dell'idrogeno, vi si possono os-
servare le righe anche di altri elementi:
anche per questi si tratta di un processo di
ricombinazione, guantunque siano impor-
tanti pure processi di altro tipo, quali le
collisioni fra elettroni e fenomeni di fluo-
rescenza. Alcune delle righe spettrali osser-
vate negli spettrogrammi delle nebulose in
emissione sono «righe proibite», che non si
ottengono in condizioni normali di labora-
torio, ma solo in condizioni fisiche estreme.
Le nebulose in emissione possiedono dia-
metri compresi fra 10 ¢ 100 parsec e una
densitd di circa 1000 particelle per cm?; la
massa & molto diversa da una nebulosa
all’altra: la nebulosa in Orione ha una
massa pari a 700 volte quella del Sole, la
« nebulosa a rosetta », nell’'Unicornoe, 9000
masse solari,

Le nebulose planetarie rappresentano un
particolare tipo di nebulose brillanti. L'er-
ronea denominazione proviene dal fatto
che tali oggetti presentano una forma cir-
colare che a prima vista ricorda i pianeti,
con i quali perd non hanno nulla a che
vedere; le nebulose planetarie non sono
altro che involucri gassosi attorno a una
stella centrale; in genere, le nebulose di
questo tipo hanno diametri compresi fra
3 ¢ 6 miliardi di km e masse intorno a s
della massa del Sole. Gli esempi piit cono-
sciuti sono la Crab Nebula M 1, nella co-
stellazione del Toro, che & quanio resta
dell’esplosione della supernova del 1054
(v. p. 156) e la nebulosa anulare M 57 nel-
la Lira. Le velocitd di espansione delle
nebulose planetarie sono per la maggior
parte comprese fra 10 e 50 km/s, come
risulta dalle misure degli spostamenti delle
righe spettrali per effetto Doppler, quan-
tunque siano state osservate nebulose con
velocita anche di 1000 km/s; presumibil-
mente queste ultime sono « oggetti giova-
ni », nei quali I'espansione dura da poche
centinaia di anni, mentre le nebulose pit
« lente » sono da ritenersi pill vecchie.
La correlazione fra nebulose planetarie e
supernovae ¢ evidente (& sufficiente con-
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A) La nebulosa di Orione & un esempic di nebulosa diffusa : emissione & riflassione avvengono
contemporaneamente ( da una folo a coleri ottenuta presso I'4.S. Naval Observatory, Flagstaff, Arizona)

B) Le condizioni di eccitazione nefl' involucro di una nebul ia
(nella foto, la Nebulosa anulare della Lira)

vare la Crab Nebula); anche in seguito
.splosione delle comuni novae si ¢ po-
o OSseryare, in talune di queste, l'espul-
ne di involucri’gassasi, in particolare
ja Nova Herculis 1934. E perd ancora
“hbio se tutte le nebulose planetarie de-
ino da novae o supernovae.
processo_che rende luminose le nebulo-
lanetaric & piuttosto interessante: nel
o della nebulosa si trova una stella
‘tipo spettrale O, con temperatura su-
tficiale molto elevata (da 80000 °K a
000 °K), simile a una stella del tipo di
f-Rayet (v. p. 143); l'intensa emissione,
parte della stella centrale, di radiazio-
rontgen e ultravioletta provoca l'autolu-
inosita della nebulosa. f
egli spettri delle nebulose planetarie so-
state osservate numerose ng_hq in emis-
se, alcune delle quali « proibite », Fra
' |g righe normali, predominano quelle del-
Jidrogeno e dell’elio. AN
Pinterno di una nebulosa planetaria, il
usso di energia uscente dalla stella & an-
* gora molto intenso, cosicché i gas possono
cora emettere radiazione a breve lun-
ezza d'onda. Procedendo verso l'ester-
, il flusso di radiazione diminuisce, co-
hé la nebulosa emette radiazioni con
nghezza d’onda sempre maggiore, fino
stremo bordo visibile della nebulosa,
1 quale viene emessa luce rossa, La suc-
essione dei colori che si osservano in una
ebulosa planetaria, dall'interno all’ester-
o, va dal violetto al blu, verde, giallo,
pancio, rosso, evidentemente simile alla
successione dei colori in uno spettro.

R

‘Ammassi aperti (v. p. 166)

me gia esposto a p. 147, le stelle dop-
2 o multiple non costituiscono una ra-
rita, Dai sistemi che contengono guattro,
cinque o pitt componenti agli ammassi
'~ aperti, che possono comprendere da 10 ad
une migliaia di componenti, il passo &
breve.

‘Gli esempi pill conosciuti sono quelli delle
‘Pleiadi, un ammasso nella costellazione
del Toro le cui componenti possono es-
Sere separate a occhio nudo, e delle Iadi,
pure nel Toro, che, come il Praesepe, nel
‘Cancro, ad occhio nudo si presentano in-
Vece come una macchia luminosa, All'in-
terno della nostra Galassia si stima in
15000 il numero di ammassi aperti, con-
centrati prevalentemente nel piano della
‘Galassia. Le dimensioni reali degli ammas-
81 aperti sono, al massimo, di 3 o 4 par-
Sec, con qualche eccezione di 20 parsec,
Secondo la concentrazione delle stelle nel
loro interno, gli ammassi sono suddivisi
M quattro classi differenti (v. p. 166 A);
Una classifica supplementare & la seguente:
P (poor !): 1’ammasso contiene meno di 30
stelle; m (moderately): |’'ammasso contiene
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pitt di 50, ma meno di 100 stelle; r (rich):
I'ammasso contiene pitt di 100 stelle,

La differenza di magnitudine fra le varie
stelle pud condurre a una differente clas-
sificazione:

1. Tutte le stelle possiedono all’incirca la
stessa magnitudine apparente.

2. La distribuzione delle stelle secondo
la rispettiva magnitudine & gia piuttosto
ampia.

3. Accanto a poche stelle molto luminose,
si trovano parecchie stelle deboli, distribui-
te sopra un vasto intervallo di luminosita.
P. es., le Pleiadi sono classificate 113 r, le
ladi I1 3 m, il Praesepe 12 r.

Si veda anche a p. 170, per i diagrammi
colore-luminosita degli ammassi aperti.

Ammassi in movimento (v. p. 166)
Poiché gli ammassi aperti rappresentano
gruppi di stelle uniti, appare ovvio che le
stelle che 1i compongono possiedano mo-
vimenti con direzioni comuni, cid che &
stato rilevato dalle osservazioni sia di moti
propri che di velocita radiali, 11 fenomeno
appare particolarmente eyidente per gli
ammassi pitl vicini, tanto che per gquesti
& stato coniato il nome di ammassi in mo-
vimente (o anche di correnti stellari),
L'esempio pili conosciuto & quello del
I'ammasso delle Iadi, che comprende 350
stelle circa in moto di allontanamento dal
Sole alla velocita di 32 km/s. Nel corso
del tempo, all'aumentare della distanza
I'ammasso sembra rimpicciolire e tendere
verso un punto (vertice) che & anche il
punto di convergenza del movimento di
tutte le stelle dell’ammasso: il vertice del-
le Tadi si trova 6° a est di Betelgeuse,
la stella principale della costellazione di
Orione (v. p. 166 B). In questo punto si
concentreranno le stelle delle ladi fra 65
milioni di anni.

Un altro famoso ammasso in movimento &
il Praesepe, nella costellazione del Cancro;
il suo vertice si trova a meta strada tra
Betelgeuse e Sirio, nel Cane maggiore, e
verso di esso si dirige 1'ammasso alla ve-
locita di 27 km/s. Le Pleiadi si dirigono
verso un punto nella costellazione del Pit-
tore prossimo a Canopo, la stella princi-
pale della costellazione della Carena della
Nave; la velocita di avvicinamento & di
5 km/s.

