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Abstract

La presente tesi si focalizza sullo studio di sistemi binari non interagenti composti
da buchi neri e stelle, con particolare attenzione ai sistemi Gaia BH1 e Gaia BH2,
identificati per via astrometrica dal satellite Gaia. Questi sistemi sono peculiari
sia in quanto sono le prime binarie non interagenti buco nero-stella mai osservate
grazie a Gaia, sia perché i modelli teorici stellari attuali faticano a riprodurre
oggetti con questi parametri fisici.

L’approccio adottato coinvolge una revisione della letteratura per quanto con-
cerne i processi che hanno portato alla formazione di questi sistemi. Viene quin-
di studiato il canale di formazione isolato e presentato il canale di formazione
tramite interazioni dinamiche in ammassi stellari.

Per lo studio del canale di formazione isolato è stata svolta inoltre una ana-
lisi originale di simulazioni svolte col codice di sintesi di popolazione binaria
sevn con tracce stellari aggiornate. Questà analisi è stata volta alla visualizza-
zione della distribuzione nello spazio dei parametri direttamente confrontabili
con le osservazioni, ovvero massa della stella, massa del buco nero, periodo e
eccentricità.

E’ stato concluso che il canale di formazione isolato è sfavorevole alla forma-
zione di tali sistemi poiché fatica a riprodurre le caratteristiche osservate mentre
risulta molto più solida l’opzione dinamica.
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Capitolo 1
Contesto astrofisico

1.1 Introduzione

I buchi neri sono regioni di spazio in cui la forza di attrazione gravitazionale è
così potente che nulla, nemmeno la luce, può fuggirne dato che la velocità di
fuga è superiore alla velocità della luce c. Questa condizione è valida all’interno
dell’orizzonte degli eventi del buco nero, una superficie sferica identificata dal
raggio di Schwarzschild, definito come

rS =
2GM

c2 (1.1)

dove G è la costante di gravitazione universale, M è la massa dell’oggetto. Ogni
corpo ha un raggio di Schwarzschild, ad esempio quello della Terra è dell’ordine
dei millimetri, mentre un buco nero è contenuto dal suo raggio di Schwarzschild.
Questo parametro fisico prende il nome dall’astronomo Karl Schwarzschild che
nel 1916 trovò una soluzione alle equazioni di campo della relatività generale di
Einstein per una massa non rotante e priva di carica.

I buchi neri possono essere distinti in tre categorie in base alla loro massa,
ovvero i buchi neri stellari che verranno introdotti nella sezione 2.1.1, i buchi neri
di massa intermedia, che occupano un range delle masse tra 102 e 104M� e che
non si formano direttamente da stelle, e i buchi neri super massicci, che esistono
al centro della maggior parte delle galassie, inclusa la Via Lattea, e hanno una
massa che va dai milioni ai miliardi di M�.

Nel contesto della teoria della relatività generale i buchi neri provvedono un
ambiente estremo per testare e comprendere come si comporti la gravità in tali

7



8 CAPITOLO 1. CONTESTO ASTROFISICO

condizioni. I buchi neri giocano un ruolo importante anche nell’evoluzione delle
galassie, infatti i buchi neri supermassivi al loro interno influenzano la struttura
e la formazione stellare. Ultimo, ma non meno importante, la comprensione dei
buchi neri e del processo che ne comporta la formazione è ancora incerto ma
nasconde molte risposte ai quesiti aperti dell’astrofisica stellare. In questo lavoro
verranno trattati i buchi neri stellari.

