
Capitolo 7

Combustione dell’elio e fasi evolutive
avanzate: le piccole masse

7.1. Generalità sulle fasi di combustione dell’elio. Piccole masse, masse
intermedie e grandi masse

Lo studio delle fasi avanzate di combustione di idrogeno in una shell ci ha portato a con-
cludere che stelle con massa superiore o dell’ordine di ∼ 0.5 M� riescono a raggiungere le
temperature tipiche (∼ 108 K) per l’innesco delle reazioni 3α. In tali stelle, all’aumentare

Fig. 7.1. Traccia evolutiva di una stella di 3.0 M� di Pop. 1, tipica di stelle al limite del
flash dell’elio. L’asterisco indica la posizione dell’innesco dell’elio. L’evoluzione è seguita sino
all’esaurimento dell’elio al centro ed all’instaurarsi della combustione a doppia, shell. I tempi evo-
lutivi delle varie fasi sono riportati in tabella 1. La luminosità L è in luminosità solari.

Tab. 1. Tempi evolutivi per la traccia in Fig. 7.1 (in 108 anni).

Punto t Punto t Punto t Punto t Punto t

2 1.39 6 2.44 10 2.489 14 2.56 18 3.19
3 2.24 7 2.47 11 2.498 15 2.78 19 3.23
4 2.34 8 2.479 12 2.507 16 2.94 20 3.26
5 2.40 9 2.484 13 2.53 17 3.07
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Fig. 7.2. Evoluzione della struttura interna di una stella di 5 M�, Pop. I, dalla sequenza principale
sino allo spengimento della sbell di idrogeno ed al secondo dredge up. il tempo t è in 10 7anni. Come
in Fig. 6.5 sono indicate le zone di combustione e di convezione.

della massa il nucleo centrale di elio risulta sempre meno governato da fenomeni di degener-
azione elettronica. Le valutazioni evolutive mostrano che stelle con massa maggiore di circa
M ∼ 3M� giungono ad innescare pacificamente l’elio in un nucleo centrale non degenere.

Indipendentemente dalle modalità dell’innesco, le fasi di combustione di elio riproducono
un’evoluzione strutturale per molti versi analoga a quella caratterizzante la combustione
centrale ed a shell dell’idrogeno. E’ innanzitutto da notare come, a causa della elevata
dipendenza della reazione 3a dalla temperatura, la combustione centrale di elio induce in
ogni caso la formazione di un nuovo nucleo di convezione. Le strutture che avevano raggiunto
la loro traccia di Hayashi reagiscono alla presenza della nuova sorgente centrale di energia
tendendo a distaccarsi dalla traccia, ritornando verso maggiori temperature effettive, cioè
verso il luogo caratteristico delle combustioni centrali.

Stelle di massa sufficientemente elevata (M ≥ 7M�) continuano ad evolvere con un
graduale e contenuto aumento di luminosità. Al decrescere della massa si manifesta sempre
più evidente una tendenza dei modelli a doppia sorgente di energia (He centrale ed H in
shell) a collocarsi a luminosità inferiori a quelle raggiunte al momento dell’innesco dell’elio.
La Fig. 7.1 riporta in maggiori dettagli l’evoluzione del modello di 3 M� di Fig. 6.1 che
mostra chiaramente tale caratteristica. La tabella 1 riporta i tempi evolutivi delle relative
fasi.

La diminuzione di luminosità conseguente all’instaurarsi della doppia sorgente di energia
prosegue e risulta esaltata in stelle di piccola massa che subiscono il flash dell’elio. Da oltre
1.000 luminosità solari, tipiche del flash, esse discendono a meno di 100, collocandosi alle
luminosità tipiche della fase di ramo orizzontale negli ammassi globulari (→ A7.2). Fase
che avevamo già interpretato, in base al principio di ragion sufficiente, come quella della
combustione dell’elio. Si può interpretare questo scenario come un’evidenza che la presenza
di una relazione massa del nucleo degenere - luminosità spinge la stella verso luminosità
abnormi. Rotta la degenerazione, la struttura si riassesta sulle luminosità naturali per una
struttura non degenere.

Per ogni massa, all’esaurimento dell’elio centrale segue l’innesco della reazione 3α nella
shell ricca di elio contornante un nucleo di carbonio-ossigeno, e la stella tende nuovamente a
ricollocarsi lungo la sua traccia di Hayashi. E’ in questa fase che si manifesta una ulteriore
biforcazione nella storia evolutiva delle stelle. Abbiamo già definito come ”piccole masse”
tutte quelle strutture che innescano la 3α in un nucleo di He degenere e, quindi, con un
flash. Tenendo presente che il progredire dell’evoluzione tende a favorire l’insorgere della
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Tab. 2. La classificazione evolutiva delle strutture stellari.

Innesco H Innesco He Innesco C

M≤ 0.1M� Nane Brune Mancato - -
0.1M� ≤M≤ 3M� Piccole Masse Quiescente Degenere Mancato
3M� ≤M≤ 8M� Masse Intermedie Quiescente Quiescente Mancato
8M� ≤M≤ 11M� Masse Intermedie Quiescente Quiescente Degenere

11M� ≤M Grandi Masse Quiescente Quiescente Quiescente

degenerazione elettronica, non sorprende trovare che al termine della combustione di He
tutte le piccole masse sviluppano un nucleo di CO fortemente degenere.

Al di sopra del limite delle piccole masse troviamo un intervallo di masse, orientativam-
nete tra le 3 e le 11 M�, caratterizzato da strutture che innescano l’idrogeno in maniera
quiescente al centro di un nucleo non degenere, ma che al termine della combustione di He
sviluppano nuclei di CO degeneri. Tali strutture, designate con il termine di ”masse inter-
medie”, in larga parte condivideranno con le piccole masse il destino comune di nana bianca.
Caratteristico di queste masse il secondo dredge up: nella fase di combustione a doppia shell
la convezione esterna affonda e , finisce col raggiungere ed intaccare più o meno profonda-
mente il nucleo di elio, trasportando in superficie i prodotti delle precedenti combustioni
(Fig. 7.2) .

Masse ancora superiori, le ”grandi masse”, innescheranno invece la combustione del car-
bonio in un nucleo di CO non degenere, giungendo a completare l’intera catena di reazioni
sino alla fotodisintegrazione del ferro. Si giunge cos̀ı ad una classificazione altamente signi-
ficativa, basata sulle caratteristiche evolutive delle strutture, che si sovrappone e sostituisce
la suddivisione in strutture della MS superiore o inferiore il cui valore resta limitato alle strut-
ture della Sequenza Principale ed alle loro modalità di uscita dalla MS stessa. La Tabella
2 riassume schematicamente tale classificazione, riportando a titolo orientativo l’indicazione
di limiti di massa che peraltro dipendono, talora sensibilmente, dalla composizione chimica
originaria.

7.2. Combustione centrale di He: Trascinamento del nucleo convettivo e
semiconvezione indotta

Una volta innescato l’elio,sia in maniera quiesente o attraverso un flash, nella fase di combus-
tione quiescente la stella brucia 4He in C e O in un nucleo convettivo non degenere, interno
ad un più esteso nucleo di elio. Tale nucleo è infine circondato da un inviluppo ancora ricco
dell’idrogeno originale, mentre sul bordo del nucleo di elio è ancora efficiente una shell di
combustione dell’idrogeno. Al progredire dell’evoluzione He viene trasformato in C + O,
omogeneamente ridistribuiti nella zona convettiva. In combustione di idrogeno il prodotto
di combustione, l’elio, aveva opacità minore dell’idrogeno, e da ciò discendeva la progressiva
diminuzione in massa dei nuclei convettivi. In combustione di elio la situazione è radical-
mente diversa, perchè carbonio ed ossigeno hanno opacità maggiore (Fig. 7.3). Questo darà
luogo ad una crescita del nucleo attraverso meccanismi che richiedono di essere discussi con
qualche dettaglio.

Come esemplificato in Fig. 7.4, nel modello iniziale il nucleo di elio è ancora
sostanzialmente omogeneo, ed il gradiente radiativo decresce regolarmente dal centro verso
l’esterno, raggiungendo e superando il bordo della convezione, definito dalla condizione di
Schwarzschild ∇rad = ∇ad. Al progressivo incremento delle abbondanze di C e O, au-
menta l’opacità e aumenta di conseguenza il gradiente radiativo nel nucleo convettivo ,
mentre nella zona esterna di elio non raggiunto dalla convezione opacità e gradiente restano



4

Fig. 7.3. Opacità di He, C ed O per distribuzioni di densità e temperatura caratteristiche del
nucleo di una stella di piccola massa in fase di combustione centrale di elio.

sostanzialmente inalterati, e la zona resta pertanto formalmente stabile e in equilibrio ra-
diativo. Applicando indiscriminatamente tale criterio, al bordo della convezione si verrebbe
progressivamente a creare una discontinuità del gradiente radiativo, collegata alla disconti-
nuità in composizione chimica, con il gradiente radiativo che al limite della convezione cresce
a valori sempre più superadiabatici.

E’ facile verificare come tale situazione, pur verificando formalmente il criterio di
Schwarzschild, sia sostanzialmente da rigettare da un punto di vista fisico. Basta infatti
ricordare come debba esistere un sia pur contenuto overshooting della zona convettiva per
comprendere come tale overshooting, portando C + O all’esterno, tenda ad estendere irre-
versibilmente il confine della convezione, operando istante per istante a partire dal nuovo
confine. Il confronto tra i tempi della convezione (tempi scala meccanici) ed i tempi evolutivi
(tempi scala nucleari) mostra che se anche l’estensione dell’overshooting è - come abbiamo
assunto - tracurabile, la propagazione di tale meccanismo di autotrascinamento del nucleo
convettivo deve risultare pienamente efficiente.

Se, a titolo di esempio, assumiamo tempi scala della convezione dell’ordine del mese,
risulta che in un passo temporale di 1 milione di anni l’overshooting riesce in linea di principio
a propagarsi per 107 volte la sua estensione. L’unica situazione stabile e accettabile è quindi
quella nella quale il nucleo si à esteso sino a verificare il criterio di eguaglianza ∇rad =
∇ad sulla faccia interna della superficie di separazione tra convezione e stabilità radiativa,
condizione nella quale viene a cessare il meccanismo di autotrascinamento. (Fig.7.5).