Nelle costellazioni dello Scorpione e del
Centauro & disperso un ammasso in movi-
mento, il cui vertice si trova nella costel-
lazione della Poppa della Nave, anch’essa
prossima a Canopo. Esistono altri ammas-
si in movimento nelle costellazioni di Per-
seo, di Orione e della Chioma di Berenice.
Un interessante particolare & quello del-

1 Ingl. poor = povero (di stelle), moderately
= moderatamente (ricco di stelle), rich = ric-
co (di stelle) (Ndt).
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Il Coneentrazione inferiore a |, ma sempre
significativa

1l L'ammassa spicce sul fonda del
ma non se ne distingua piu il centro

1V Casuali concentrazioni in alcune
regioni del ciela

A) La classificazione degli ammassi aperti

B) 1 moti propri delle stelle delle Iadi sono diretti verso un punto a est di Betelgeuse

gsso dell’Orsa maggiore: tra le sue
mponenti, comprende le stelle 8, v,
¢ Ursae maioris, ciog le stelle del
de carro, ma non ne fanno parte le
« Ursae maiotis (nel Carro, in alto
stra) ed 1 Ursae maioris (1'ultima del
sone); fa parte invece dell'ammasso la
la Sirio, quantunque sia dalla parte
nosta sulla volta celeste. In altri termi-
il nostro sistema solare si trova in mez-
la corrente stellare dell’Orsa maggio-
senza tuttavia appartenere ad essa e
za partecipare quindi al suo movimento
ayviene alla velocita di allontanamen-
di 29 km/s rispetto al Sole. Le stelle
a corrente sembrano dirigersi verso un
nto della volta celeste posto tra le co-
Jazioni del Sagittario e del Microscopio.

ciazioni stellari
atta di gruppi di stelle che possiedono
li proprieta fisiche; le pit noie sono
associazioni O, composte da un centi-
o di stelle di tipo spettrale compreso fra
e B2, che occupano un volume aven-
diametro compreso fra 20 e 300 par-
. In gran parte le associazioni O sono
legate agli ammassi aperti che le stel-
delle associazioni formano da cornice
orno a uno o pilt ammassi. Accanto alle
ociazioni si trova sempre della materia
erstellare, spesso sotto forma di nebu-
diffuse; per alcune & stato osserva-
un moto di espansione, come nel caso
un'associazione nella costellazione del-
nicorno, legata a NGC 2264 e NGC
4, cosi come per I Lac (nella costella-
ne della Lucertola) e per Il Per (presso
ersei). Le singole velocitd di espansio-
elle varie stelle sono di alcuni km/s,
loro valore & possibile risalire all’eta
ssociazione. I Lac ha cosl un'eta di
(e II Per di 1,5) milioni di anni; le
ociazioni sono quindi oggetti estrema-
ente giovani dal punto di vista cosmico.
'ud accadere che alcune stelle di tipo O
pure B, possedendo un’elevata velocita
espansione, si siano allontanate di mol-
0 dal luogo originario dell’associazione:
questo il caso delle stelle AE Aurigae,
olumbae ¢ 53 Arietis, che fanno parte
"associazione di Orione, dalla quale si
illontanano con velocitd di 128 km/s (la
erza stella con velocitd di 80 km/s).
associgzioni T contengono da 4 a 400
> variabili del tipo T Tauri (v. p. 157):
N'esse sono fisicamente collegate a ne-
ose. Queste associazioni non sembrano
0lto numerose a causa della bassa lumi-
4 intrinseca delle stelle del tipo T
tl; appaiono concentrate nelle costel-
oni di Orione e del Toro.

massi globulari (v. p. 168)
ervati con un piccolo telescopio, gli
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ammassi globulari appaiono come piccole
nebilosita circolari, pitt luminose verso il
centro; con cannocchiali pitt grandi, co-
minciano a potersi distinguere sul bordo
le stelle pilt luminose; la totale risoluzione
delle stelle non & tuttavia possibile, nep-
pure con i maggiori telescopi; & quindi
molto difficile poter definire il numero to-
tale di stelle che formano un ammasso glo-
bulare e la sua massa totale. Con una cer-
ta approssimazione si pud dire che in un
ammasso si trovano da 50000 a 50 milioni
di stelle, mentre la massa, p. es., dell’am-
masso M 3, nella costellazione dei Cani da
caceia, & stata determinata in 245 000 mas-
se solari. Il diametro &, in media, di 30
parsec. La distanza media di una stella
dall’altra, all’interno di un ammasso, & in
genere piuttosto piccola: la densithd media
delle stelle &, gia nelle regioni esterne di un
ammasso. globulare, 10 volte superiore alla
densitd delle stelle intorno al Sole, mentre
nel centro ne & 1000 volte superiore.

Gli ammassi globulari si trovano in gene-

re a distanze signiﬁcgtivameute superiori

a quelle degli ammassi aperti e delle asso-
ciazioni: gli ammassi globulari apparten-
gono alla Galassia, formando attorno a
questa una corona, ciogé un alone sferico.
E stata osservata, negli ammassi di questo
tipo, la presenza di numerose stelle varia-
bili del tipo RR Lyrae (v. p. 152), che
hanno permesso di determinare la distan-
za dell’ammasso a cui appartengono per
mezzo della relazione periodo-luminosita.
Vi si trovano anche variabili cefeidi a lun-
go periodo del tipo W Virginis, nonché
una picecola percentuale di stelle variabili
irregolari e del tipo RV Tauri.

La probabile vita futura degli ammassi
stellari si pud calcolare su basi dinamiche;
gli ammassi aperti si disgregano dopo un
periodo di tempo compreso fra 100 milio-
ni ¢ 3 miliardi di anni; in genere un am-
masso & tanto pili stabile quanto piu ele-
vato ¢ il numero delle stelle che possie-
de. Gli ammassi globulari possono avere
un’eta superiore anche ai 10 miliardi di
anni.

La Via Lattea (o Galassia)

Il fioco bagliore continuo della Via Lat-
tea rappresenta in realtd un insieme di
moltissime stelle deboli ¢ quindi lontane;
il cerchio massimo che la attraversa &
quello utilizzato per definire il sistema ga-
lattico di coordinate. Il numero delle stelle
per grado quadrato cresce sistematicamen-
te muovendosi dai poli galattici nord e
sud in direzione dell’equatore galattico,
effetto gia evidente ad occhio nudo, ma
ancora pilt marcato impiegando un tele-
scopio.

Una variazione nel numero di stelle per
grado quadrato ¢ stata perd osservata lun-
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A) L'espansione delle stelle dell'associazione O in Perseo

180°

L]

600 Oo 300° 240°
+ Centro galattico
B) La luminosita della Via Lattea alle diverse longitudini

120

C) 1| sistema della Via Laltea visto di profilo. Gli ammassi glebulari delimitano
{in rosso)una cornice sferica attarno al sistama

'equatore galattico, lungo cioé la ban-
della Via Lattea; il numero massimo
stelle & concentrato nelle costellazioni
lo Scudo e del Sagittario (costellazioni
c2), mentre alla distanza di 180° da
este si osserva il numero minimo di stel-
oé in Orione ¢ nel Toro (costellazioni
¢nali). Localmente, si possono poi os-
re piccole variazioni nel numero di
e. Gia due secoli or sono, W. HER-
gl aveva trovato la spiegazione giusta
fatto di osservare pill stelle nella dire-
one della Via Lattea che nelle altre dire-
il sistema solare si trova all’interno
un sistema stellare appiattito, a forma
lente, sul piano equatoriale del quale
no disposte pilt stelle che nella direzio-
- perpendicolare. Inoltre il Sole, assieme
tutti i pianeti, non occupa un posto cen-
nel sistema della Via Lattea (o siste-
galattico, o Galassia), ma si trova in-
e in posizione un po’ eccentrica. Per-
y la Via Lattea presenta una certa asim-
tria, sia per quanto riguarda la sua
nositd totale, che per il numero di
|le in essa comprese.
irezione della costellazione del Sagit-
si trova il centro del sistema; il nu-
-0 galattico & localizzato nella pesizione
della radiosorgente Sagittario A (a = 17"
2md ¢ § = — 28° 55 per il 1950.0). Pur-
troppo & impossibile osservare lintera Via
ttca a causa della presenza della mate-
ria interstellare, che & particolarmente den-
a nel piano equatoriale galattico; & im-
possibile anche l'osservazione diretta del
ucleo galattico: le osservazioni ottiche
al massimo possono penetrare fino a di-
anze dell’ordine di 10000 anni luce, in-
cienti per poter definire compiutamen-
te la struttura della Galassia. Cid nondi-
meno, gia da alcune decine di anni si sa
¢ la (Galassia possiede una struttura a
irale, analogamente alle altre galassie,
¢he in massima parte possiedono appunto
e forma (v, p. 189). !
i metodi della statistica stellare si
 potuti ottenere dei validi risultati
che nello studio della Galassia. Appare
bito evidente la concentrazione della
maggior parte degli oggetti di interesse
istronomico sul piano dell’equatore galat-
ico: questa concentrazione & particolar-
‘mente accentuata nel caso delle stelle dei
rimi tipi spettrali (O, B), degli ammassi
aperti e delle associazioni, delle novae,
lle supernovae, delle nebulose planeta-
¢ della materia interstellare. Le stelle
ei tipi spettrali pit avanzati non sono
‘cosi strettamente legate al piano dell’equa-
tore galattico. Fra le stelle variabili, si
‘addensano maggiormente sul piano del-
‘l_ uatore galattico quelle di tipo RW Au-
ae, RV Tauri, R Coronae borealis e le
cefeidi.
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Al contrario, gli ammassi globulari non
presentano alcuna concentrazione sul pia-
no dell’'equatore galattico, ¢ cosi pure le
stelle « variabili d’ammasso » del tipo RR
Lyrae che si trovano in essi: gli ammas-
si globulari presentano una distribuzione
uniforme attorno al disco galattico (v. p.
168 C); analoga distribuzione presentano
le stelle del tipo U Geminorum e le stelle
del tipo Mira con breve periodo.