1.1.1 Identificazione dei buchi neri stellari

Fino a pochi anni fa l’unica evidenza di buchi neri stellari proveniva dalla bina-
rie a raggi X. Esse sono tra le sorgenti extra-solari più brillanti nella banda X e
il motivo di ciò è energia gravitazionale rilasciata dalla materia emessa da una
stella compagna e accresciuta da una stella a neutroni o da un buco nero in un si-
stema binario caratterizzato da una separazione orbitale sufficientemente piccola
da permettere scambio di materia tra i due oggetti. Questi sistemi sono dunque
fonte di informazioni su oggetti stellari compatti (Schatz e Rehm 2006). La prima
chiara evidenza di tale tipologia di oggetti risale al 1972, combinando osserva-
zioni in ottico e nella banda dei raggi X del sistema Cygnus X-1 (Remillard e
McClintock 2006). Ad oggi � 60 oggetti di tale tipo sono stati identificati, infatti
solo una piccola frazione delle binarie contenenti un buco nero sono supposte
essere in un contesto di accrescimento a un tasso tale da permetterne una rileva-
zione, a causa delle stringenti condizioni sui parametri orbitali e stellari (Chawla
et al. 2022).

Nel 2015 la collaborazione LIGO-Virgo (LIGO Scientific Collaboration and
Virgo Collaboration et al. 2016) riuscì per la prima volta a rilevare la fusione
di due buchi neri tramite le onde gravitazionali emesse dall’evento e da allora
il numero di tali fenomeni rilevati è cresciuto rapidamente fino a raggiungere
la tripla cifra. L’interessante contributo di tale strategia osservativa è che ha
permesso di osservare buchi neri con masse oltre 20M�, mentre quelli osservati
fino ad allora tramite le binarie a raggi X posseggono masse � 20M� e inoltre
la maggior parte dei modelli teorici allora non prevedevano l’esistenza di buchi
neri con massa mbh > 30M� (Belczynski et al. 2010), per cui le prime osservazioni
gravitazionali hanno spinto l’astrofisica a rivedere i modelli di formazione ed
evoluzione dei buchi neri (Mapelli 2021a).

Un’altra tecnica utilizzabile per individuare buchi neri nella Via Lattea è
quella del microlensing gravitazionale.
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Quando una lente (ad esempio un buco nero1) passa in fronte a una stella
sorgente posta sullo sfondo, la luce della sorgente è temporaneamente deflessa
e divisa in due immagini non risolte dalla massa-lente, causando un segnale
fotometrico e astrometrico transiente. La sezione d’urto caratteristica dell’evento
di microlensing è definita dal raggio angolare di Einstein qE =

p
kML(pL � pS),

ove ML è la massa della lente, pL la parallasse della lente, pS la parallasse della
sorgente, e k = 4G

1AU�c2 una costante. Ad esempio un buco nero nella Via Lattea
di massa � 10M� che fa effetto di lente gravitazionale su una stella del bulge
tipicamente ha qE = 1� 3 milli-arcosecondi (Lam et al. 2022). Questa tecnica
ha permesso, ad esempio, di individuare una lente di 0.93M�a una distanza di
780pc, a seguito dell’evento di microlensing denominato Gaia16aye, anche se non
ne è stata definita la natura (Wyrzykowski et al. 2020).

A differenza dei sistemi binari a raggi X, binarie del tipo buco nero-stella non
interagenti sono meno facili da identificare poiché viene a mancare la caratteri-
stica emissione dei primi. I sistemi binari non interagenti tuttavia possono essere
identificati in maniera astrometrica. Infatti la posizione del foto centro in fun-
zione del tempo, ovvero il punto intorno a cui le due stelle sembrano orbitare a
causa delle loro emissioni di luce, devia da una traiettoria consistente con una
singola sorgente. In fig. 1.1, viene riportato un esempio di traccia astrometrica
di una stella singola e di un sistema binario. Al momento lo stato dell’arte per
quanto riguarda la strumentazione astrometrica è rappresentato da Gaia.