La situazione diviene più complessa allorquando, al progredire delle dimensioni del nu-
cleo, si giunge ad una fase nella quale il gradiente radiativo corrispondente alla miscela
ricca di C + O, al crescere delle dimensioni del nucleo presenta un minimo oltre il quale
tende a ricrescere e le prescrizioni in precedenza adottate per definire le dimensioni del
nucleo convettivo non sono più utilizzabili. Si può comprendere lo sviluppo di una tale situ-
azione partendo dall’ultimo modello accettabile, nel quale il limite del nucleo convettivo -
secondo le precedenti prescrizioni - è giusto al minimo del gradiente e supponendo di evol-
vere temporalmente la situazione lasciando innalzare C + O nel nucleo e quindi creando un
sovragradiente ai bordi del nucleo medesimo (Fig. 7.6 : a). Una tale situazione, instabile,
dovr evolvere dinamicamente secondo le seguenti fasi

1. l’overshooting ai bordi del nucleo estenderà la convezione, trasportando contemporanea-
mente elio dall’esterno e abbassando cos̀i il gradiente in tutto il nucleo (Fig. 7.6: b).

2. Al progredire di questo rimescolamento il gradiente finirà col verificare la condizione adi-
abatica non al bordo del nucleo convettivo ma in corrispondenza del minimo di gradiente
(b). La convezione al minimo non è più efficiente e la zona convettiva interna ed esterna
al minimo si disaccoppiano.
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Fig. 7.4. La crescente discontinuit del gradiente radiativo ai limiti del nucleo convettivo quando
si trascuri l’instabilità indotta dall’overshooting. Le varie curve sono contrassegnate dal valore Y
del contenuto di elio nel nucleo convettivo di una stella in fase di combustione centrale di elio. Y∼1
rappresenta la situazione del modello iniziale.

Fig. 7.5. Andamento schematico dei gradienti al limite del nucleo convettivo:(a) nel caso di una
crescente discontinuità e (b) nella situazione stabile .

3. L’overshooting resta efficiente a causa della sovradiabaticità al bordo esterno, ma è in
grado di trasferire elio solo nella zona esterna al minimo, e di trasferirlo per ogni zona
sinché l’elio non ha abbassato il gradiente radiativo sull’ adiabatico inibendo la convezione
(Fig. 7.6: c).

Il processo termina quando, continuando ad inibire la convezione alle sue spalle, il bordo
della convezione inibisce se stesso, e si raggiunge una situazione stabile che può essere cos̀i
descritta: un nucleo convettivo estendentesi sino al minimo del gradiente, e regolato dalla
condizione che al minimo stesso si raggiunga la condizione di adiabaticità, circondato da
una zona a gradiente chimico nella quale il rapporto He/(C+O) è punto per punto tale
da garantire la neutralità convettiva (∇rad = ∇ad) della zona (zona semiconvettiva). Al
progredire dell’evoluzione l’effetto combinato della convezione e dei rimescolamenti tende
in continuazione a ristabilizzare la struttura sulla situazione precedentemente descritta, che
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Fig. 7.6. Schema esplicativo dello sviluppo del processo di semiconvezione.

Fig. 7.7. Distribuzione dell’abbondanza di elio per varie fasi al progredire della combustione
dell’elio. La freccia indica gli effetti del trascinamento. La linea a tratti mostra la tipica distribuzione
dell’elio in fase di avanzata combustione in assenza di overshooting.

è la prescrizione utilizzata in molti calcoli evolutivi. La. Fig. 7.7 mostra l’evoluzione della
distribuzione interna di He nei due casi.

La zona a gradiente chimico che contorna il nucleo convettivo è stata definita ”semi-
convettiva” perchè ancora una volta siamo in presenza di una convezione che tende ad
autoinibirsi, non giungendo al completo rimescolamento degli strati inizialmente instabili.
Si noti peraltro che il meccanismo che genera la semiconvezione in combustione di elio
risulta sostanzialmente diverso da quello che produce la semiconvezione che abbiamo in-
contrato al termine della combustione centrale di idrogeno nelle grandi masse. In quel caso
l’instabilità convettiva originava spontaneamente nella struttura, nel caso dei nuclei di elio
è invece prodotta dal meccanismo di avanzamento dell’overshooting. Per tale ragione pare
opportuno designare questo secondo caso con il termine di semiconvezione indotta.
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Fig. 7.8. Traccia evolutiva, di una stella di 0.6 M� con composizione chimica dell’inviluppo
Y=0.27, Z=10−3 durante la fase di combustione centrale dell’elio. Il cerchietto indica il primo
modello di combustione quiescente a dppia sorgente di energia che segue al flash dell’elio. Per
comparazione è riportata anche la traccia evolutiva dello stesso modello calcolata in assenza di
overshooting e semiconvezione. E’ assunta una massa iniziale del nucleo di He M = 0.468M�. La
traccia senza oversbooting è spinta oltre l’esaurimento dell’elio centrale che avviene attorno a logTe∼
3.7, logL ∼ 1.9.

La prevedibile conseguenza dell’efficienza di autotrascinamento e semiconvezione è il
prolungamento temporale della fase di combustione di elio centrale: ambedue i meccanismi
contribuiscono infatti a portare nuovo elio nelle regioni di efficienza della 3α, prolungandone
conseguentemente l’efficienza. Viene conseguentemente prolungata anche la traccia evolutiva,
come esemplificativamente mostrato in Fig. 7.8 nel caso di una stella di piccola massa. La
figura mostra come l’effetto dell’overshooting e della semiconvezione sia essenzialmente quello
di estendere l’intervallo di temperature efficaci coperto durante l’evoluzione. In ogni caso la
struttura evolve mantenendosi in un ristretto intervallo di luminosità, in qualitativo accordo
con l’evidenza più volte menzionata delle fasi di ramo orizzontale nei vecchi ammassi di
Popolazione II.

Durante la combustione centrale di elio la direzione di evoluzione risulta regolata da
leggi che sono in qualche maniera speculari rispetto a quelle che reggono la collocazione del
modello nel diagramma HR. L’evoluzione strutturale è infatti caratterizzata da un continuo e
regolare spostamento della produzione di energia dalla shell di combustione dell’idrogeno alla
combustione centrale dell’elio. Sinché la shell di idrogeno predomina, la stella evolve verso
maggiori temperature efficaci. Quando infine la combustione centrale prende il controllo della
produzione di energia il cammino evolutivo si inverte e la stella tende ad evolvere in direzione
della zona delle giganti. Pur se nella intera fase di combustione di elio centrale le temperature
centrali risultano in continuo aumento, la prima fase di combustione è caratterizzata da
una espansione del nucleo e da un conseguente regolare decremento dei valori delle densità
centrali, andamento che nelle più avanzate fasi di combustione si inverte per tornare al
regolare aumento di ambedue temperatura e densità centrali.

7.3. Stelle di piccola massa: perdita di massa, ZAHB ed evoluzione di ramo
orizzontale

Nel seguito rivolgeremo inizialmente l’attenzione al problema dell’evoluzione in fase di com-
bustione di elio per stelle di piccola massa. Tale scelta è suggerita da due ordini di argomenti:
il primo e principale è che esaurienti evidenze osservative per stelle in fase di combustione
di elio nella nostra Galassia sono di fatto reperibili solo in sistemi antichi come gli ammassi
globulari. Ciò discende non tanto da caratteristiche evolutive quanto dalle proprietà degli
ammassi stellari delle diverse popolazioni galattiche. Tenendo presente che la fase di com-
bustione di elio ha tempi caratteristici di circa due ordini di grandezza inferiori a quelli
della fase di combustione dell’idrogeno, e tenendo presente che in un ammasso oltre alle
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Fig. 7.9. Tracce evolutive nel diagramma HR di struttre in fase di combustione di elio per due
diverse assunzioni sulla massa del nucleo di He Mc e al variare della massa totaale. Le linee a punti
mostrano, per ogni Mc, la collocazione dei modelli iniziali

stelle evolventi fuori sequenza esistono molte altre stelle ancora in fase di combustione di
idrogeno, si può orientativamente stimare, anche se molto rozzamente, di poter osservare in
fase di combustione di He circa una stella su 103.

Essendo gli ammassi di disco caratterizzati al più da qualche migliaio di stelle, ci si aspetta
di trovare in fase di elio pochissime stelle, dalle quali è difficile ottenere relazioni statisti-
camente rilevanti. Ben diverso è il caso di un ammasso globulare, nel quale l’abbondante
popolazione stellare consente di rivelare centinaia di stelle in tale fase evolutiva, fornendo
un campione rilevante sul quale operare confronti con le teorie evolutive. A questo fatto si
deve aggiungere che la possibilità di ottenere informazioni sui parametri evolutivi di stelle
che appartengono alla lontana storia dell’alone galattico è certamente un eccitante obiettivo
nel contesto delle ricerche sulla storia del nostro Universo.

Abbiamo già indicato come il cammino evolutivo di una stella di piccola massa in fase
di doppia combustione (He centrale + shell di idrogeno) si collochi confortabilmente nella
zona del diagramma HR nel quale si osserva la cosiddetta fase di ”Ramo Orizzontale”.
Molto meno confortabilmente non si tardò a riconoscere che alcuni ammassi globulari della
Galassia presentano rami orizzontali con un’estensione in temperatura molto maggiore di
quella ottenibile in base alle tracce evolutive susseguenti al flash. Tracce che - per una
già citata regola - devono coincidere con l’isocrona. Lo scenario teorico richiede quindi un
qualche perfezionamento e modifica. Le modalità di una tale modifica vengono suggerite
dall’evidenza osservativa (righe di emissione) che mostra come nelle Giganti Rosse luminose
siano efficienti meccanismi di perdita di massa. Possiamo quindi sospettare che un ulteriore
parametro, la perdita di massa, regoli la distribuzione delle stelle lungo il Ramo Orizzontale.