Oltre a una particolare disposizione nello
spazio, certi gruppi di stelle presentano
anche differenze nel rispettivo diagramma
di Hertzsprung e Russell (v. p. 170 A). La
Popolazione I si trova concentrata soprat-
tutto sul piano galattico, mentre la Popo-
lazione II si trova principalmente nell’alo-
ne, in particolare negli ammassi globulari;
le differenze nei rispettivi diagrammi di
Hertzsprung e Russell consistono essen-
zialmente nel fatto che per le stelle di Po-
polazione I la sequenza principale scorre
completamente da sinistra in alto verso
destra in basso, comprendendo, anche stel-
Iz di tipo O e B, mentre fra le stelle di
Popolazione II queste ultime mancano
completamente; inoltre per la Popolazio-
ne II, il braccio delle stelle giganti &
sdoppiato, Attualmente la suddivisione in
popolazioni & pit fine:

1. Esirema Popolazione I (stelle di tipo
O e B, stelle del tipo 8 Cephei, ammassi
aperti).

2. Veechia Popolazione I (stelle di tipo A,
stelle giganti normali, stelle con intense
righe metalliche).

3. Popolazione del disco (novae, nebulose
planetarie, stelle giganti rosse, stelle con
deboli righe metalliche, stelle del nucleo
galattico).

4. Popolazione intermedia II (stelle del
tipo Mira a breve periodo, stelle con ve-
locita superiore a 30 km/s, perpendicolar-
mente all’equatore galattico).

5. Popolazione 11 dell’alone (stelle degli
ammassi globulari, stelle del tipo RR Ly-
rae, sottonane).

Nella sequenza indicata, va progressiva-
mente diminuendo, per ogni tipo di stella,
la concentrazione sul piano galattico ed
aumentando quindi 'uniformita nella di-
stribuzione all’interno dell’alone; la di-
stanza media dall’equatore galattico au-
menta, per le cinque classi, da 120 a 2000
patsec. La sequenza di cinque classi pud
essere intesa anche come una seguenza
di eta: le stelle dell’estrema Popolazione
I hanno in media un'eta di 100 milioni
di anni mentre le stelle dell’alone hanno
un’etd compresa fra 12 ¢ 15 miliardi di
anni.

Nelle immediate vicinanze del Sole, i me-
todi statistici hanno permesso di stabilire
Pesistenza di due braccia a spirale della
Galassia, a metd strada fra le quali si tro-
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A) 1l diagramma di Hertzsprung - Russell della
Popolazionel (in giallo) e della Popolazione |1
{in rossa)

B) Moto delle stelle prossime al Sole
Le frecce verdi indicano le velocita radiali
rispetta al Sole

Mard

4000 parsec
C) Struttura della Via Lattea perpendicolarmente al piano galattico, Le linee rosse indicano
~ I'abbondanza relativa di stelle -

D) La posizione di oggetti cosmici giovani nel piano della Via Lattea, In giallo,il Sole;
in rasso, gli ammassi aperti con stelle di tipo spettrale da O a B2:in verde, le nebulose
diffuse ( regioni HI1}.5i distingue il tracciato di tre braccia a spirale

attorno al centro della Via Lattea (in rosso).

Sole; queste ricerche non hanno con-
tuttavia a risultati pienamente sod-
centi. Ricerche analoghe, compiute

do le stelle giovani (di tipo O e B),
o messo in evidenza la presenza di
raccia a spirale. Anche dalla disposi-
elle nebulose brillanti e degli am-
perti & possibile distinguere il trac-

stelle della Via Latiea devono ruotare
ywno al centro di questa, e cid per sod-
re le leggi della dinamica; su questo
supposte & fondata la dikamica stella-
Poiché dal calcolo risulta che, alle di-
distanze dal centro galattico, le velo-
i rotazione sono differenti, si possone
vare effetti statistici nella distribuzione
“moti propri delle stelle in funzione
Jongitudine galattica, ciog della di-
a angolare dalla direzione del centro
Via Lattea: le stelle che si trovano
il Sole e il centro galattico ruotano
rno a questo pitt velocemente del Sole
 precedono, mentre le stelle nella dire-
dell’anticentro si muovono pit len-
nte e si lasciano sorpassare. Un effet-
analogo si ritrova nella misura delle

irezione del centro ¢ la direzione del
imento del Sole ¢ per le stelle in dire-
¢ opposta, negativa per le stelle poste
dalle precedenti. ,
¢ alla velocitd tangenziale VT, anche
relocita radiale VR presenta un anda-
to a doppia onda in funzione della
dine galattica. Le formule di Oort
rofazione danno sia VT che VR:

=A-r-sin2(l—1)
VT =A.r.cos2(l—ls)+B.r

r ¢ la distanza in kiloparsec, 1 la lon-
udine galattica nel vecchio sistema (v.

72) ¢ L, la longitudine del centro ga-
tico, 1, = 327°,69; A e B sono costanti,
‘cui valore &

A =195 km/s + kpc*

B = 74km/s . kpe!
¢ formule di Qort, noto il moto pro-
0 la velocita radiale, 8 possibile de-
e la distanza.
velocitd angolare del Sole attorno al
ro palattico & dedotta dall’andamento
moti propri alle varie longitudini ga-
e; d'altra parte, anche la distanza
el Sole dal centro galattico pud essere
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determinata, p. es., mediante ricerche sta-
tistiche, studiando la distribuzione degli
ammassi globulari e cosi via. Sono stati
cosl ottenuti i dati della tabella

Dati caratteristici sulla Via Lattea

Diametro massimo 30000 parsec
Dianietro minimo
(misurati attraverso
il nucleo galattico)
Distanza del Sole
dal centro

Distanza del Sole
dal piano galattico
Velocita di rotazione
del Sole

Periodo di rotazione
del Sole attorno

al centro galattico
Massa totale

5000 parsec

10000 = 1000 parsec
14 parsec (a nord)
250 km/s

200 miliardi di anni
200 miliardi di
masse solari

La velocita parabolica di fuga, nella posi-
zione del Sole, & di circa 300 km/s. Le
elevate veloeita radiali (VR > 65 km/s),
che si osservano in alcune stelle (v. p.
135), si possono spiegare con ['ipotesi di
un moto obliquo di quelle stelle rispetto
alla direzione del moto solare, p. es. su
orbite fortemente eccentriche dirette dal
centro galattico verso l'esterno.

La velocita media di rotazione delle stelle
¢ una funzione molto complicata della di-
stanza dal centro galattico, neppure com-
pletamente conosciuta, in particolare nei
pressi del centro della Galassia. Il nucleo
della Galassia si comporta come un corpo
solido, cio¢ ruota con velocita crescenti
con la distanza dall’asse di rotazione; que-
sto fenomeno si deduce dall’osservazione
della distribuzione delle stelle ¢ delle mas-
se nel sistema galattico, La veloeitd di ro-
tazione raggiunge un massimo alla distan-
za dal centro di circa 6000 parsec, al di
la della quale torna a diminuire, il che
significa che l'insieme della Via Lattea
tende a comportarsi secondo le leggi di
Keplero.