La missione spaziale Gaia, (Gaia Collaboration et al. 2016) perseguita dall’E-
SA, ha come scopo principale quello di effettuare misure astrometriche, ovvero
accurate misurazioni e studi delle posizioni degli oggetti celesti. Gaia sta campio-
nando una frazione rappresentativa (si stima circa l’1%) delle stelle della nostra
galassia fino a una magnitudine nella banda G (130-1100 nm) fino alla ventesima
magnitudine. L’ambiente spaziale e la progettazione del satellite permette una
combinazione di accuratezza, sensibilità e copertura del cielo altrimenti impos-
sibili da osservatori situati sulla superficie terrestre, permettendo infatti misure
astrometriche globali con precisione nell’ordine del micro-arcosecondo.

Gaia è stata costruita per rispondere agli interrogativi sulla formazione e l’e-
voluzione della galassia attraverso l’analisi della distribuzione e della cinemati-
che della massa luminosa e oscura della galassia. In media ogni stella viene mi-

1Un buco nero può essere definito come una lente in senso gravitazionale, infatti la sua massa
curva lo spazio tempo intorno a se, e la luce che passe nelle sue vicinanze seguendo la curvatura
viene deviata dalla sua traiettoria originale.
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Figura 1.1: Un esempio di tracce astrometriche e fit simili a quelli di Gaia per
le data release DR2 e eDR3 (early DR3). Viene mostrato lo stesso sistema, come
stella singola (sopra) e con un compagno non risolto (sotto). La colonna a destra
mostra la traccia astrometrica, colorata in funzione del tempo, da blu all’inizio
della survey di Gaia al rosso alla fine del tempo di osservazioe di eDR3. In nero
viene simulata la soluzione a cinque parametri per un corpo singolo e si vede
che devia dalla traccia astrometrica in modo significativo in caso di una binaria.
Nella colonna di mezzo viene sottratto il modello di corpo singolo a mostrare i
moti residui mentre nella colonna di sinistra viene usato il vero moto del centro
di massa, mentre nelle colonna di detra si usa il miglior fit di corpo singolo. Nella
colonna più a destra si mostrano i risultati dal fit di corpo singolo in particolare
la parallasse (v) e i moti propri (m). Da Penoyre, Belokurov e Evans 2022
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surata astrometricamente � 70 volte durante la fase nominale operativa di cinque
anni, e ad ogni epoca vengono effettuate anche misurazioni fotometriche, 10 nel
�ltro della banda G e una sia per il fotometro blu (330-680 nm) che per quello
settato nel rosso (640-1050nm). Il sistema delle magnitudini di Gaia è legato alla
stella Vega, alla quale è stata assegnata la magnitudine 0 su tutte le bande, men-
tre il Sole ha una magnitudine G� = � 26.90 (Casagrande e VandenBerg 2018).
La missione consente di migliorare la nostra comprensione delle stelle multiple,
infatti la risoluzione spaziale istantanea è paragonabile a quella dell'HST, ed oltre
ad essere in grado di risolvere molte binarie, tutti gli strumenti a bordo possono
contribuire allo studio di questi sistemi. Ad esempio le oscillazioni astrometriche
di binarie non risolte, sovrapposto a moti parallattici e propri, può essere usato
per identi�care i sistemi multipli. Anche variazioni fotometriche periodiche pos-
sono essere sfruttate per identi�care binarie eclissanti e un censimento migliorato
di sistemi a doppia linea basato sulla spettroscopia coadiuva lo studio.Il grande
numero di oggetti che Gaia sta misurando è decisivo per risolvere le domande
fondamentali sulle distribuzioni di massa e sulle eccentricità orbitali dei sistemi
stellari binari (Gaia Collaboration et al. 2016).

1.1.2 Presentazione di Gaia BH1 e Gaia BH2

I due sistemi discussi in questo lavoro sono stati identi�cati grazie a Gaia DR3
(Gaia Collaboration et al. 2023).