Un approccio topologico alle proprietà dei modelli di ramo orizzontale può chiarire la
situazione, confortando l’intervento della perdita di massa. Osserviamo che, per ogni pre-
fissata composizione chimica, un modello nella sua fase iniziale d combustione di elio al
centro resta identificato da due parametri Mc = Massa del nucleo di He, M = massa to-
tale della stella, M-Mc rappresentando ovviamente la massa dell’inviluppo ricco di idrogeno.
Integrando una serie di modelli utilizzando Mc e M come parametri liberi si ottiene che la
topologia dei modelli è regolata da una semplice relazione, secondo la quale (Fig. 7.9) per
ogni prefissata composizione chimica dell’inviluppo e per ogni prefissata massa del nucleo di
elio, al variare della massa, le stelle si dispongono lungo una sequenza sensibilmente orizzon-
tale; minore è la massa totale maggiore è la temperatura efficace della stella. Le origini di
una tale comportamento sono facilmente comprensibili: minore la massa totale, minore (a
parità di Mc) è la massa dell’inviluppo, e quindi più esterna, più fredda e meno efficiente è
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Fig. 7.10. ZAHB teoriche valutate per diverse assunzioni sull’abbondanza iniziale di elio, as-
sumendo Z= 10−4 ed un’età di 10 Gyr. Lungo le sequenze sono riportati le masse totali dei vari
modelli,in masse solari e le masse evolutive dei nuclei di elio.

la shell di idrogeno, e più la stella deve allontanarsi dalla traccia di Hayashi per avvicinarsi
alla sua posizione sulla sequenza principale di elio.

Dai dati in Fig. 7.9, che coprono gli attesi valori evulutivi dei nuclei di He al flash, si
ricava non solo la capacità della perdita di massa di distribuire le strutture lungo un Ramo
Orizzontale, ma anche che le masse richieste per coprire bracci estesi risultano sensibilmente
inferiori alle masse originarie di 0.8, 0.9 M� attese per Giganti Rosse con età dell’ordine
di 10 Gyr. E’ oggi universalmente riconosciuto che una dispersione nei valori di perdita di
massa è all’origine della osservata distribuzione delle stelle di Ramo Orizzontale, cos̀i che le
sequenze di Fig.7.9 vengono a rappresentare il luogo del diagramma HR ove ci si attende che
possano andare a collocarsi le stelle all’inizio della combustione quiescente di elio centrale al
variare della perdita di massa, e prendono il nome di Rami Orizzontali di Età Zero (ZAHB
= Zero Age Horizontal Branch).

Si noti come la perdita di pochi decimi di massa solare, quali necessari per popolare il
Ramo Orizzontale, hanno effetti trascurabili sulle caratteristiche delle Giganti Rosse, stante
la ridotta dipendenza della traccia di Hayashi dalla massa stellare. I tempi evolutivi di
Gigante Rossa diventano inoltre minori dei tempi scala termodinamicidel nucleo interno di
elio, cos̀i che la perdita di massa e le conseguenti modifiche dell’inviluppo stellare finiscono
col non influenzare la struttura interna. In conclusione, la postulata perdita di massa in
fase di Gigante Rossa ha possibilità di manifestarsi nel diagramma HR solo all’avvento della
successiva fase di combustione centrale di elio.

Al di là di esperimenti numerici quali quelli di Fig.7.9, il calcolo di strutture di HB
richiederebbe in linea di principio che per ogni assunta composizione chimica originaria
venga seguita l’evoluzione delle stelle introducendo opportune valutazioni della perdita di
massa lungo il Ramo delle Giganti, seguendo la struttura attraverso il flash dell’He sino
alla suuccessiva fase di combustione quiescente. A causa dell’onerosità dei relativi calcoli
numerici, per ricavare il modello di ZAHB è largamente utilizzata una procedura alternativa
estremamente semplificata.

Tale procedura consiste nel determinare, attraverso acconci calcoli evolutivi, per ogni
assunta composizione chimica ed età la massa delle giganti al flash e la relativa massa del
nucleo di elio. Saltando la fase del flash, i relativi modelli di ZAHB vengono direttamente
costruiti come strutture di equilibrio sorrette nuclearmente, costituite da un nucleo di elio
della massa evolutivamente prefissata e con la massa dell’inviluppo come parametro libero,
con la ovvia condizione che la somma delle masse del nucleo e dell’inviluppo sia minore o
al più eguale alla massa originale della struttura. Si tiene conto della nucleosintesi del flash
assumendo che il 5% dell’elio del nucleo si sia trasformato in C, mentre si dovrà anche tener
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Tab. 3. Parametri evolutivi per un modello di 0.65 M�, Z=0.001, Yorig =0.23,Yinv =0.243,
Mc=0.4942 in fase di combustione di He. Sono riportati, nell’ordine, l’età del modello (in mil-
ioni di anni dal primo modello), l’abbondanza centrale di He, luminosità, temperatura efficace,
temperatura e densità centrali, la frazione di luminosità prodotta dal CNO o dalla 3α, la massa del
nucleo di He e di quello di CO in masse solari.

Fase t Yc logL logTe logTc logρc LCNO LHe MHe MCO

Equilibrio 0.193 0.95 1.620 3.851 8.073 4.271 0.560 0.466 0.494 -

ZAHB 1.000 0.93 1.652 3.813 8.072 4.278 0.519 0.425 0.494 -
He centrale 3.453 0.90 1.661 3.802 8.074 4.276 0.518 0.430 0.494 -

11.567 0.80 1.670 3.801 8.079 4.267 0.503 0.465 0.495 -
22.386 0.70 1.664 3.830 8.086 4.246 0.451 0.511 0.499 -
34.495 0.60 1.648 3.869 8.093 4.225 0.370 0.593 0.503 -
46.640 0.50 1.638 3.892 8.101 4.210 0.290 0.675 0.505 -
58.602 0.40 1.636 3.900 8.111 4.202 0.219 0.751 0.507 -
70.348 0.30 1.644 3.894 8.123 4.202 0.163 0.813 0.509 -
81.606 0.20 1.663 3.877 8.138 4.215 0.128 0.852 0.510 -
95.544 0.10 1.708 3.830 8.163 4.258 0.106 0.879 0.511 -

100.997 0.05 1.742 3.796 8.185 4.316 0.137 0.845 0.512 -
105.083 0.01 1.800 3.751 8.214 4.409 0.238 0.735 0.512 -
107.055 0.00 1.900 3.719 8.251 4.544 0.431 0.498 0.513 -
107.384 0.00 1.990 3.702 8.268 4.694 0.595 0.040 0.513 -
107.399 0.00 1.999 3.701 8.267 4.713 0.601 0.037 0.513 -

He shell 107.647 - 2.188 3.682 8.278 4.948 0.707 0.116 0.513 0.204
107.767 - 2.233 3.678 8.274 5.006 0.712 0.284 0.513 0.224
109.018 - 2.118 3.689 8.192 5.170 0.357 0.636 0.513 0.257
111.351 - 2.166 3.684 8.163 5.311 0.225 0.766 0.517 0.294
114.378 - 2.296 3.673 8.147 5.841 0.036 0.963 0.518 0.349
116.915 - 2.498 3.658 8.130 5.657 0.013 0.975 0.518 0.394
118.605 - 2.705 3.644 8.105 5.856 0.074 0.899 0.519 0.446
119.085 - 2.800 3.638 8.088 5.931 0.276 0.693 0.520 0.462
119.685 - 3.004 3.624 8.055 6.036 0.651 0.328 0.524 0.483
119.685 - 3.004 3.624 8.055 6.036 0.651 0.328 0.524 0.483

1o maxL 119.907 - 3.104 3.618 8.040 6.074 0.774 0.217 0.526 0.488

conto della variazione di composizione chimica dell’inviluppo causata dal primo ”dredge up”.
Per ottenere il corretto modello di ZAHB si lascia infine rilassare la struttura per ∼ 106 anni
per raggiungere l’equilibrio degli elementi CNO nella shell di combustione di idrogeno, ora
notevolmente più estesa che nelle precedente struttura di RG.

La Fig. 7.10 mostra una serie di ZAHB teoriche evolutive calcolate assumendo una metal-
licità Z=10−4 per diversi valori dell’elio originario Y. I dati in figura si prestano ad una serie
di interessanti considerazioni. Si riscontra innanzitutto che la massa del nucleo di elio al
flash diminuisce all’aumentare del contenuto originario di elio. Ciò è in buon accordo con
la regola generale che vuole all’aumentare di Y (del peso molecolare) strutture più calde
(e più luminose) che sfuggono quindi prima al controllo della degenerazione. Dalla Fig. 7.9
si ricava che per ogni fissata temperatura efficace la luminosità di una struttura di HB
cresce all’aumentare della massa del nucleo di elio, in accordo con le attese di una gener-
ica relazione massa-luminosità. La Fig.7.10 mostra peraltro che all’aumentare dell’elio, per
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Fig. 7.11. Contributi parziali allaluminosità totale dueante le fase di esaurimento dell’He centrale
e il passagio alla combustione di He in shell. Tempi in milioni di anni dal flash.

temperature efficaci minori o dell’ordine di 104 K le ZAHB hanno luminosità che aumentano
all’aumentare dell’elio anche se la massa del nucleo di elio diminuisce.

Ciò indica che la luminosità della stella è dominata dalla combustione a shell
dell’idrogeno, tanto più efficiente quanto più ricca di elio e calda risulta la struttura:
all’aumentare del contenuto di elio la produzione di energia della shell compensa e supera
la perdita di energia della combustione di elio nel nucleo, innalzando in totale la produzione
di energia. Al diminuire della massa dell’inviluppo diminuisce l’efficienza della shell e tale
gerarchia di contributi deve necessariamente scomparire. Al limite di stelle prive di inviluppo
e sorrette quindi dalla sola combustione dell’elio centrale, la luminosità deve risultare pro-
porzionale alla massa della stella di elio. Questo spiega l’incrociarsi delle ZAHB attorno a
logTe ∼ 4.2 - 4.3: al di sopra di quelle temperature efficaci è ormai il nucleo che domina,
imponendo la sua relazione massa luminosità.