Esistono effetti statistici, aleuni dei quali
non ancora chiariti: se, per esempio, si
misurano le velocita radiali delle stelle
luminose dei primi tipi spettrali (O e B),
si trova che il loro valore medioc non &
nullo, ma ¢ invece leggermente positivo
(effetto K), come se il gruppo di quelle
stelle si trovasse in lieve moto di espan-
sione, Probabilmente, I’effetto K non & rea-
le, in quanto una parte dello spostamento
verso il rosso osservato negli spettri di
stelle cosi massicce potrebbe avere un’ori-
gine relativistica.

La struttura a spirale della Via Lattea
ha potuto essere studiata sempre pitt par-
ticolareggiatamente negli ultimi 20 anni.
Lungo le braccia a spirale & concentrata
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grande quantita di 1drogenc mterstel
regioni H I), della cui presenza ci si
accorgere con osservazioni non ottl-
. ma radioastroncmiche della loro rtga
missione di 21 cm (v. p. 172). Si &
ata difficile la determinazione non
a direzione in cui si trovano le sor-
#i di radiazione di 21 ¢m, ma piuttosto
a loro distanza, che pud essere dedotta
direttamente dagli spostamenti Dop-
rilevati nell’emissione della riga e
li applicando le formule di Qort (v.
1) alla velocita radiale cosi conosciu-
Le costanti che appaiono nelle formule
Qort non sono perd conosciute con
nde precisione, per cui anche le distan-
sultano determinate con una certa
rossimazione, tale da far sorgere am-
ta nell’interpretazione dei dati.
o le formule di Oort, p. es., alla
(udine galattica di 335° la wvelocita
idiale osservata & di + 50 km/s, a cul
orrisponde una distanza di 5000 o di
mo parsec (v. p. 172 B). Il metodo non
applicabile per nulla negli intervalli
[ ng:tudme galattica tra 170° e 190° ¢
459 e 15°, in quanto in quelle dire—
i le velocita radiali hanno valori cosi
ti da rendere prive di significato le
le di Qort: per gquesto motivo, la
jomappa » della nostra Galassia (v,
172 D) presenta delle zone nelle quali
distanza non ha potuto essere deter-
nata, Per lo stesso motivo non & possi-
: descrivere la struttura galattica nelle
mediate vicinanze del Sole. Pud inoltre
vire che, in alcune direzioni, la riga
. cm si presenti suddivisa in due o
Gmponentl ognuna con differenti spo-
enti Doppler: questo significa che in
direzioni la linea d'osservazione in-
a due o pill braccia a spirale. Fortu-
imente le osservazioni a 21 cm forni-
o risultati concordanti a grandi linee
e osservazioni ottiche.
distanza di 3000 parsec dal centro
o si trova un braccio a spirale in
one alla velocita di 53 km/s; fra
2600 km dal centro si trova un anello
, avente densita di 1 atomo/em’, che
ta senza espansione alla velocita di 265

regioni della Via Lattea piﬁ prossime
cleo sono in media le pilt povere di
eria interstellare, ma le pit ricche di
e; la densita media (considerando sia
telle che la materia interstellare) & di
+ 10 g/em® nei pressi del Sole, ma &
Cento volte superiore nel centro gaiattico

oluzione stellare:
e prime teorie (v. p. 174)
teorie che andavano per la maggiore
i irca al 1930 sulla formazione e I’evo-
Uzione delle stelle erano basate sull'ipo-
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tesi che le stelle traessero la loro energia
da una continua contrazione. In base a
cid, casuali addensamenti di materia in-
terstellare potevano divenire sempre piil
grandi, per atirazione gravitazionale, fino
a raggiungere temperature tanto alte da
cominciare a irraggiare sotto forma di
grossi globi gassosi rossastri. Con il pro-
gredire del processo di contrazione, la tem-
peratura aumenta ¢ il colore della stella
passa dal giallo al bianco e all’azzurro,
che corrisponde all’apice della vita della
stella; continuando la contrazione, la tem-
peratura della stella da guesto momento
diminuisce a poco a poco ed il suo colore
passa al giallo e quindi al rosso, mentre
anche la luminositd diminuisce. Infatti la
stella termina P'esistenza come un fioco
oggetto rossastro che svanisce lentamente.
La teoria esposta risale a N. LOCKYER
(1890) ed ebbe nei decenni successivi
un’apparente canferma con la scoperta del
diagramma di Hertzsprung e Russell (v.
p. 142), essendo sufficiente supporre che le
stelle giganti rosse che si trovano nella
regione supsrsore del diagramma Verso
destra. siano gli oggetti pitt giovani: il
cammino evolutivo di una stella sul dia-
gramma di Hertzsprung ¢ Russell procede
allora verso la sinistra in alto, nella zona
delle supergiganti azzurre, quindi segue
tutta la sequenza pr'mcipa-le fino a destra
in basso, nella regione delle stelle nane
rosse. 11 Sole, essendo una stella gialla del-
la sequenza prmc:pale 'si trova gia nella
fase discendente della sua evoluzione,
Successivamente perd si resero disponibili
delle informazioni che contrastavano con
la teoria esposta:

1. La vita di una stella non pud essere
superiore a 50 o 100 milioni di anni, se
l'unico processo con cui viene generata
energia & quello di contrazione gravitazio-
nale, D’altra parte, alcune determinazioni
di eta effettuate sulla Terra avevano posto
chiaramente in evidenza non solo come
questa abbia un’etd sensibilmente superio-
re ai 100 milioni di anni (in realta, ca.
4,5 miliardi di anni), ma anche che per
tutto questo tempo il Sole deve aver ir-
raggiato la Terra in maniera abbastanza
uniforme.

2. Durante la sua vita, per la teoria espo-
sta, una stella perderebbe una grande pat-
te della sua massa: le stelle supergiganti
azzurre all’estremo sinistro della sequenza
principale possmdono una massa all’incir-
ca 1000 volte supermre a quella delle stel-
le nane rosse che si trovano all’estremo
destro. Attualmente non si conosce alcun
processo fisico che spieghi come possa av-
venire una cosi enorme perdita di massa.
3. La teoria di Lockyer, ovviamente, non
tiene alcun conto delle trasmutazioni ato-
miche che possono avvenire nelle estreme
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C) li processo di formazione delle stelle (v.testo). 1= nube interstellare; 2 = stella: O nel centro;
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A) Un'antica teoria circa I'eveluzione stellare (tearia della contrazione di Lockyer )
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dizioni fisiche c¢he si incontrano nel-
terno di una stella.

piii_ moderne teorie sulla formazione
‘evoluzione di una stella si sono com-
nente distaccate dalle ipotesi prece-

ti,

one delle stelle

} 11 processo di contrazione della mate-
interstellare per formare una stella
& cosi semplice come si era preceden-
ente ipotizzato: il processo di conden-
one di grandi quantitd di materia a
artire da piccoli addensamenti casuali
~procedere solo se questi possiedono
una massa sufficientemente grande.
‘ayvenire o meno della contrazione di
na certa nube di gas dipende poi anche

temperatura ¢ quanto pilt alta & la den-
sita, tanto minore & la quantitd di massa
ecessaria perché possa avvenire in essa
processo di contrazione (v. p. 174 B).
oiché la temperatura delle nubi di idro-
neutro & dell’'ordine di 100°K e la
ita intorno a 100 atomi/em?, difficil-
nte il solo processo di contrazione pud
origine a stelle singole. Occorre tenere
onto del fatto che alcune stelle possiedo-
una massa perfino 100 volte superiore
| Sole, e che la maggior parte delle stelle
y una massa inferiore a quella del Sole.
almente si tende a rappresentare il
rocesso di formazione delle stelle facen-
‘dolo partire da grandi nubi di gas, dell'or-
e di 1000 masse solari, che si ::'bnde:n-
ano dapprima nelle steile di ammassi
~aperti o associazioni, che a loro volta a
a poco si d1sperd0n0 in singole stelle.
n ogni caso, le stelle piit massicce di tipo
'O possono forrnarsn direttamente dalla ma-
teria interstellare; si immagini ora di se-
Euré una stella s;ﬂatta che irraggi verso
regioni vicine I’anorme quantita di ener-
[a prodotta in gran parte sotto forma di
zione ultravioleita: si ionizza allora
geno di queste regioni, che divengono
egioni H II (v. p. 163).
grandi distanze dalla stella, perd, l'idro-
eno resta neutro, per cui in talune tegio-
‘dell’idrogenc ionizzato alla temperatura
circa 10000 °K (regioni H II) viene in
‘contatto con dell’idrogeno neutro (regioni
H1) alla temperatura “di circa 90 OK: ia

stenti, le regioni H IT si allargano in ma-
‘niera esplosiva nelle regioni H L. 11 « fron-
-fE» in espansione dei gas di HII da ori-
‘gine allora a rientranze e a protuberanze,
‘come avviene sempre quando vengono ad
‘incontrarsi gas o {luidi caldi con altri fred-
di, oppure molto densi con altri meno
densi (instabilita di Rayleigh-Taylor); ven-
‘gono cosi a formarsi delle regioni di gas

‘causa della magglor pressione in esse esi-
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freddo che si estendono all’interno delle
regioni calde (« proboscidi di elefante »),
osservate come zone oscure nei pressi di
nebulose brillanti.