Gaia BH1 è un sistema caratterizzato da una stella simile al Sole, distante 480
parsec e con una magnitudine nella banda G pari a 13.8; attorno ad essa orbita un
probabile buco nero, secondo la soluzione astrometrica di Gaia, con una massa
stimata M2 = 9.62� 0.18M � , ottenuta prima dalla soluzione astrometrica e poi
combinandola con la analisi spettroscopica e quindi modellizzando le velocità
radiali. La metallicità della stella è quasi solare ( [Fe/ H ] = � 0.2). Il periodo
orbitale è Porb = 185.6 giorni e l'eccentricità è modesta (e=0.45). L'eccentricità,
la metallicità e l'orbita tipica del disco sottile fanno pensare che il sistema si sia
formato nel disco della Galassia.

Il sistema è stato identi�cato analizzando per le sorgenti di tipo NSS (Non-
Single Stars) le soluzioni astrometriche e le soluzioni congiuntamente spettro-
scopiche e astrometriche, le quali descrivono l'ellisse tracciata sulla volta celeste
dalla sorgente luminosa. La selezione si è concentrata su soluzioni su soggetti
con un fotocentro particolarmente ampio, sfruttando sia il fatto che un compa-
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gno massivo produce una orbita maggiore per periodo �ssato per la terza legge
di Keplero, sia il fatto che un compagno oscuro produce oscillazioni del fotocen-
tro più ampie di quelle prodotte da un compagno luminoso della stessa massa.
Infatti essendo il fotocentro contributo di entrambi gli oggetti, se uno di que-
sti non emette radiazione, si sposterà in corrispondenza del membro luminoso
acquistando un moto proprio più signi�cativo rispetto a un fotocentro condiviso.

Il candidato più promettente era Gaia DR3 4373465352415301632, rinominato
appunto Gaia BH1, di cui ora abbiamo conferma della natura (El-Badry, Rix,
Quataert et al. 2023).

Gaia BH2, è un altro sistema candidato ad esseredetached, ovvero silente,
infatti non interagendo con la stella compagna il buco nero non accresce materiale
e ciò si traduce in assenza di emissione nella banda X.

Esso è caratterizzato da una gigante rossa, ovvero una stella con un nucleo
degenere di elio e il bruciamento dell'idrogeno si è spostato in un guscio limi-
trofo, di � 1M � e un oggetto compagno oscuro di massa M2 = 8.9 � 0.3M � .
La sorgente luminosa è distante 1.16 kiloparsec, presenta una magnitudine nel-
la banda G pari a G = 12.3. La metallicità è quasi-solare ([Fe/ H ] = � 0.22),
ma vi è un arricchimento di elementi alfa (elementi prodotti attraverso reazio-
ni di fusione nucleare che coinvolgono particelle alfa, che sono nuclei di elio)
([a/ Fe] = + 0.26), tuttavia l'orbita del sistema nella Galassia presenta caratteristi-
che tipiche del disco sottile. L'orbita presenta un periodo di 1227 giorni con una
modesta eccentricità, pari a e = 0.52.

Gaia BH2 è stato individuato durante un programma di follow-up per le
binarie sospettate di contenere un oggetto compatto di Gaia DR3 (El-Badry, Rix,
Cendes et al. 2023).



Capitolo 2
Canali di formazione

In questo capitolo vengono descritti i canali di formazione dei sistemi binari bu-
co nero-stella sia nel caso isolato sia tramite interazioni dinamiche. In sez. 2.1
vengono presentati i concetti base dell'evoluzione stellare singola, nella sottose-
zione 2.1.1 vengono presentati i principali processi che portano alla formazione
di buchi neri stellari. Successivamente nella sez. 2.2 vengono analizzati i processi
che rendono peculiare l'evoluzione stellare in contesto binario isolato, in genera-
le e nel caso particolare di Gaia BH1 e Gaia BH2. Nella sottosezione 2.2 viene
presentata l'analisi originale di questo canale tramite simulazioni svolte seguen-
do tracce stellari aggiornate. In�ne nella sez. 2.3 viene analizzato il canale di
formazione dinamico, in generale e nel particolare dei sistemi Gaia BH1 e Gaia
BH2.