Le tipiche tracce evolutive di piccole masse in combustione di elio sono già riportate nelle
precedenti figure 7.8 e 7.9. La Tabella 3 riporta a titolo di esempio l’evoluzione in fase di
combustione di elio dei più rilevanti parametri di struttura per una tipica stella di Ramo
Orizontale in ammassi globulari di metallicità intermedia, quali M3 o M5. Limitandosi per
il momento ad esaminare solo la fase di combustione centrale di He è facile verificare nei
dati in Tabella tutta una serie di già discusse caratteristiche evolutive, quali ad esempio, la
bilanciata evoluzione dei contributi relativi delle combustioni di H ed He ed il corrispondente
andamento della traccia evolutiva nel diagramma HR.

7.4. Stelle di piccola massa: esaurimento dell’elio centrale.Ramo asintotico

La fase di esaurimento dell’elio centrale è complicata dall’apparizione di una instabilità che è
stata oggetto di molte indagini volte in particolare a decidere se si trattasse di fenomeno reale
o di mera instabilità numerica di calcolo. Da un punto di vista generale l’origine fisica di tale
instabilità è rapidamente comprensibile, quando si tenga presente che nel meccanismo della
semiconvezione, come descritto in precedenza, l’estendersi della semiconvezione ed il con-
seguente richiamo di elio ”fresco” verso le zone convettive centrali contribuiva a stabilizzare
la zona grazie alla diminuzione di opacità. In tale descrizione si è implicitamente assunto
che il contemporaneo effetto sull’efficienza delle reazioni nucleari fosse piccolo rispetto al
meccanismo di opacità.

Ciò non può più essere vero nella fase di esaurimento dell’He, quando l’abbondanza di
elio centrale si è ridotta al punto che anche un modesto ingresso di elio si traduce in una
sensibile variazione percentuale nell’abbondanza di tale elemento. Ne segue un aumento di
luminosità e, conseguentemente, del gradiente radiativo che finisce col produrre una serie di
violenti pulsi di convezione noti in letteratura con il termine di breathing pulses. Al riguardo
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Fig. 7.12. Tracce evolutive per stelle di varia massa durante le fase di combustione centrale di He
e nella successiva evoluzione a doppia shell lungo il Ramo Asintotico .

Fig. 7.13. Andamento temporale della luminosità per i modelli di Fig. 7.12 .

si è andato diffondendo l’orientamento generale di riguardare tale fenomeno come spurio,
eliminandolo con varie tecniche dalla modellistica. Pur se il problema attende un definitivo
chiarimento, noi nel seguito seguiremo tale orientamento, rimandando agli approfondimenti
per una più dettagliata descrizione del fenomeno.

Ciò premesso, l’esame dei dati in tabella 3 mostra con sufficiente chiarezza i meccan-
ismi del passaggio dalla combustione centrale di He alla combustione a shell dello stesso
elemento, descritto con maggiori dettagli nella Fig. 7.11. All’esaurimento dell’elio centrale
viene inizialmente a mancare il contributo delle reazioni 3α e l’energia viene supplita in
parte dalla conseguente contrazione ed in parte dalla shell di idrogeno che viene spinta
ad aumentare la sua efficienza. All’innesco della combustione di He nella shell circondante
il nucleo di CO svanisce il contributo gravitazionale e ne segue la stabilizzazione in due
combustioni a shell quiescenti.

La Fig. 7.12 riporta le tracce evolutive di una serie di modelli di varia massa, seguiti
dall’inizio della combustione centrale di elio sino alle fasi avanzate di combustione a shell
che precedono la fase di pulsi termici (vedi oltre). La freccia in figura mostra il minimo rel-
ativo in luminosità che segnala l’innesco della shell di He. Le caratteristiche dell’evoluzione
sono ulteriormente chiarite nella Fig. 7.13 che riporta l’andamento temporale della lumi-
nosità dei vari modelli. La stella spende la sua fase di combustione centrale nei pressi della
sua luminosità di ZAHB e solo al termine di tale fase si sposta rapidamente verso la sua
traccia di Hayashi innalzando contemporaneamente la luminosità. L’innesco della shell di
He è segnalato da un minimo relativo nella luminosità, dopo il quale la stella imizia la sua
ascesa lungo il ”Ramo Asintotico”,aumentando progressivamente la sua luminosità mentre
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si sviluppa un nucleo degenere di Carbonio ed Ossigeno che tende sempre più a raffreddarsi
a causa della crescente efficienza della produzione di neutrini.

Nella fase di Ramo Asintotico (AGB) si riproduce quindi la situazione già discussa per
le Giganti Rosse: l’evoluzione naturale prevista dal viriale è per cos̀i dire ”bloccata”, e le
strutture sono costrette a permanere nella fase di combustione a shell, aumentando ora con
continuità la massa del nucleo di CO. Nel caso di giganti rosse di massa maggiore di ∼
0.5 M� interveniva il flash dell’elio a risolvere la situazione. Ora invece il nucleo di CO è
fortemente e definitivamente degenere e la combustione a shell dovrà proseguire accrescendo
lentamente la massa del nucleo stesso.

La Fig. 7.11 mostra come l’evoluzione lungo l’AGB sia caratterizzata da un progressivo
prevalere della combustione dell’elio (come già è avvenuto nelle fasi di combustione centrale
di elio); la shell di H finisce con lo spengersi e la shell di He resta l’unica sorgente d energa
efficiente nella struttura. Poichè una shell efficiente rappresenta un limite invalicaabile per la
convezione, lo spengimento della shell di H consentirebbe in linea di principio alla convezione
superficiale di affondare nel nucleo di He. Le stelle di piccola massa ”mancano” peraltro
il secondo ”dredge up” che abbiamo descritto nella discussione generale all’inizio di questo
capitolo. Pur a shell di idrogeno spenta, la convezione superficiale non giunge mai a superare
la discontinuità He-H, talché il nucleo di elio che caratterizza le strutture di ramo asintotico
è e resta quello ai momento dello spengimento della shell di H o, in pratica, quello ereditato
dalla fase di combustione di elio centrale.

Notiamo infine che, a somiglianza di quanto già osservato nel caso di combustione a shell
di idrogeno, appare esistere una relazione tra la luminosità della struttura e la massa del
nucleo degenere:

L ∼ 104(MCO − 0.5)

con la luminosità L e la massa del nucleo degenere MCO misurate in unità solari.

7.5. I Pulsi termici e il terzo dredge up

Una struttura di Ramo Asintotico è composta da un nucleo di CO degenere, contornato da
strati di He a loro volta circondati dall’inviluppo ancora ricco di idrogeno. Poco dopo la
sua accensione, la shell di combustione di He prende il sopravvento e la più esterna shell di
combustione dell’idrogeno si spenge. Da questo momento l’evoluzione strutturale consisterà
in un progressivo aumento della massa del nucleo degenere di CO, mentre la situazione al
passaggio He-H resta congelata causa l’assenza di reazioni nucleari di fusione dell’idrogeno.
Come già nel caso delle Giganti Rosse il nucleo degenere cresce in massa ma diminuisce in
raggio. Ragionando peraltro in termini della variabile Mr potremo dire che il nucleo si sposta
a valori sempre maggiori di tale parametro, a spese dei circostanti strati di elio che vengono
progressivamente trasformati in CO e inglobati nel nucleo.

In tale progressivo aumento, il nucleo degenere finisce necessariamente col trovarsi sempre
più prossimo al inviluppo ricco di idrogeno. Quando la distanza (in massa) si riduce a pochi
centesimi di massa solare inizia a riaccendersi la shell di idrogeno, riaccensione segnalata da
un massimo relativo nell’andamento della luminosità col tempo. Segue nel tempo una sorta
di instabilità nota come ”pulsi termici” da cui, tra l’altro, ci si può attendere il trasporto in
superficie di prodotti di combustione dell’elio. Con l’apparizione dei pulsi termici ha fine la
fase indicata in letteratura come evoluzione di ”early AGB”.

Per comprendere il meccanismo di tale instabilità occorre partire dall’evidenza che in-
evitabilmente la shell di combustione 3α, che implica una temperatura dell’ordine di 108 K,
si avvicina progressivamente al limite del nucleo di elio ove la shell di idrogeno è inefficiente,
il che a sua volta implica temperature molto minori. Poiché all’interno della struttura non
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Fig. 7.14. Diagramma schematico illustrante il meccanismo di innesco dei pulsi termici. I simboli
pieni rappresentano combustioni a shell attive, quelli aperti shell spente. Alla penultima riga è
indicata l’accensione a flash della shell di elio.

possono sussistere gradienti di temperatura infiniti, ne segue che all’avvicinarsi delle due
shell le rispettive temperature devono avvicinarsi. Ciò che avviene è che la shell di elio
progressivamente si raffredda perdendo efficienza fino a spengers. La struttura inizia nel
frattempo una fase di contrazione che ha l’effetto di riaccendere la shell di idrogeno e la
stella esperimenta una fase quiescente di idrogeno in shell.

In Fig. 7.14 è riportato un diagramma schematico illustrante la catena di avvenimenti
che ne seguono e che conducono alla instabilità di pulso termico. La riaccensione della
shell di idrogeno mette infatti in opera un meccanismo che tende ad accumulare nuovo elio
sopra la vecchia shell 3α, rimuovendo le cause della sua inefficienza. In effetti il progressivo
avanzamento della shell di idrogeno ricostruisce progressivamente un’ ”intercapedine” di
elio tra le due shell, finendo con l’indurre un’innalzamento di temperatura sulla shell 3α
che si riaccende improvvisamente con un flash. Dopo tale fase parossistica, si instaura una
combustione quiescente di elio mentre la shell di idrogeno si è nuovamente spenta.

Si comprende facilmente come un tale processo si ripresenti iterativamente:
l’avanzamento della shell 3α finisce col trasformare in CO l’intercapedine di He e la shell 3α
si dovrà nuovamente spengere provocando la riaccensione della shell d idrogeno e la riedi-
zione del ”pulso termico”. Un tale processo è comune a tutte le stelle con combustione di
elio in una shell circondante un nucleo degenere. Il numero di pulsi e la durata di un singolo
pulso dipendono invece dalla massa della struttura: all’aumentare della massa si passa da
pochi pulsi con durata sino a milioni di anni a migliaia di pulsi con durate dell’ordine di 103

-104 anni.
L’intera fase di combustione a shell di elio può quindi essere cos̀ı riassunta:

1. All’esaurimento dell’elio centrale si instaura la combustione a shell di elio e si spenge la
shell di idrogeno. Gli strati di elio vengono progressivamente trasformati in CO. Questa
fase (early AGB) termina quando praticamente tutto l’elio è andato in CO e la stella è
composta da un relativamente microscopico (in raggio) nucleo di CO degenere al centro
di un esteso inviluppo idrogenoide.