Alcune delle « proboscidi » possono di-
staccarsi dalla regione H [ a cui apparte-
nevano ¢ che sta ora retrocedendo, tro-
vandosi cosi circondate da gas H Il cal-
di: la pressione di questi agisce sulle « pro-
boscidi » favorendone la compressione e
quindi laumento di densita: alcuni og-
getti di questo tipo sono stati osservati
sullo sfondo pilt luminoso di nebulose
brillanti, come globuli, dalla forma circo-
lare, oscuri. La densitd dei globuli & in
effetti circa 1000 volte superiore a quella
delle normali nebulose oscure; hanno un
diametro che va da 0,05 a 0,5 parsec e,
malgrado le dimensioni ridotte, sono in
grado di assorbire, dalla luce delle stelle
retrostanti, da 1,5 a 5 magnitudini. A cau-
sa della pressione da parte delle circo-
stanti regioni H II in questo modo si pos-
sono addensare masse anche piccole, co-
me se avvenisse una diretta contrazione
gravitazionale della materia interstellare.
E probabile che l'espansione dej gas HII
condizioni l'espansione globale dei gruppi
di stelle che si formano da quei gas e che
si possono quindi identificare con le asso-
ciazioni O (v. p. 167).

Rlassumendo si pud dire che la forma-
zione delle sielle passa attraverso la fase
di formazione di ammassi interi; in teo-
ria, & poco prababile che stelle di 0,3 mas-
se solan si formino direttamente per con-
densazione della materia interstellare. Al-
I'inizio della loro vita, le stelle irraggiano
maggiormente nell’infrarosso (stelle infra-
rosse).

La successiva fase di ulteriore contrazio-
ne, fino a raggiungere uno stato nel quale
ayvenga un autonoma produzione di ener-
gia, procede pilt velocemente nelle stelle
di grande massa che in gquelle di massa
infericre. La fase di contrazione termina
quando la pressione interna dei gas divie-

‘ne in grado di equilibrare la gravitazicne.

Pit1 difficile da definire & l'istante nel quale
ha inizio la contrazione; i tempi indicati
nella p. 176 A rappresentano dei vainﬂ
minimi e si riferiscono alla fase pit im-
portante della contrazione,

Al termine della contrazione, la stella si
trova sulla sequenza principale del dia-
gramma di Hertzsprung e Russell, in un
punto che & spostato pilt o meno verso
I'alto secondo la massa della stella stessa.
Stando ai calcoli effettuati, le stelle piit
massicce raggiungono la sequenza princi-
pale prima delle stelle con massa inferio-
re: nel diagramma di Hertzsprung e Rus-
sell di ammassi molto giovani, allora, le

" stelle nane rosse e gialle, 1a cui massa &

piceola, si devono trovare sopra la sequen-
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principale, non avendola ancora rag-
unta: tale fenomeno & stato effettivamen-
‘psservato (v. p. 176 B), Dalla posizione
punto nel quale le stelle cominciano
onfluire sulla sequenza principale, ciog
del punto nel quale la sequenza principale
toorica (dedotta da osservazioni di altri
massi) si distacca dalla sequenza effet-
amente oOsservata, & possibile dedurre
no l'etd, con una certa approssima-
ne, dell’ammasso. Se nella biforcazione
i trova per esentpio una stella di cui si sa
e necessita di 10 milioni di anni per con-
{rarsi, automaticamente ne consegue che
- 10 milioni di anni & I'eta dell’ammasso,
lga;]je stelle ancora in fase di contrazione
sopra la sequenza principale appartengono
evidentemente anche le stelle del tipo T
Fauri (v. p. 157) che probabilmente sono
stelle estremamente giovani non ancora
giunte a una calma maturita.

4 Processi relativi a sistemi planetari e
a stelle doppie

condensazione di una nube di gas, per

la legge di conservazione del momento

della quantita di moto, prevede un aumen-

o della velocita di rotazione, che pud di-
yenire cosi elevata da provocare un ap-
piattimento del corpo gassoso: questo pud
perfino allora perdere della massa dal ri-

gonfiamento equatoriale e dar origine a

“una stella doppia. Una stella doppia pud

aver anche origine da due masse gassose

che si contraggono una indipendentemen-
te dall’altra, pur restando nella reciproca
ra d’attrazione,

uest’ultima teoria sembra abbastanza pro-

babile in quanto le stelle si formano quasi

‘tutte all’interno di ammassi: la prima ipo-
tesi si pud allora riferire alla formaziong

\di stelle doppie strette (quelle le cui com-

ponenti sono molto ravvicinate), mentre

la seconda si riferisce a stelle deppie lar-
ghe. In ogni caso, risulta chiaro come &
ssibile che le stelle doppie o multiple

ano cosi numerose (v. p. 147).

- Una velocith di rotazione molto alta pud
dar luogo a un appiattimento molto forte
\della nube di gas, che assume cosi la for-
‘ma di un disco nella cui condensazione
‘centrale si formera poi una stella, mentre
‘nelle pitt piccole condensazioni esterne si
Mformeranno i pianeti ¢ i satelliti, Anche
dal punto di vista teorico, in questo mo-
dl) la formazione di un sistema planeta-

. Ti0 & da ritenersi un evento tutt'altro che
taro. Nelle regioni pilt periferiche della

. tondensazione possono poi aver luogo dei

‘moti vorticosi che favoriscono la « con-

Irazione » della materia (teoria della tur

bolenza di C. F. v. Weizsdcker).

La formazione di un pianeta
l. ¢ all'incirca contemporanea alla forma-

Zione del Sole
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2. ¢ ayvenuta a temperature dell’ordine
di qualche centinaio di gradi e comunque
non superiori a 2000 °K. 1 pianeti si con-
traggono in regioni fredde rispetto alle
temperature del Sole e, la Terra in parti-
colare, non hanno mai subito fusioni a
causa della vicinanza del Sole.

La massa del disco attorno al Sole, che
accanto ai gas deve aver contenuto anche
delle polveri, & stata probabilmente assai
pit grande della massa totale attuale dei
pianeti, in quanto solo Yi» della massa del
disco si deve essere concentrata in pianeti
e satelliti mentre 1'altra parte della massa
del disco si & allontanata da questo sotto
I’azione combinata di pit forze:

1. I'attrito, che deve aver agito solo sulla
materia delle regioni pitt esterne, 2. la
pressione di radiazione del Sole &, in ma-
niera preponderante, 3. il « vento solare »
(v. p. 106), Nelle giovani stelle del tipo T
Tauri la perdita di massa & ancora in cor-
so, in maniera alquanto violenta, condu-
cendo all’espulsione dal disco di tutto cid
che ha dimensioni inferiori al mm circa.
Un siffatto processo conduce anche alla
perdita di parte dell'idrogeno e dell'elio
dai pianeti pitt vicini al Sole.