2.1 Richiami di evoluzione stellare

L'evoluzione stellare è il processo per cui una stella muta nel corso del tempo.
Tale trasformazione include un varietà di stadi diversi, ognuno distinto da pecu-
liari processi �sici che avvengono all'interno della stella. Gli stati evolutivi sono
legati alla massa della stella e, in parte, anche alla metallicità, ovvero la frazio-
ne della massa totale dell'oggetto costituita da elementi diversi dall'idrogeno e
dall'elio.

Tutte le stelle iniziano il loro percorso evolutivo allo stesso modo, ovvero dal
collasso gravitazionale di una nube di gas e polveri, ove l'energia gravitaziona-
le viene convertita in calore. Quando la temperatura al centro della proto-stella
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diventa suf�cientemente elevata ( � 107K) viene innescata la fusione nucleare
dell'idrogeno e la stella entra nella fase di sequenza principale. Durante la se-
quenza principale l'idrogeno nel nucleo viene convertito in elio e ha durate dif-
ferenziate in base alla massa della stella, ad esempio per stelle di piccola massa
(0.8 < M � < 2) ha una durata nell'ordine dei miliardi di anni, mentre per stelle
massicce (> 8M � ) nell'ordine dei milioni.

Dopo la sequenza principale le stelle rimangono con un nucleo esaurito dell'i-
drogeno avvolto da un inviluppo che ne è ancora ricco. La descrizione dell'evo-
luzione dopo la sequenza principale è più accurata se distinta in base alla massa.
Stelle di piccola massa sviluppano un nucleo degenere1 di elio dopo la sequenza
principale, che conduce a una fase relativamente lunga di gigante rossa, o red
giant branch phase(RGB), che è la fase antecedente all'innesco della fusione del-
l'elio e durante la quale l'inviluppo si espande. L'innesco della fusione dell'elio
avviene in maniera instabile in cosiddetti helium �ash che permettono di spezza-
re la degenerazione con un conseguente aumento della temperatura necessaria
all'innesco della fusione dell'elio.

Le stelle di massa intermedia (2 < M � < 8), sviluppano un nucleo di elio che
non degenera e innescano la fusione dell'elio in maniera stabile. Dopo questa
fase di bruciamento le stelle formano un nucleo di carbonio-ossigeno degenere.
Le stelle di massa piccola e intermedia sono soggette a forti venti stellari (vedi
sez. 2.1.1 per maggiori dettagli) durante la fase in cui nel diagramma HR 2 (�g 2.1)
occupano il ramo asintotico delle giganti, o asymptotic giant branch(AGB). La fase
di AGB è caratterizzata da una sintesi di elementi pesanti negli involucri esterni
e da luminosità simili alle stelle RGB ma con temperature maggiori. Durante
tale fase i venti rimuovono l'inviluppo lasciando come residuo nane bianche di
carbonio-ossigeno.

Le stelle massicce innescano anche il carbonio in un nucleo non degenere e per
masse superiori a 11M� innescano anche elementi più pesanti �no alla formazio-
ne di un nucleo di ferro che successivamente collassa. L'evoluzione si differenzia
ulteriormente all'interno della categoria delle stelle massicce in funzione della
massa. Infatti stelle con una massa. 25 M� non subiscono una perdita di massa

1La materia degenere è uno stato della materia caratterizzato da una densità molto elevata,
tale per cui i fermioni sono costretti ad occupare stati ad energia più elevata, che si traduce nella
cosiddetta pressione di degenerazione che è indipendente dalla temperatura.