2. L’insorgere dei pulsi termici ha l’effetto di trasformare iterativamente gli strati di
idrogeno che circondano il nucleo prima in He e poi in CO: un processo in due passi
che ha l’effetto globale di trasformare H in CO e attraverso il quale il nucleo degenere
continuerà a crescere in massa sino, potenzialmente, ad invadere l’intera struttura.

La teoria pone peraltro un limite superiore alla massa del nucleo degenere (limite di
Chandrasekhar), pari a circa 1.4 M�. (vedi oltre). Ove si raggiunga tale limite la pressione
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Fig. 7.15. Traccia evolutiva nel diagramma HR delle fasi di combustione di elio per un modello
di 0.6 M� e composizione chimica iniziale Y=0.25, Z=10−3. I cerchietti pieni indicano l’inizio di
un pulso e l’escursione durante il pulso è mostrata per i pulsi 7, 9 e 10. Lungo la traccia in us-
cita dall’AGB sono riportati i tempi evolutivi (in anni, t=0 per Te= 30.000 K) e la massa residua
nell’inviuppo ricco di idrogeno. E’ riportata la linea di raggio costante (R, in unità solari) cor-
ripondente alla massa della struttura. FBE (= Fundamental Blue Edge) rappresenta il limite ad
alte temperature della zona di instabilità (striscia punteggiata) ove ci si attende che le strutture
manifestion fenomeni di variabilità che verranno trattati nei successivi capitoli.

degli elettroni degeneri non può più sostenere la struttura che collassando innesca la fusione
del C in ambiente fortemente degenere. I calcoli mostrano che al termine di questa esplosione
è stata depositata nella materia della stella un’energia di gran lunga superiore all’energia di
legame della struttura. Ci si attende che la struttura venga dispersa e ”incinerita”: l’energia
iniettata infatti nelle particelle porta a rapidissime fusioni spostando l’abbondanza degli
elementi verso il picco del Fe.

Le stelle di Ramo Orizzontale degli Ammassi Globulari galattici hanno certamente masse
di gran lunga inferiori al limite di Chandrasekhar. Dopo una serie di pulsi termici queste stelle
finiranno col lasciare la traccia di Hayashi quando la massa dell’inviluppo ricco di idrogeno
si è ridotta a circa 0.01 M� (→ A7.2) e non è più in grado di sostenere la combustione
dell’idrogeno. Una fase di rapida contrazione porta la stella al suo raggio di Nana Bianca,
che per queste stelle è una funzione precisa della sola massa, e che caratterizzerà tutta la
successiva fase di raffreddamento. Durante queste fasi finali il riscaldamento della shell di
idrogeno in ambiente elettronicamente degenere può portare a episodici flash nucleari. La
Fig.1 7.15 riporta a titolo di esempio l’evoluzione nel diagramma HR di un modello di AGB
di massa costante pari a 0.6 M�.

Più in generale, l’inizio della fase di contrazione viene a dipendere dall’efficienza della
perdita di massa che, riducendo l’inviluppo ricco di idrogeno, affretta il compimento della
fase di AGB. Si ritiene che al termine della fase di AGB possa manifestarsi una fase di
rapida e violenta perdita di massa (superwind) che darebbe luogo alle osservate Nebulose
Planetarie, stelle che appaiono circondate da un anello di materia diffusa. Si ritiene anche
che la perdita di massa porti in ogni caso le stelle di piccola massa al di sotto del limite
di Chandrasekhar, cos̀ıche per tutte queste strutture si prevede il destino comune di Nana
Bianca. Si noti che, stante l’esistenza della relazione Massa del nucleo-Luminosità, dalla
luminosità massima osservata in stelle di AGB in una popolazione stellare si può risalire alla
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Fig. 7.16. L’alternanza di episodi di convezione (linee a punti) attraverso i quali si realizza il III
dredge up.

massa delle stelle evolventi in questa fase ottenendo una indicazione della perdita di massa
subita dalle strutture.

Come fenomeno di importanza non secondaria, aggiungiamo che durante la fase di pulsi
termici, in corrispondenza del ritmico alternarsi di efficienza delle due shell, si instaurano
moti convettivi che finiscono col portare in superficie prodotti della combustione 3α, in primo
luogo carbonio. Come schematizzato in Fig.7.16, all’innescarsi semiesplosivo della shell di
elio si instaura una instabilità convettiva che rimescola la zona tra le due shell portandovi
prodotti della combustione dell’elio. Al successivo spengimento della shell di idrogeno e
durante la combustione quiescente della shell di elio la convezione superficiale affonda sino a
superare la discontinuità He-H ed intaccando cos̀i la zona contaminata dal precedente pulso
di convezione. Ci si attende che attraverso tale meccanismo (III ”dredge up”) la superficie
si arricchisca di carbonio e di elementi ”s” prodotti dai neutroni da combustione di 14N. Se,
come da taluni sospettato, in questa fase processi di diffusione e/o mescolamenti riescono a
portare protoni nella zona di combustione dell’elio, ne risulterebbe un’ulteriore sorgente di
neutroni originata dalla reazione 12C + p →13N + γ che potrebbe grandemente aumentare
l’efficienza dei processi ”s” (→ 11.2).

7.6. Nane Bianche: la relazione massa-raggio

Per concludere il quadro evolutivo delle stelle di piccola massa resta da esaminare con ul-
teriori dettagli la configurazione delle strutture nella loro ultima fase di degenerazione elet-
tronica.Da un punto di vista osservativo, la prima Nana Bianca venne alla luce dall’evidenza
dell’esistenza di un ”compagno oscuro” di Sirio, Sirio B. Dai parametri di tale sistema bi-
nario si ricavava per Sirio B una massa dell’ordine di 1 M�, con una luminosità pari a circa
1/500 di quella solare. Lo spettro, ottenuto nel 1915, rivelò peraltro una temperatura efficace
dell’ordine di 9000 K. Dal bilancio tra emissività e luminosità (L=4πR2σT4

e) si dovette nec-
essariamente concludere per un raggio inferiore al 2% di quello solare e corrispondentemente,
per densità dell’ordine almeno di 105 gr/cm3. In tali condizioni ci si attende una struttura
elettronicamente degenere.

La struttura di una stella totalmente degenerata è retta dal sistema politropico (→ 5.1
e A5.1):

dP

dr
= −GMrρ

r2

dMr

dr
= 4πr2ρ

P = kργ .



17

Fig. 7.17. La relazione teorica massa-raggio per strutture elettronicamente degeneri confrontata
con i dati sperimentali per alcune Nane Bianche.

ove, a differenza del caso dei gas non degeneri, ambedue gli indici k ed γ sono univocamente
determinati dalla condizione di degenerazione elettronica. Nel caso di degenerazione non-
relativistica (ρ < 106 gr/cm3) si ha:

P = 1.0 1012(ρ/µe)5/3

da cui una politropica di indice 3/2. Al crescere della densità gli elettroni sono spinti a energie
relativistiche. Al limite relativistico (Pe > mec

2, ρ > 106 gr/cm3) risulta analogamente:

P = 1.2 1015(ρ/µe)4/3 = politropica di indice 3

.
Dalla struttura del sistema politropico discende che per ogni fissata densità centrale ρc

resta fissata la pressione centrale e, con essa, tutta la struttura ed in particolare la massa
ed il raggio della stella. Ad ogni massa deve dunque corrispondere una e una sola densità
centrale ed un determinato raggio della struttura degenere. Ciò è una conseguenza diretta
del fatto che, se tutta la pressione è fornita dagli elettroni degeneri, pur se le temperature
possono essere ancora elevate il contributo dell’energia termica è trascurabile.

Nel caso di degenerazione non relativistica, una semplice valutazione di ordini di
grandezza consente di valutare la dipendenza di raggio e densità centrali dalla massa.
Ponendo infatti ρ ∼M/R3, si ha dall’equilibrio idrostatico:

P ∼ GM2

R4

ma è anche P = Kρ5/3 ∼ KM5/3/R5, da cui

P ∼∝M−1/3 e anche ρ ∝M2

Maggiore è la massa della struttura minore deve dunque essere il raggio della medesima.
Ciò discende dal fatto che al crescere della massa la densità centrale necessaria per sostenere
la struttura cresce col quadrato della massa stessa. La soluzione della politropica fornisce in
effetti per il raggio di una Nana Bianca di M masse solari:

R ∼ 0.02

µ
5/3
e M1/3

R�
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Fig. 7.18. Andamento con il tempo della luminosità di un modello di Nana Bianca di CO, 0.6
M�. Nelle linee a tratti è trascurato il calore di cristallizzazione. Caso A: inviluppo di 1.5 10−4 M�
di H; caso B: inviluppo di 0.016 M� di He. Il tempo t è in anni.

dove µe, peso molecolare medio per elettrone, è stato già a suo tempo definito come
la massa, in unità della massa dell’idrogeno, per elettrone libero. Fatta eccezione per il
caso dell’idrogeno (µe = 1), che peraltro riveste scarsa importanza nel quadro evolutivo che
stiamo esaminando, per tutti gli altri elementi si ha µe ∼ 2, e, in particolare, si ha µe per
He, 12C, 16O, 20Ne. Il raggio di una struttura degenere evoluta dipende quindi solo dalla
massa, e non dipende dalla composizione chimica della struttura stessa né, come si è più
volte ripetuto, dal suo contenuto termico.

La relazione precedente resta valida per M ≤ 0.5 M�. Per masse superiori si raggiungono
densità a cui interviene la degenerazione relativistica, che tende ad accrescere la dipendenza
del raggio dalla massa. La Fig.7.17 mostra come queste previsioni teoriche siano ben con-
fortate dai dati sperimentali per alcune WD appartenenti a sistemi binari, confortando, in
ultima analisi, le correnti valutazioni teoriche sulle proprietà della materia degenere.