La velocita di rotazione delle stelle, tra cui
il Sole, pud essere rallentata da un even-
tuale processo di « frenamento magnetico ».
Gli attuali residui della nebulosa gassosa
che, a forma di disco, ha circondato una
volta il Sole, potrebbero essere i pianetini,
i meteoriti, la materia interplanetaria (gas
¢ polveri ¢, non ultime, anche le comete).
La formazione della Luna richiede un ca-
pitolo a parte. Oggi non si crede piit a
un'eventuale scissione della Luna dalla
Terra, e questo a seguito di recenti calcoli
di meccanica celeste; attualmente, in luo-
go della precedente ipotesi, di per sé pos-
sibile, sono allo studio due altre teorie: 1.
formazione contemporanea della Terra e
della Luna come « piancta doppio», 2.
cattura della Luna, da parte della Terra,
mentre percorreva un’orbita eccentrica at-
torno al Sole, come pianeta indipendente.
I satelliti degli altri pianefi possono essersi
distaccati dal pianeta a cui sono legati
oppure essere addensamenti secondari di
un disco gassoso attorno al pianeta; que-
sto nel caso che si tratti di « satelliti rego-
lari » aventi orbite circolari e in moto nel
piano equatoriale del pianeta (quali pos-
sono essere i satelliti maggiori di Giove)
mentre i satelliti la cui orbita presenta una
forte eccentricitd e una elevata inclinazio-
ne sul piano equatoriale del pianeta sono
probabilmente da considerare pianetini cat-
turati, Gli gnelli di Saturno sono da rite-
nersi un satellite disgregato essendosi ay-
vicinato al limite di Roche (v. oltre), o
disgregato da un urto mentre si trovava in
rapida rotazione nel piano equatoriale di
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o. Il sistema solare presenta fatti
endenti del genere: per esempio, Plu-
pud essere stato una volta un satellite

et
limite di Roche si intende quella re-
e attorno a un corpo celeste, nella
e nessun altro corpo pud trattenersi,
essere disgregato dalle conseguenti
oni di tipo mareale da parte del corpo
incipale; la distanza limite, se i due cor-
siedono all'incirca la stessa densita
a, & pari a 2,44 volte il raggio del
o principale. In effetti, la distanza di
i satelliti dal pianeta a cui apparten-
w0 & superiore al rispettivo limite di
sche; solo gli anelli di Saturno si trovano
tro tale distanza limite.

, combustione dell'idrogeno
ante la contrazione a partire dalla ma-
via interstellare, la temperatura nel cen-
della stella raggiunge a poco a poco
tanto elevati da permettere l'instau-
di reazioni che provecano trasforma-
| atomiche. Gia durante la fase di con-
ne, quando la temperatura & compre-
tra 1 e 5 milioni di gradi, il deuterio
drogeno pesante), il berillio e il boro
possono trasformarsi in elio; a partire da
lioni di gradi diviene importante per
tie Ie stelle la combustione dell'idrogeno.
trasformazione dell'idrogeno in elio
16 aver luogo in due differenti modi:
1l ciclo di Bethe-Weizsicker (cosi chia-
to dal nome dei due fisici che lo sco-
rirono nel 1938), detto anche ciclo del
rhonio-uzoto (o ciclo C-N) dagli elementi
mici che vi compaiono. In totale, quat-
protoni si uniscono per formare un ato-
mo di elio, mentre I'atomo di carbonio che
pare all’inizio del ciclo ricompare inal:
to alla fine, assumendo cosi funzioni
i catalizzatore. L’energia prodotta viene
messa sotto forma di energia cinetica dei
ositroni ¢ dei neutrini prodotti, ovvero
anche sotto forma di radiazione gamma.
1In reazioni atomiche di questo genere (det-
te di fusione nucleare), la massa viene tra-
rmata in energia secondo la formula
della relativita ristretta:
Bi=m &%
se quattro nuclei di idrogeno, di peso ato-
tico 1,008, si trasformano in un nucleo
 elio, di peso atomico 4,004, si ha a di-
posizione una massa (detta difetto di mas-
a) pari a 4 - 1,008 — 4,004 = 0,028 unita
i peso atomico, che viene trasformata in
rca 25 MeV (milioni di volt-elettrone),
thn 4 circa 4 - 1077 erg.
Le singole fasi del ciclo hanno una diffe-
hte durata, che pud anche essere molto
lunga: la fase pitt lunga & la cattura del
protone, che dura 320 milioni di anni,
fase piti breve ¢ il decadimento dell’os-
eno 15, che dura 82 secondi. La durata
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totale media del ciclo & di 336 milioni di
anni; tuttavia avvengono contemporanea-
mente innumerevoli cicli, cosicché & garan-
tita una continua produzione di energia.
2. 1 ciclo protone-protone. In questo ciclo,
due protoni reagiscono direttamente fra di
loro per produrre deuterio, che si unisce

‘ad un altro protone per formare elio 3:

questo non & il normale isotopo dell’elio,
ma un isotopo con sole tre particelle nel
nucleo, anziché quattiro, cioé con un neu-
trone in meno. Se due nuclei di elio 3 si
uniscono, si produce dell’elio 4 e due
protoni, che possono rientrare nel ciclo.
L’energia prodotta & di 26 MeV, pari a
circa 4,2 - 10°% erg. Il processo & perd
piuttosto lungo: la prima fase, quella di
fusione di due protoni, dura in media 14
miliardi di anni; la seconda fase dura 6
secondi, la terza un milione di anni.

In media, il Sole trasforma in energia 4,2
milioni di tonnellate di massa al secondo;
tuttavia una cosi imponente perdita di
massa, nei 4,5 miliardi di anni di vita del
Sole, ne ha proyocato una diminuzione
solo del 3 per mille!

Quale dei due cicli produce pill energia,
dipende dalla temperatura: come risulta
dal diagramma logaritmico di p. 180 A, il
ciclo protone-protone & efficace gia a po-
chi milioni di gradi; a circa 15 milioni di
gradi, il rendimento dei due cicli & equi-
valente e sopra i 15 milioni di gradi il
rendimento del cicle di Bethe-Weizsicker
& superiore.

Evoluzione ulteriore delle stelle della
sequenza principale

La temperatura centrale delle stelle che si
trovano sulla sequenza principale del dia-
gramma di Hertzsprung e Russell ¢ tanto
pit alta quanto maggiore & la massa della
stella (v. p. 180'B). Le stelle giganti Iumi-
nose di colore bianco-azzurro si trovano a
temperature cosi elevate che predomina,
nella produzione di energia, il ciclo car-
bonio-azoto, mentre nelle stelle nane gialle
e rosse, tra le quali il Sole, 'energia &
prodotta prevalentemente tramite il ciclo
protone-protone. In ogni caso, la produ-
zione di energia interessa, nelle stelle della
sequenza principale, solo una piccola par-
te del nucleo, quella che comprende il
12 % dell'idrogeno totale presente nella
stella. Poiché nell’interno della stella non
ha luogo alcun rimescolamento della ma-
teria, il nucleo brucia il suo idrogeno sen-
za poter utilizzare anche I'idrogeno che si
trova nelle regioni esterne.

Dalla relazione massa-luminosita (v. p.
138) appare evidente che le stelle di massa
maggiore emettono una maggior quantita
di energia che quelle di massa inferiore,
come conseguenza della maggior tempera-
tura cenitrale: una stella la cui massa & 15
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edel lempo di permanenza sulla sequenza principale, oio¢ fino alla trasformazione in giganti rosse

10 Masse solarl

superiore a quella del Scle non ir-
a una quantitd di energia 15 volte,
10000 volte superiore al Sole. In una
 di questo tipo, la conversione di
a in energia avviene a una velocitd
volte quella del Sole, cioé la stella
cia l'idrogeno contenuto nel nucleo in
tempo che & 1/670 del tempo impie-
dal Sole. Le stelle pitt massicce han-
osi una vita significativamente pil
¢: il contrario avviene nelle stelle di
massa.
ayia l'evoluzione di una stella non
a con l'esaurimento dell’idrogeno
| pucleo: se infatti la produzione di
ia nel nucleo cessa o diminuisce, e
sa anche la pressione, gassosa 0 di
azione, tutto l'equilibrio interno della
Ila viene sconvolto. La gravitazione pro-
una contrazione del nucleo, la cui
peratura sale allora sopra i 100 milioni
i gradi, rendendo cosi possibile la tra-
rormazione dell’elio (che nel frattempo &
entato pitt abbondante) in berillio e in
bonio (ciclo dell’elio); il carbonio a sua
si fonde con atomi di elio per pro-
elementi pitt pesanti (ciclo del car-
4i0): in ogni caso si produce dell'ener-
. L'insieme dei cicli a partire dall’elio
ato chiamato, dal fisico statunitense E.
TETER, processo di Salpeter.
zona di combustione dell'idrogeno si
a a poco a poco verso l'esterno e la
uzione totale di energia & ora mag-
ore che durante la sola combustione di
ogeno: I’equilibrio & di nuovo alterato
causa del conseguente aumento della
ssione interna, il quale fa si che gli
“esterni della stella tendano ad espan-
e fino a raggiungere un nuovo stato di
uilibrio; la stella della sequenza prin-
le ¢ diventata una stella gigante rossa.
stante dell’inizio della dilatazione si pud
durre dalla figura di p. 180 B, la durata