2Un diagramma di Hertzsprung-Russell è uno strumento gra�co utilizzato per rappresentare
le caratteristiche delle stelle, spesso è usato in un contesto evolutivo. Solitamente nell'asse delle
ascisse si ha la temperatura ef�cace o il colore, in ordinate la luminosità o la magnitudine assoluta.
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Figura 2.1: Un esempio di diagramma di Hertzsprung-Russell (Iorio et al. 2023).
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suf�ciente a rimuovere l'intero inviluppo ricco di idrogeno e terminano la loro
vita come supergiganti rosse per poi esplodere come supernova di tipo II, ovvero
da collasso gravitazionale del nucleo. Stelle più massive di 25 M � invece, a causa
dell'intensa perdita di massa diventeranno prima stelle di Wolf-Rayet, delle stelle
calde e molto luminose che essenzialmente sono nuclei di elio spogliati dell'in-
viluppo, e termineranno la loro vita come supernovae di tipo Ib o Ic, simili alle
supernovae di tipo II ma hanno uno spettro differente.(Marigo n.d.)

2.1.1 Formazione di buchi neri stellari

Buchi neri stellari si formano come resti di stelle massicce (> 20M� ). La funzione
di massa dei buchi neri è incerta perché affetta da un certo numero di processi
non del tutto chiari, in particolare venti stellari e esplosioni di supernovae hanno
un ruolo sulla formazione dei resti compatti. Inoltre processi che avvengono in
sistemi binari stretti, quali trasferimenti di massa e inviluppo condiviso, aggiun-
gono un fattore di complicazione. Un sistema binario è costituito da due stelle
legate gravitazionalmente che orbitano intorno al loro comune centro di mas-
sa, tali sistemi possono essere distaccati, quindi la separazione orbitale è troppo
grande per interazioni apprezzabili tra i due membri, oppure stretti.

I venti stellari sono un processo per cui le stelle perdono parte della loro mas-
sa. In stelle fredde, quali le giganti rosse o AGB, essi sono causati da pressione di
radiazioni sulle polveri che si formano negli strati esterni più freddi. Nelle stelle
calde e di grande massa sono causati dall'accoppiamento tra il momento dei fo-
toni e il momento degli ioni metallici presenti nella fotosfera stellare. La perdita
di massa tramite venti stellari dipende dalla metallicità della stella secondo

m µ� Z0.85vp
¥ (2.1)

con v¥ è la velocità terminale dei venti, p = � 1.23(p = � 1.60) per stelle con una
temperatura ef�cace Teff & 2500 K (12000 K. Teff 25000 K). Un esempio pratico
è riportato in �g. 2.2.

La comprensione dei venti stellari è estremamente importante perché la per-
dita di massa determina la massa della stella nel momento che precede l'evento
di supernova (SN) e ne in�uenza l'esito e il prodotto �nale dell'esplosione.

Un altro fattore da tenere in considerazione è se la stella evolve in supernova
da collasso gravitazionale del nucleo (CCSN) o diventa una SN mancata. Una
stella che procede con un'effettiva esplosione di CCSN lascerà dietro di se una
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Figura 2.2: Evoluzione della massa stellare in funzione del tempo per una stella
con massa iniziale di 90M� per sette diverse metallicità (Mapelli 2021a).
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stella a neutroni o un BH, mentre stelle che terminano la loro vita con una SN
mancata diventeranno buchi neri piuttosto massivi ( > 20 M� ), poiché la maggior
parte della massa �nale della stella collassa direttamente in un buco nero.

Il dettagli del meccanismo che innesca l'esplosione di CCSN è incerto. Quan-
do la massa del nucleo degenere raggiunge la massa di Chandrasekhar (1.44M� ),
la pressione di degenerazione degli elettroni relativistici diventa insuf�ciente per
sostenere il nucleo contro il collasso. In aggiunta gli elettroni vengono catturati
da parte dei protoni per produrre neutroni che essendo meno interagenti van-
no via via diminuendo la pressione.Per raggiungere nuovamente l'equilibrio il
nucleo collassa da un raggio iniziale di migliaia di chilometri raggio di poche
decine di chilometri in appena un secondo. L'energia gravitazionale guadagnata