Un’indipendente indicazione osservativa sul rapporto M/R nelle nane bianche è fornita
dallo spostamento delle righe spettrali (redshift) causato dal forte campo gravitazionale, in
accordo con le prescrizioni della relatività generale. Per un fotone di energia hν0 emesso
alla superficie di una stella di massa M e raggio R, che raggiunga un osservatore all’infinito
potremo infatti porre

hν = hν0 −
GM

R

hν0

c2

dove il secondo termine al secondo membro rappresenta il lavoro del campo gravitazionale
delle stella. Se ne ricava immediatamente

ν0 − ν

ν0
=

GM

Rc2

Tale redshift, trascurabile in strutture stellari normali, diviene oservabile nelle WD a
causa della grande gravità superficiale. Viene sovente riportato sotto forma di Effetto Doppler
Equivalente ponendo ∆λ/λ = v/c, da cui

v = 0.64
M

R
km/sec

dove M e R sono in unità solari. Per le due Nane Bianche Sirio B e 40 Eri B si ottiene
cos̀ı v=92 ± 8 km/sec e 22 ± 1.4 km/sec.

Da un punto di vista generale, asserire che per ogni prefissata massa una Nana Bianca ha
un raggio fissato, indipendentemente da ogni assunzione su temperatura e luminosità, sig-
nifica indicare che la Nana si comporta come un corpo solido, quali -per fornire un’immagine-
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Fig. 7.19. Sequenze teoriche di raffreddamento di Nane Bianche (µe = 2) per vari valori della
massa. Per confronto sono riportate alcune linee R=cost ed è indicata la collocazione di una Sequenza
Principale. I cerchietti aperti mostrano la collocazione di alcuni nuclei di Nebulosa Planetaria,
progenitori di Nane Bianche a minor temperatura efficace.

una sfera di metallo o un mattone. Tale corpo, formatosi da materia ad altissime tem-
peratura, perderà energia irraggiando dalla sua superficie come un corpo nero, a spese
dell’energia degli ioni, essendo ormai gli elettroni nel loro stato di minima energia com-
patibile con la loro natura di fermioni. La struttura percorrerà quindi nel diagramma HR
una sequenza a raggio costante (L ∝ T4

e) dissipando prima l’energia di agitazione termica
degli ioni e poi anche il calore di cristallizazione degli stessi, destinata a raffreddarsi sino
a porsi in equilibrio con il fondo cosmico dell’Universo o, più in generale, con il campo di
radiazione locale.

All’inizio del raffreddamento la velocità con la quale decresce la luminosità è molto alta,
perchè corrispondentemente alte sono le perdite per irraggiamento. Al diminuire della lumi-
nosità decresce anche la temperatura efficace e con questa diminuiscono anche le perdite di
energia, e i tempi evolutivi si allungano corrispondentemente. La Fig.7.18 riporta un esem-
pio dell’andamento temporale della luminosità di un modello di Nana Bianca lungo la sua
sequenza di raffreddamento, mostrando il rallentamento portato dal contributo del calore di
cristallizzazione. Si noti come i tempi di raffreddamento dipendono anche dalle dimensioni
e dalla composizione di sia pur tenui inviluppi residui, sia per il possibile contributo ener-
getico di combustioni superficiali di idrogeno, sia perchè l’opacità degli inviluppi governa la
temperatura efficace e, quindi, le perdite di energie della struttura.

La figura mostra come i tempi di raffreddamento possano raggiungere e superare i 1010

anni: ci si attende di conseguenza che anche negli ammassi stellari più antichi, quali gli
Ammassi Globulari, le prime Nane formatesi non abbiano ancora terminato il loro raffred-
damento, marcando quindi con la loro luminosità il tempo della loro formazione. La Fig.7.19
mostra la l’andamento nel diagramma HR di sequenze di egual raggio calcolate per varie
masse, poste a confronto con la distribuzione osservata per un campione di Nane Bianche di
campo.

Per concludere ricordiamo come le densità in una Nana Bianca restino fissata una volta
fissata massa e µe. Il numero di particelle per unità di volume sarà peraltro inversamente
proporzionale alla massa delle medesime. Poichè ogni ione possiede una energia ∝ kT, ne
segue, ad esempio, che una Nana Bianca di He avrà - a parità di temperature - un contenuto
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Tab. 4. Densità di soglia per la neutronizzazione. Dall’energia di soglia è sottratta l’energia di
massa dell’elettrone mec

2 =0.511 MeV.

Reazione Energia (MeV) ρ0 (gr cm−3)
1
1H → n 0.782 1.22 107

4
2He→3

1 H + n→ 4n 20.596 1.37 1011

12
6C →12

5 B →12
4 Be 13.370 3.90 1010

16
8O →16

7 N →16
6 C 10.419 1.90 1010

20
10Ne→20

9 F →20
8 O 7.026 6.21 109

24
12Mg →24

11 Na→24
10 Ne 5.513 3.16 109

28
14Si→28

13 Al →28
12 Mg 4.643 1.97 109

32
16S →32

15 P →32
14 Si 1.710 1.47 108

56
26Fe→56

25 Mn→56
24 Cr 3.695 1.14 109

Fig. 7.20. Relazioni massa-densità centrale per strutture elettronicamente degeneri di varia com-
posizione, tenendo in conto i processi β inversi. La linea a tratti mostra la soluzione di Chandrasekhar
per µe = 2.

termico molto maggiore di una Nana di CO e, corrispondentemente, tempi di raffreddamento
più lunghi.

7.7. La massa limite di Chandrasekhar.

La teoria pone un limite superiore alla massa di una struttura sorretta dalla degenerazione
elettronica, pari a circa 1.4 M�. Tale limite (limite di Chandrasekhar) fu a suo tempo ricavato
come conseguenza diretta delle relazioni fisiche che siamo andati sin qui esponendo. Si può
comprendere l’origine di tale limite ricordando che al crescere della massa cresce la densità
(serve maggior pressione degli elettroni) e la degenerazione è fatalmente spinta verso il regime
relativistico. Al limite pienamente relativistico esiste una ed una sola struttura possibile, la
cui massa è fornita dalla relazione

M =
5.75
µ2

e

M�

Ripetendo il precedente calcolo di ordini di grandezza nel caso relativistico ( P ∝ ρ4/3)
si ha infatti:
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Fig. 7.21. Relazioni massa-densità centrale per strutture sorrette da elettroni o neutroni degeneri.
Le linee a tratti rappresentano strutture instabili. Per le stelle di neutroni è riportata la soluzione ri-
cavata dall’equazione di Oppenheimer-Volkoff (OV) assieme ad una soluzione che include opportune
interazioni tra neutroni.

P ∼ GM2

R4
e anche P ∼ KM4/3

R4

da cui si ricava la massa M = (K/G)−2/3. In pratica si trova che raggiungendo la piena
degenerazione relativistica la struttura dovrebbe ridursi ad un punto, né sono permesse
strutture di equilibrio con masse maggiori.

Al di là di tale approccio analitico, il problema della massa limite è in realtà governato
da meccanisnmi fisici più complessi. Al crescere della densità cresce l’energia raggiunta dagli
elettroni, finendo col superare la soglia per reazioni β inverse sui nuclei. Quando infatti
l’energia di un elettrone diviene superiore all’energia del decadimento β di un nucleo di
numero di massa A e carica Z-1, diventano possibili le reazioni

e− + (Z,A)→ (Z − 1, A) + ν

La Tabella 4 riporta le densità di soglia per l’innesco di tali processi per diverse specie
atomiche. Valutazioni dettagliate (Fig.7.20)mostrano che che al crescere della massa di una
struttura elettronicamente degenere, e quindi della sua densità, avvicinandosi alla massa
limite di Chandrasekhar intervengono processi β inversi che, aumentando µe, inducono una
diminuzione della massa limite. La Fig.7.21 riporta una sintesi generale di tali risultati. Alle
densità minori si trova il campo di esistenza delle strutture elettronicamente degeneri sin
qui discusse. Al crescere ulteriore della densità centrale si hanno strutture instabili in cui la
massa decresce all’aumenatre di ρc. Si ritrova una zona di stabilità solo a densità dell’ordine
di ρc ∼1014 - 1016 per strutture sorrette ora da neutroni degeneri (Stelle di neutroni). I
neutroni, con spin 1/2, sono infatti anch’essi fermioni che ubbidiscono alla statistica di
Fermi Dirac, in grado quindi di sviluppare una pressione di degenerazione. Nel caso non
relativistico si trova cos̀ıP ∼ 4 109ρ5/3. A titolo orientativo ricordiamo qui che il raggio
tipico di una stella di neutroni risulta dell’ordine di 10 km, contro i 103-104 km di una Nana
Bianca e i 106 km del Sole.

Alle densità delle stelle di neutroni non è peraltro più valida l’approssimazione
Newtoniana, e il campo gravitazionale dovrà essere descritto in accordo con la relatività
generale, secondo l’equazione di Oppenheimer Volkoff (→ A2.3). La soluzione dipende dalle
assunzioni che devono essere necessariamente fatte sull’equazione di stato della materia neu-
tronica. Si ritrova in ogni caso ancora una massa limite, ma il valore di tale massa dipende
criticamente da tali assunzioni. Assumendo l’equazione di stato non relativistica si tro-
verebbe una massa limite M ∼ 0.7 M�. La figura 7.21 mostra peraltro un esempio di come
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equazioni di stato che introducono opportunele interazioni tra neutroni possano innalzare la
massa limite per tali strutture. Oggi si ritiene che il limite di massa per le stelle a neutroni
si collochi attorno alle 2 - 3 M�, anche se la maggioranza delle stelle di neutroni osservate
come ”pulsar” ha masse attorno alle 1.4 M�.