.

espansione & variabile, quantunque di
o sia minore per le stelle di massa
ggiore; anche il cammino percorso da
stella sul diagramma di Hertzsprung
lussell dipende dalla sua massa.

che il Sole diventerd una stella gigante
guito al verificarsi della combustione
elio {(ciclo dell’elio), che in base ai
li dovrebbe avvenire abbastanza ve-
mente (tanto da essere chiamata « he-
n flash », o lampo d’elio); le dimensio-
del Sole dovrebbero aumentare di 400
olte, fino a 550 milioni di km ca. La sua
emperatura superficiale dovrebbe aggirvar-
torno ai 3000 °K, ma la luminosith
iperficiale aumentera di circa 10000 volte
Spetio ai valori attuali. Poiché il Sole si
finora trattenuto sulla sequenza princi-
ale per circa 4,5 miliardi di anni, gli re-
lano ancora 3,5 miliardi di anni per com-
Diere la trasformazione in stella gigante

.
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rossa; la temperatura sulla Terra salird
allora a valori cosi alti da rendere impos-
sibile la vita organica.

La temperatura centrale di una stella gi-
gante giunge a valori dell’ordine del mi-
lione di gradi, che permettono che si for-
mino elementi pesanti fino al calcio (peso
atomico 40) o forse anche al ferro (peso
atomico 56). Un'altra via di costruzione
dei nuclei atomici & quella per cattura di
neutroni; quando viene catturato da un
nucleo atomico medio, un neutrone deca-
de in un protone e in un elettrone; que-
st’ultimo sfugge dal nucleo mentre il pri-
mo provoca un aumento di un’unitd del
numero atomico, dia ciog origine a un
altro elemento.

Le stelle giganti rosse, dopo aver superato
la fase di espansione, raggiungono un nuo-
vo stadio di equilibrio, il quale tuttavia
non & altrettanto stabile che l’equilibrio
nel quale si trovava la stella quando era
ancora sulla sequenza principale: per que-
sto motivo quasi tutte le stelle giganti ros-
se presentano variazioni periodiche o irre-
golari nella luminosita o nello spettro,
Anche le cefeidi (v. p. 151) rappresentano
uno stadio nell’evoluzione delle giganti
rosse, nel quale la stella si trova a pulsare
periodicamente. 1 calcoli hanno dimostra-
to che le stelle pili massicce passano pili
volte attraverso lo stadio di cefeide: p. es.,
una stella di massa pari a 7 volte quella
del Sole deve passare almeno 5 volte per
lo stadio di cefeide; la durata di ogni pas-
saggio & compresa fra 4000 e 100 000 anni.
Questa teoria spiega abbastanza bene la
relazione tra periodo e luminosita delle
cefeidi; & forse possibile che renda conto
anche delle variazioni di periodo a lungo
termine delle stelle del tipo cefeide, in
quanto, nel secondo passaggio per tale sta-
dio, il periodo doyrebbe diminuire di
2/10000 ogni 100 anni. .

Gli stadi finali dell’evoluzione di una stel-
la non sono attualmente conosciuti in tutti
i particolari. Le stelle pii massicce, dopo
il passaggio attraverso lo stadio di cefeidi
o di giganti rosse, divengono instabili, con
la conseguenza di dar origine all’esplo-
sione di una nova o di una supernova.
Sulle cause che conducono a queste esplo-
sioni si possono per ora avanzare solo
delle ipotesi. Le teorie pitl qualificate sono
le seguenti:

Novae. Le noyae possono esserg ricorren-
i (v. p. 153). Forse sotto la loro superfi-
cie yiene a formarsi uno strato instabile:
eventuali improvvise trasformazioni ato-
miche che vi si possono verificare origi-
nano un’onda d'urto che propagandosi
verso P’esterno provoca l'espulsione di par-
te degli strati pilt prossimi alla superficie.
Le fasi che conducono alle stadio di nova
non sono perd del tutto chiare.
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A) L'evoluzione steliare (schema). Le ultime fasi dell'evoluzione sana ancora poco conosciute

-sralé

B) | principali cammini evolutivl di due stelle di massa differente sul diagramma di

povae. Le prime teorie collegavano
so le supernovae alla comparsa di una
: te nuova sulla volta celeste
to a: 1. collasso di una nube di
ia interstellare, 2. «irruziones» di
quantitd di materia di densita eleva-
ha nel nostro universo visibile, sulla
cie della quale l'accelerazione di
4 deve raggiungere valori cosi alti
on permettere pit l'emissione di ra-
one, a causa del suo elevatissimo ar-
ento di origine relativistica.
rie pitt recenti vedono nelle superno-
uno stadio dell’evoluzione di stelle
‘massa elevata. Le possibili cause so-
1. un'improvvisa trasformazione di
otoni in elettroni e neutroni. Poiché una
atta trasformazione richjede energia, ne
nsegue un collasso della stella che a sua
lta provoca un aumento della tempera-
nterna e quindi D'espulsione degli
superficiali; 2. il decadimento degli
ementi di peso atomico medio, fra cui
ferro, prodotti nelle precedenti fasi evo-
ive, con cessione alla stella di una certa
tith di energia che ne porta la tem-
tura interna a qualche miliardo di
¢ la temperatura superficiale a ca.
milioni di gradi; poiché in superficie
trova ancora una grande quantita di
rogeno non utilizzato, vi si instaurano le
ni del ciclo di Bethe-Weizsiicker, con
sione di un’enorme quantith di ener-
¢ quindi, di nuovo, con lespulsione
gli strati superficiali della stella.
srosimilmente, in una supernoya regna-
, sia pur transitoriamente, temperature
si elevate da rendere possibile la produ-
zione degli élementi fino all’'uranio ed an-
e degli elementi transuranici.
possono, a questo proposito, stabilire
Cinteressanti paragoni: la diminuzio-
i luminosita di una supernova di tipo
avviene con la stessa velocita con cui
decade I'isotopo del californio di peso ato-
254, il cui tempo di dimezzamento
di 55 giorni. Esistono tuttavia altri ele-
ti radioattivi i cui tempi di dimezza-
te sono circa uguali: lisotopo 59 del
ferro (47 giorni), I'isotopo 7 del berillie e
sotopo 89 dello stronzio con 53 giorni.
1 termine dell’evoluzione di una stella
non rimane altro che una certa quantita
ssa collassata, in uno dei tre stati
tti:
1. Stelle nane bianche, con densith media
dell'ordine di 10* g/cm®. A quanto pare,
ventano nane bianche tutte le stelle di
ola massa, per cui sardl questa la sorte
1e del Sole.
telle a neutroni (pulsar), con densita
ia dell’ordine di 10¥ g/cm’. E questo
stadio finale delle stelle aventi massa
U elevata, dopo esser divenute super-
novae.
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3. Collapsar® o black holes? con densita
ancora superiori alle precedenti. Solo le
stelle pili massicce possono raggiungere
questo stadio, nel quale la gravitazione
superficiale raggiunge valori tanto alti da
impedire 'emissione di radiazione, che ri-
mane catturata dalla stella. Lo spostamen-
to delle righe spettrali verso il rosso (di
origine relativistica) & quindi illimitato.
Oggetti siffatti possono essere scoperti per
via indiretta solamente. I « black holes »
sono considerati ancora « stelle teoriche ».