dal collasso è W � 5 � 1053erg
�

mPNS
1.4M�

� 2 �
10 km
RPNS

�
dove mpns e Rpns sono la massa

e il raggio dalla proto-stella a neutroni.
La problematica principale consiste nello spiegare come l'energia gravitazio-

nale possa essere, almeno in parte, trasferita all'inviluppo innescando l'esplo-
sione di supernova. Il meccanismo più analizzato è il meccanismo di convezione
della supernova (convective SN engine), secondo il quale il nucleo durante il collas-
so raggiunge densità così elevate tali per cui si forma un gas degenere di neutroni
(detta proto-stella a neutroni) la cui pressione di degenerazione è suf�ciente ad
arrestare il collasso. Gli strati più esterni invece continuano il collasso �no ad
impattare sulla super�cie della proto-stella a neutroni. L'energia cinetica liberata
genera un'onda d'urto che si propaga attraverso il resto della stella che sta ancora
collassando. Se l'onda d'urto è suf�cientemente energetica da percorrere tutta la
stella, culmina in una esplosione di supernova.

Nelle simulazioni, per studiare le masse degli oggetti compatti, le esplosioni
di supernova sono indotte arti�cialmente iniettando nel modello precedente alla
supernova un certo quantitativo di energia cinetica o termica in un luogo di
massa arbitraria.

Dopo alcuni tentativi di schematizzare la questione ad opera di O'Connor e
Ott 2011, Ertl et al. 2016 e Fryer et al. 2012 hanno proposto che la massa del
residuo compatto, ovvero il residuo �nale del ciclo di una stella massiccia (stelle
a neutroni e buchi neri), dipenda perlopiù dalla massa del nucleo di carbonio-
ossigeno, mCO e dalla massa �nale totale della stella m�n . Nello speci�co mCO

determina se la stella diventerà una SN di tipo II oppure se collasserà diretta-
mente in un buco nero (per mCO > 11M � ), mentre m�n determina la quantità
di materia che ricade sulla proto-stella a neutroni. In questo formalismo l'unico
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parametro libero è il tempo necessario per innescare l'urto. L'energia dell'esplo-
sione è notevolmente ridotta se l'urto è innescato t � 250 ms dopo l'inizio del
collasso (esplosione di supernova ritardata), rispetto a una esplosione lanciata
nei primi � 250 ms (esplosione di supernova rapida).

I residui compatti tendono a ricevere un impulso alla nascita ( natal kick) dall'e-
splosione di supernova della stella progenitrice, a causa di asimmetrie nel �usso
di neutrini e/o nel materiale espulso. Essi sono decisivi nell'evoluzione di un
sistema binario perché possono mutare le proprietà orbitali, ad esempio aumen-
tare l'eccentricità dell'orbita, o addirittura slegare la binaria, poiché modi�cano
la distribuzione di massa del sistema che reagisce in tal modo per conservazione
dell'energia e della quantità di moto. I natal kickssono più facilmente quanti�ca-
bili per quanto riguarda le stelle a neutroni, infatti stime osservative sulle velocità
spaziali delle pulsar 3 indicano distribuzioni di velocità bimodali con picchi ad al-
te e basse velocità, mostrate in �g.2.3 (Verbunt, Igoshev e Cator 2017). Per i buchi
neri, le uniche misurazioni indirette degli impulsi alla nascita provengono dalle
distribuzioni spaziali, dai moti propri e dalle proprietà orbitali dei buchi neri in
binarie a raggi X (Mapelli 2021a).

2.2 Evoluzione isolata

La storia della formazione di Gaia BH1 e di Gaia BH2 è incerta e già uno sguardo
ai loro parametri orbitali fa sorgere quesiti.