A titolo orientativo ricordiamo qui che il raggio tipico di una stella di neutroni risulta
dell’ordine di 10 km, contro i 103-104 km di una Nana Bianca e i 106 km del Sole. Per le Nane
Bianche resta in ogni caso stabilito un limite superiore di massa dato, con buona approssi-
mazione, dal limite di Chandrasekhar MCh precedentemente riportato. Per una struttura
di idrogeno µe=1 e MCh = 5.8 M�, un limite di scarsa rilevanza perchè sappiamo che in
condizioni normali strutture di H di massa maggiore di 0.1 M� giungono ad innescare la
combustione dell’idrogeno. Per 4He, 12C, 16O, 20Ne etc µe = 2 e quindi

MCh ∼ 1.4M�

limite che giocherà un ruolo essenziale nell’evoluzione delle stelle massicce e nella pro-
duzione di Supernovae di tipo I nei sistemi binari.

Per completezza, ricordiamo infine che a temperatura zero ma densità sufficientemente
alte diventano possibili anche reazioni nucleari: l’energia dei nuclei nel lattice può divenire
sufficientemente elevata da superare la repulsione coulombiana, dando luogo a reazioni che
prendono il nome di reazioni picnonucleari, dal greco ”pyknos” = denso. Si stima che a
106 gr cm−3 H sarebbe convertito in He in circa 105 anni, e a 1010 gr cm−3 He sarebbe
convertito in C. Il calcolo di tali processi è peraltro molto difficoltoso, e i valori riportati
sono solo indicativi.
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Fig. 7.22. Andamento delle variabili chimiche e fisiche in una struttura di Ramo Orizzontale
durante la fase di semiconvezione quiescente. Parametri evolutivi: massa totale della stella M=0.65
M�, massa iniziale del nucleo di He Mc= 0.5 M�, Y inviluppo = 0.20, Z= 10−3. Luminosità e
composizioni chimiche sono normalizzate ai loro valori massimi.

Fig. 7.23. Andamento di alcune variabili strutturali nella stella di cui alla figura precedente
durante (pannello superiore) e subito dopo (pannello inferiore) un pulso di convezione. Si noti
durante il pulso il riassorbimento della luminosità segnalante l’espansione del nucleo centrale.

Approfondimenti

A7.1. Breathing Pulses

L’origine dei pulsi di convezione noti come Breathing Pulses è da ricercarsi nel medesimo mecca-
nismo di opacità che aveva in precedenza dato luogo al trascinamento del nucleo convettivo ed
allo sviluppo della semiconvezione. Meccanismo che nelle fasi finali di combustione centrale di elio
viene ulteriormente sollecitato dalle particolari caratteristiche della combustione. E’ infatti da no-
tare come al tendere a zero dell’ abbondanza di elio nella zona di combustione, diventi sempre men
probabile la reazione 3α (che dipende dal cubo dell’abbondanza centrale di elio Yc) a fronte della
concorrente reazione 4He (12C, γ)160. In pratica, i nuclei di elio fondono preferenzialmente con il
carbonio in cui sono ormai immersi prima di riuscire a trovare altri due nuclei di elio disponibili per
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Fig. 7.24. Traiettoria nel diagramma HR della struttura di cui alle due precedenti figure durante la
fase di combustione quiescente diell’elio e attraverso i primi due pulsi sino all’innesco del terzo pulso.
I numeri segnalano l’inizio dei pulsi e le porzioni di traccia a punti riportano le rapide evoluzioni
durante i flash

Fig. 7.25. Andamenti temporali di luminosità, temperatura efficace e composizione chimica cen-
trale per il modello di cui alle figure precedenti lungo l’intera fase di combustione centrale di He.

la reazione 3α. La trasformazione di 12C in 160 innalza ulteriormente l’opacità della materia, cos̀i
che il bordo del nucleo convettivo è stimolato con continuità ad allontanarsi dalla neutralità (∇rad

= ∇ad) e, conseguentemente, a richiamare al suo interno materiale ancora ricco di He.

Al diminuire di Yc la situazione diviene progressivamente sempre più critica perchè anche il
poco elio trasportato attraverso tale meccanismo nel nucleo ormai depauperato di combustibile
comincia ad influenzare sensibilmente la generazione di energia, tendendo ad aumentare il flusso e
quindi il gradiente radiativo, contrastando l’effetto di stabilizzazione collegato all’opacità. Si trova
che per Yc ≤ 0.05 l’effetto di flusso finisce col prevalere e l’immissione di elio ”fresco” finisce in-
evitabilmente col produrre un innalzamento generale del gradiente e quindi, con processo reazionato
positivamente, un progressivo estendersi della convezione a richiamare nel nucleo sempre più elio. Il
processo si blocca solo quando, a causa del sensibile incremento dell’energia proveniente dal centro
della struttura, gli strati circostanti iniziano una rapida espansione, riassorbendo l’energia stessa e
stabilizzando cos̀i la zona.

La Fig. 7.22 riporta i dettagli di una struttura di ramo orizzontale durante la fase semicon-
vettiva quiescente, mentre la Fig.7.23 mostra la stessa struttura durante un pulso convettivo.
Calcoli dettagliati suggeriscono che prima di giungere all’esaurimento dell’elio le strutture subis-
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Fig. 7.26. Linee isoacutiche Lac/L = cost nel diagramma HR per una stella di 0.6 M�, Y=0.1,
Z=10−3, mixing length l=1.5 HP . Per confronto sono mostrate la posizione della MS, la linea
evolutiva di una struttura di 1.1 M� e la traccia di Hayashi per l’assunta composizione chimica.

cano in media tre maggiori pulsi, che si sviluppano con tempi scala termodinamici. L’effetto di tali
pulsi è di ”ringiovanire” la struttura, riaumentando improvvisamente l’abbondanza di elio centrale.
Corrispondentemente la stella tende a riportarsi verso precedenti posizioni nel diagramma HR, per
riiniziare la sua tipica evoluzione di combustione quiescente (Fig.7.24). Solo quando attraverso i
pulsi è stato depauperata di elio una vasta regione circondante il nucleo convettivo la stella riesce
ad esaurire l’elio centrale per predisporsi alla fase di combustione in doppia shell.

L’effetto principale dei pulsi sarebbe dunque di prolungare la durata della fase di combustione
centrale di He, come immediatamente ricavabile dai dati in Fig.7.25, ove è facilemente riconoscibile
che l’intervento dei pulsi allunga tale fase di poco meno di circa il 20%. Per sopprimere i pulsi
esistono due alternative tecniche di calcolo. Una prima consiste nell’imporre che nei modelli in
prossimità dell’esaurimento dell’elio centrale (Yc ≤ 0.1 -0.05) siano impediti aumenti nel tempo
di tale parametro. Una seconda tecnica, che sopprime i pulsi e fornisce comportamenti evolutivi
analoghi ma non eguali, consiste invece nel sopprimere negli stessi modelli la valutazione della
generazione di energia gravitazionale εG.

A7.2. Perdite di massa: Giganti Rosse, Blue HB, AGB Manqué e Hot Flasher.

Vi è oggi un generale accordo sul fatto che le strutture stellari nel corso della loro evoluzione siano
soggette a non trascurabili fenomeni di perdita di massa. Osservazioni dirette di tale fenomeno
riposano sull’evidenza di gas diffuso emergente dalla struttura, come data - ad es. - dalla presenza
di righe di emissione nella banda ottica o da emissione infrarossa. Le misure, spesso di non facile
interpretazione, suggeriscono che la perdita di massa sia particolarmente efficiente tra le Giganti
Rosse, raggiungendo e forse superando valori di 10−8 M�/anno. Nel caso di giganti di ammassi
globulari sono state riportate evidenze di perdita di massa dell’ordine di 10−9 M�/anno, cioè giusto
dell’ordine di grandezza adatto per perdere durante la fase di Gigante Rossa quei pochi decimi di
massa solare richiesti dalle caratteristiche osservative dei rami orizzontali.

Pur non esistendo al presente una chiara interpretazione del meccanismo fisico che sovraintende
a tale fenomeno, le osservazioni sembrano indicare come la perdita di massa cresca sensibilmente al
crescere della luminosità della struttura. Su tali basi è spesso utilizzata una formula empirica per il
valore di tale perdita:

Ṁ = −4 10−13ηR
L

gR
M�/anno (Formula di Reimers)

dove la luminosità, il raggio e la gravita superficiale sono in unità solari ed ηR è un parametro
libero che dovrebbe variare tra 1/3 e 3.
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Fig. 7.27. Diagrammi CM per un campione di Ammasi Globulari galattici, ordinati per crescente
metallicità

Nel tempo si sono peraltro susseguite una gran varietà di formulazioni sie empiriche che basate
sulla postulata efficienza di meccanismi fisici quali la pressione di radiazione sugli strati atmosferici.
Citiamo, a titolo di esempio, la proposta correlazione tra perdita di massa ed i flussi acustici presenti
negli inviluppi convettivi turbolenti, ipotizzando che da tali flussi si origini l’energia utilizzata dal
gas per sfuggire alla attrazione gravitazionale. In effetti si ricava che la topologia di questi flussi nel
diagramma HR (Fig.7.26), cos̀ıcome ricavabile da integrazioni analoghe a quelle usate per ricavare
le linee isoconvettive e la traccia di Hayashi (→ 5.4), mostra una almeno qualitativa corrispondenza
con quanto atteso per l’efficienza della perdita di massa.

Assumendo una perdita di massa proporzionale al rapporto tra la luminosità acustica e l’energia
gravitazionale
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Fig. 7.28. Disribuzioni teoriche nel diagramma CM per ammassi con età 15 Gyr e per le indicate
assunzioni sulla metallicità Z. Si è assunto ηR = 0.4.

Ṁ = −ηFPR
R

GM
Lac (Formula di Fusi Pecci− Renzini)

dove ηFPR è un parametro di efficienza. Tarando tale formula per il caso solare (Ṁ� ∼
10−14M�/anno) la formula fornisce previsioni che si accordano almeno qualitativamente bene con
la formula empirica di Reimers.

Restando nel campo delle piccole masse, la Fig.7.27 riporta i diagrammi CM per un campione di
Ammassi Globulari galattici, ordinati per metallicità crescente. Sia pur con alcune eccezioni, sulle
quali dovremo tornare nel seguito, si riscontra una generale correlazione tra metallicità Z e Ramo
Orizzontale, con le stelle di HB che si spostano verso minori temperature efficaci all’aumentare
dellla metallicità. Un tale andamento può essere compreso osservando che all’aumentare di Z per
ogni prefissata età aumenta la massa delle Giganti Rosse al flash e diminuisce nel contempo la
massa delle stelle di HB ad una prefissata temperatura efficace (aumenta l’efficienza della shell di
H!), ambedue queste variazioni andando nel senso di produrre HB più rossi.