L'evoluzione globale di una stella

¢ il suo cammino evolutivo sul diagram-
ma di Hertzsprung e Russell sono rappre-
sentati a p. 182 per due stelle di massa di-
versa. Per la maggior parte del tempo, una
stella rimane sulla sequenza principale del
diagramma (v. anche p. 142); & questo il
motivo per cui la maggior parte delle stel-
le si trova sulla sequenza principale. La
regione di questa a sinistra in alto @ meno
affollata della regione a destra in basso in
quanto le stelle con massa elevata che vi
sono rappresentate hanne una vita infe-
riore alle stelle di piccola massa. Lo stadio
di gigante rossa & superato in un tempo
relativamente breve, come & dimostrato
dallo scarso affollamento che si osserva nel
ramo delle giganti. Le stelle nane bianche
sono pit numerose che le giganti rosse, in
quanto rappresentano uno stadio finale.
Se si considera un gruppo di stelle forma-
tesi contemporaneamente, ciog facenti par-
te di un ammasso aperto o di un ammasso
globulare, allora la rispeitiva sequenza
principale, da sinistra in alto verso destra
in basso, termina in un punto che & indi-
cativo dell’eta dell’ammasso: questo per-
ché le stelle a sinistra in alto sono quelle
che presentano il minot tempo di perma-
nenza sulla sequenza principale. Se, p. es.,
la biforcazione si trova in corrispondenza
di stelle aventi una luminosita 70 volte e
una massa 3 volte quelle del Sole, allora
I'eta dell’ammasso ¢, secondo il diagram-
ma di p. 184, di ca. 350 milioni di anni.
Se quel punto si trova in corrispondenza
a stelle aventi luminosita 5 volte e massa
1,5 volte superiori al Sole, l'etd & di 2,4
miliardi di anni. Si pud quindi impiegare
il diagramma di Hertzsprung e Russell di
un ammasso per deferminare ['etq del-
’ammasso stesso.

In casi favorevoli, si pud determinare con
una certa approssimazione anche l'eta di
singole stelle; pitt precisamente, guesto pud
avvenire nel caso di stelle vecchie che si
accingono a lasciare la sequenza principa-
le, o di stelle molto giovani che stanno per
raggiungerla. In ogni caso, perd, devono

1 Dall’inglese « co_li‘apsbd stars », stelle collas-
saie (Ndt).
2 In inglese, buchi neri (Ndt).
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A) 1l diagramma d zsprung ] .
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; iovan 3820 h -+ X Persei(circa 1 milione di anni ), me
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B) 1 diversi tipi di sistemi doppi. L‘inqilur;rm rossoa forma di otto rappresenta |l limite di Roghe daile

due stelle. In 1 nassuna stella riempie il rispettivo limite di in 2
lue stell 165! o limite: di Roche; in 2'sslo una, mi i
;l:f;p_{?:o qusl limite. Se una stella si espande oltre il limite di Roche, allora dari";iemg'r?aﬁ?;:s
o la compagna, come in 2 0.in 3. Questi sistemi possono essere circondati da involucri in espansione

perfettamente conosciute sia la mas-
‘che la luminosita.

oyoluzione di wuna stella doppia
ita
i passa a considerare qualche stella
onia stretta, appaiono certe contraddi-
oni con i modelli evolutivi illustrati nel-
ultime pagine; nel caso di Sirio A/Si-
B, si trova una stella di 2,25 masse
i, ancora sulla sequenza principale,
egata a una nana bianca di 1,1 masse so-
. sc due stelle con quelle masse si for-
o contemporaneamente, c¢’& da aspet-
si che la stella B, con 1,1 masse solari,
hia una vita pitl lunga della compenen-
A, quindi non avrebbe dovuto ancora
raggiunto lo stadio di nana bianca.
allora in una stella doppia, delle due
omponenti, di origine comune e contem-
poranea, una, B, ha massa maggiore del-
Jialiea, A, ci si deve aspettare che B rag-
giunga per prima lo stadio di gigante ros-
sa, in cui si dilata fino a raggiungere un
olume cosi grande da espellere parte del-
sua massa verso la piti piccola compa-
na A: questa alla fine del processo &
‘diventata la componente pili pesante e
orno ad essa si muove la pit vecchia
‘componente, passata ormai allo stadio di
na bianca, che ha anche la massa in-
eriore.
embra quindi plausibile che lo scambio
i materia fra le componenti di una stella
‘doppia abbia una parte molto importante
ella loro evoluzione.

Lo ]
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L’arricchimento di elementi pesanti

Durante 1'evolversi di una stella, nel suo
interno si vengono a formare degli ele-
menti pesanti, particolarmente a partire da
“idrogeno. Si consideri ora, per ipotesi, che
Tuniverso sia stato, per un lunghissimo
tempo, composto da solo idrogeno e che
{e prime stelle si siano formate a partire
“da questo elemento: allora la materia in-
terstellare deve essersi arricchita a poco
& poco di elementi pilt pesanti, in quanto
le stelle, nelle ultime fasi della loro evo-
luzione (supernovae, novae normali, gi-
_ganti rosse instabili) deyono aver perso
una parte cospicua della loro massa. Le
stelle che si formano successivamente con-
tengono gid una frazione di elementi pe-
santi che & tanto maggiore gquanto pill
tardi la stella si forma: il ferro, il silicio,
il carbonio ecc... che si trovano nella Ter-
ra o nel Sole si sono formati precedente-
mente in un’'gltra stella. Il fatto che la
percentuale di elementi pesanti vada sem-
pre crescendo nel tempo pud essere effet-
tivamente dimostrato per numerose stelle
e altri oggetti cosmici; le stelle giovani
sono pitt ricche in elementi pesanti che le
stelle pitt vecchie; le stelle di Popolazione
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I (v. p. 143) presentano un contenuto in
metalli superiore alle stelle della Popola-
zione II.

La vita organica (astrobiologia)

Negli ultimi apni, lo studio dei fonda-
menti biochimici della vita ha compiuto
grandi passi in avanti; d’altra parte, sono
aumentate le nostre conoscenze circa le
condizioni superficiali degli altri corpi ce-
lesti. Non ¢’¢ quindi da meravigliarsi se il
problema dell’importanza e della diffusio-
ne della vita organica nel cosmo stia con-
centrando su di sé un’attenzione crescente.
In questo contesto ¢ stato coniato il ter-
mine astrobiclogia per indicare l'insieme
degli studi citati.

Per studiare il problema della vita, occor-
re tener conto di alcune premesse:

1. 11 collegamento della vita organica a
legami molecolari estremamente complessi
(molecola dell’albumina, acido nucleico).
Semplici molecole non sono in grado di
compiere reazioni biochimiche (assorbi-
mento di alimenti, scambio di prodotti,
riproduzione ed ereditarieta ecc...).

2. La vita organica & legata a un interval-
lo di temperature relativamente ristretto.
Sopra i 100 °C ca., le grandi molecole or-
ganiche decadono in moelecole inferiori, e
sopra il migliaio di gradi & possibile solo
Iesistenza di singoli atomi. Sotto 0°C, le
reazioni biochimiche vengono talmente ral-
lentate che la vita organica affiva non &
pitt permessa, quantunque sia possibile che
si conservi in forma latente (in uno stato
di « congelamento ») per ridivenire attiva
all’aumentare della temperatura. Le tem-
perature pitt favorevoli all’esistenza della
vita sono quelle comprese fra + 25°C ¢
4+ 45°C. Gli animali piii evoluti, nonché
['uomo, hanne una temperatura corporea
in questo intervallo e possiedono disposi-
tivi di regolazione della temperatura stessa
sensibili a variazioni anche di pochi gradi.
Quali ulteriori elementi condizionanti si
possono citare, p. es., un'atmosfera ricca
di ossigeno, la presenza di molta acqua
sulla superficie e cosi via. Recenti ricer-
che hanno dimostrato che molte specie di
microorganismi sulla Terra presentano a
questo riguardo grande adattabilita.
Circa la formazione della vitg, uno spira-
glio di luce ci & arrivato dagli esperimenti
di s. L. MILLER (1953), nei quali una sca-
rica eléttrica o lirradiazione di ragei ul-
travioletti in un’atmosfera « primordiale »
(composta da idrogeno, vapor d’acqua, me-
tano ed ammoniaca, cioe dalle sestanze
che si ritiene formassero ’atmosfera della
Terra nelle prime epoche della sua esi-
stenza) provocd la formazione di ammino-
acidi, sostanze basilari della vita organica.
La via da seguire per giungere all’organi-
smo pilt semplice & ancora da studiare. In