Prima di procedere all'analisi di tutte le criticità riguardo ai due sistemi, è be-
ne passare in rassegna i principali eventi che caratterizzano l'evoluzione stellare
in un contesto binario. Tale situazione di per sé infatti non è differente dall'e-
voluzione stellare solitaria �nché, se esse sono suf�cientemente vicine, non si
veri�ca un qualche tipo di interazione. In particolare è possibile che si veri�chi
una fase di scambio di materia stabile, detta mass transfer(MT), o che binarie con
un rapporto tra le masse primaria e secondaria molto grande, una volta riem-
pito il lobo di Roche (a seguito dell'espansione dopo la sequenza principale ad
esempio) subiscono uno scambio di materia dinamicamente instabile e che si può
concretizzare in un evento di inviluppo condiviso (CE). Altrimenti se la distan-

3Una pulsar è una stella a neutroni magnetizzata che ruota rapidamente su sé stessa ed emette
impulsi periodici a diverse lunghezze d'onda.
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Figura 2.3: Distribuzione bimodale per le pulsar analizzate da Verbunt, Igoshev
e Cator 2017, insieme a una distribuzione maxwelliana singola. Le linee verticali
tratteggiate indicano le velocità mediane: 313, 370 e 408 km s� 1. In asse delle
ascisse la velocità in chilometri al secondo e in asse delle ascisse è mostrata la
frazione di pulsar a tale velocità.
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za che separa i due oggetti è suf�cientemente grande, le stelle si evolveranno
indipendentemente.

Mass Transfer

Quando due stelle scambiano materia tra di loro, sono coinvolte in un processo
di mass transfer, il quale può essere dovuto a venti stellari oppure a un episodio
di riempimento del lobo di Roche. I lobi di Roche di una stella in un sistema
binario 2.4 sono la super�cie equipotenziale di maggior estensione, all'interno
della quale la materia è gravitazionalmente legata alla stella. L'esatta forma del
lobo di Roche andrebbe calcolata numericamente ma una formula approssimata
del raggio, ottenuta assumendo orbite circolari e sincrone e che gli oggetti siano
sferici, è

rL,1 = a
0.49q2/3

0.6q2/3 + ln (1 + q1/3
, (2.2)

dove a è il semiasse maggiore della binaria e q = m1/ m2 (m1 e m2 masse delle
due stelle nella binaria). La formula descrive il lobo di Roche della stella con
massam1, e per quella di massa m2 basta invertire gli indici.

I lobi di Roche delle due stelle sono connessi attraverso il punto lagrangiano
L1. Siccome sono super�ci equipotenziali, la materia orbitante lungo o oltre il
lobo può �uire liberamente da una stella all'altra. Una stella riempe il proprio
lobo di Roche quando il suo raggio è maggiore di quello del lobo, in questo caso
una parte della sua massa �uirà verso la stella compagnia che ne può accrescere
una parte (Mapelli 2018). Tale fenomeno si chiama Roche lobe over�ow e può es-
sere innescato sia, come già detto, dall'espansione di un oggetto in modo tale da
riempire il lobo, sia da una perdita di momento angolare che causa la contrazione
dell'orbita (J. R. Hurley, Tout e Pols 2002).

Quando una stella massiccia perde materiale a causa dei suoi venti stellari, la
compagna è in grado di acquisire un po' della sua massa, ma questo dipende da
quanta massa viene persa e da che velocità relativa possieda il vento rispetto alla
compagna. Secondo il formalismo di Bondi & Hoyle, J. R. Hurley, Tout e Pols
2002 descrivono il tasso medio di accrezione di massa tramite venti stellari come

m2� =
1

p
1 � e2

�
Gm2

v2
w

� 2 aw

2a2
1

[1 + ( vorb
vw

)2]
3
2
m1� (2.3)

dove e è l'eccentricità, G è la costante gravitazionale, m2 è la massa della stella
in accrezione, vw è la velocità del vento, aw è una costante di ef�cienza, a è il
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