La Fig.7.28 mostra come utilizzando la formula di Reimers con parametro ηR=0.4 le predizioni
teoriche forniscano diagrammi CM in buon accordo con tale andamento generale. La presenza
di alcuni HB con eccezionali ”Code Blu” è peralro evidenza che in quegli ammassi alcune stelle
di HB hanno subito un ingente ed eccezionale perdita di massa, sino a perdere la quasi totalità
dell’inviluppo idrogenoide. ”In passing”, si noti che il brusco crollo di luminosità degli HB alle
alte temperature è un artefatto dell’intervento della correzione bolometrica. Vedremo nel prosieguo
come nell’ultravioletto le stelle più blu di Ramo Orizzontale (EHB= Extremely Blue HB) siano
addirittura le più luminose dell’intero ammasso.

La Fig.7.29 mostra un fascio di tracce evolutive per modelli che iniziano la fase di combustione di
He a varie temperature efficaci di ZAHB. Si noti come modelli a temperatura molto alta, quindi con
inviluppi estremamente tenui e shell di idrogeno poco efficienti, al termine della fase di combustione
centrale di elio non riescano a spostarsi sul Ramo Asintotico, permanendo alle alte temperature
da dove infine raggiungeranno direttamente la loro sequenza di raffreddamento come Nane di CO.
A Tali strutture prendono il nome di AGB Manqué , e sono di grande importanza per il flusso
UV (ultravioletto) che possono generare negli Ammassi Globulari e, più in generale, nelle antiche
popolazioni stellari.

Perdite di massa che portino la massa di un Gigante Rossa al di sotto della massa critica per
l’innesco del nucleo di elio mancheranno la fase di Ramo Orizzontale. L’idagine evolutiva mostra
che una Gigante Rossa riesce a completare la sua evoluzione sino al flash dell’elio solo nel caso che
la perdita di massa non riduca in precedenza l’inviluppo al di sotto di un valore critico pari a circa
0.06 M�. In corrispondenza di tale limite la shell di idrogeno inizia a risentire della mancanza di
inviluppo e la stella cessa la sua ascesa, permanendo presso il Ramo delle giganti sino a ridurre
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Fig. 7.29. Tracce evolutive per la fase di combustione di elio per stelle con varie collocazioni
di ZAHB, come causate da corrispondenti variazioni nella assunta quantità di massa persa dai
progenitori RG.

Fig. 7.30. Sequenze evolutive di Giganti Rosse che per eccesso di perdita di massa abbandonano
il Ramo delle Giganti per raffreddarsi come Nane di He.

l’inviluppo a ∼ 0.007 M�, iniziando a questo punto una rapida contrazione che le porta sulla
sequenza di raffreddamento sotto forma di Nane di He (Fig.7.30).

Esiste peraltro un piccolo intervallo di masse che, avendo abbandonato il ramo delle Giganti
poco prima del flash, finisce con innescare il flash lungo la sequenza di raffreddamento. Tali strutture
prendono il nome di Hot Flashers. Si ritiene che in tali strutture la particolare violenza del flash
possa portare a fenomeni di rimescolamento che arricchiscono l’atmosfera delle strutture con He e
C. A seguito di tale arricchimento le stelle dovrebbero mostrarsi nei diagrammi CM come un gruppo
leggermente separato dalla normali stelle di HB.

A7.3. Rotazione stellare. ZAHB rotazionali

Non sorprendentemente, l’evidenza sperimentale mostra che non solo il Sole ma anche le altre
stelle ruotano attorno ad un loro asse. Evidenze per la rotazione stellare possono essere e sono
ricavate dall’allargamento delle righe di assorbimento dovuto all’effetto Doppler, qualora l’asse di
rotazione della struttura non giaccia lungo la linea visuale. La Fig.7.31 riporta l’andamento della
velocità equatoriale media caratterizzante stelle di SP di varia massa. Si nota come al di sotto di
∼ 2 M� si evidenzi una brusca diminuzione dello stato di rotazione. Ciò viene posto in relazione
con l’instaurarsi di una zona di convezione superficiale e, con essa, di un vento solare in grado di
estrarre momento angolare dalla struttura, tramite l’interazione delle particelle del vento col campo
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Fig. 7.31. Andamento con la massa stellare delle velocit‘a equatoriali medie per stelle di MS. Le
masse sono in masse solari.

magnetico ruotante originato dalla struttura medesima. A parziale riprova di questa interpretazione
vi è l’osservata correlazione inversa tra l’età della struttura e le velocità di rotazione.

La rotazione stellare è un possibile parametro evolutivo che abbiamo sinora omesso nelle val-
utazioni strutturali, assumendone esplicitamente la trascurabilità, almeno come caso generale. Ciò
è confortato dall’andamento monoparametrico dei diagrammi CM, nei quali non si manifestano gli
effetti di un parametro stocastico come ci si attende sia la rotazione stellare. Valutazioni rigorose di
strutture ruotanti sono peraltro estremamente complesse, non fosse altro perchè, venendo a cadere
la simmetria sferica, sarebbe in linea di principio necessario sviluppare codici di calcolo in coordi-
nate cilindriche. Valutazioni approssimate indicano che la rotazione tende a raffreddare gli interni
stellari. Si può comprendere tale risultato osservando che la forza centrifuga va in parte a bilanciare
la gravità, diminuendo le richieste di temperatura (energia cinetica).

Raffreddando l’interno delle strutture stellari, la rotazione può influenzare l’evoluzione di piccole
masse in fase di Gigante Rossa, ritardando il flash dell’elio. Ne discende che strutture di ZAHB
provenienti da stelle ruotanti dovrebbero avere masse dei nuclei di elio e perdite di massa maggiori
di quanto atteso nel caso canonico non rotante. L’aumento della perdita di massa, fatti salvi ulteriori
fenomeni legati alla rotazione, restando collegato al maggior tempo passato in fase di Gigante Rossa.
Al riguardo sono state eseguite stime evolutive, sotto la condizione di conservazione del momento
angolare lungo tutta la struttura. Ciò implica un forte aumento di velocità angolare nei nuclei di
elio delle Giganti Rosse, stante le esigue dimensioni spaziali cui tali nuclei si riducono.

In accordo con tali stime massa del nucleo di elio e luminosità al flash seguono approssimativa-
mente le relazioni

Mc(ω) ∼Mc,0 + 1.44ω2.16

logLf ∼ logLf,0 + 3.810−3ω2

dove Mc,0 e ogLf,0 rappresentano i valori canonici di modelli non rotanti e ω è la velocità
angolare dei modelli di MS, data in rotazioni per giorno. E’ da notare che per ω ≤ 5 l’evoluzione
dalla MS alle giganti rosse resterebbe sostanzialmente inalterata, gli effetti di rotazione rivelandosi
solo nella fase di combustione di elio.

Dalle discusse proprietà topologiche dei modelli a doppia sorgente di energia si ricava che
l’aumento di Mc e quello della perdita di massa agiscono entrambi nel senso di spostare un mod-
ello dalla sua posizione canonica verso maggiori temperature effettive, con modalità che dipendono
dallo stato di rotazione delle singole stelle e dalla relativa efficienza dei due meccanismi citati. La
situazione è illustrata dall’approccio topologico di Fig.7.32. Se modeste variazioni sulla velocità an-
golare ω , tali cioè da non influenzare il valore canonico di Mc, producono sensibili variazioni sulla
perdita di massa, l’attesa distribuzione sul ramo orizzontale non si discosta da una ZAHB canonica,
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Fig. 7.32. La collocazione nel diagramma HR di sequenza di ZAHB sotto diverse assunzioni della
relazione tra perdita di massa e rotazione. La η-ZAHB rappresenta la ZAHB canonica con massa
variabili e massa del nucleo costante. La ω-ZAHB è il luogo di strutture con massa costante e
variabile massa del nucleo di He. I cerchietti aperti mostrano la distribuzione attesa quando perdita
di massa e rotazione sono combinate secondo le prescrizioni fornite nel testo. .

indicata in figura come η-ZAHB a sottolineare che la distribuzione è originata esclusivamente da
variazioni di efficienza nella perdita di massa.

Se, all’altro estremo, variazioni di ω giungono a variare sensibilmente Mc senza modificare la
perdita di massa, le stelle si distribuiranno lungo una sequenza caratterizzata dalle condizioni M ∼
cost ma Mc variabile. Tali sequenze sono indicate in figura come ω-ZAHB. E’ facile verificare che per
ogni assunta relativa efficienza dei due meccanismi le possibili sequenze di ZAHB rotazionali devono
restare comprese nel cono avente vertice nel modello canonico non ruotante e avente come limiti la
η-ZAHB e la ω-ZAHB passanti per quel punto, discostandosi dalla η-ZAHB tanto maggiormente
quanto minore è l’influenza della rotazione sulla perdita di massa.

Le attuali valutazioni dell’influenza della rotazione sulle dimensioni in massa del nucleo di elio
e sulla perdita di massa paiono indicare un bilanciamento tra questi due effetti, còme mostrato
nella stessa Fig.7.32. Parrebbe potersi obiettare che le stelle di ramo orizzontale sono stelle di
piccola massa che abbiamo trovato essere trascurabilmente ruotanti. Da un lato però non abbiamo
probanti informazioni sullo stato di rotazione di tali stelle negli ammassi globulari, né sappiamo
quanto il meccanismo di frenamento discusso in precedenza agisca in profondità. In effetti ciò che noi
misuriamo è lo stato di rotazione dell’atmosfera stellare e nulla sappiamo su una possibile residua
rotazione dell’interno. Se una dispersione dei valori della rotazione fosse all’origine della dispersione
delle stelle lungo il Ramo Orizzontale verrebbe ad essere modificata la relazione tra luminosità di
HB e composizione chimica iniziale cos̀ıcome ricavata dalle η-ZAHB ed alla base di molte delle
correnti elaborazioni teoriche dei dati osservativi.
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