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I presenti appunti costituiscono la trascrizione e rielaborazione di quanto esposto da Walter Riva e Marina Costa durante gli incontri del Corso di Astronomia Elementare.
Iniziano dal IV incontro poiché, negli incontri precedenti, si è ricorsi in grande misura alle dispense già redatte e forniteci dagli stessi docenti.
L’intento di questi appunti, liberamente copiabili e ridistribuibili (nei contenuti corretti così come negli eventuali errori…), è semplicemente quello di integrare le dispense del Corso laddove questo abbia trattato argomenti non coperti nelle suddette dispense.
—  Andrea ‘Zuse’ Balestrero, Nevia Tisce.
IV incontro (28/03/2003)
« Viaggio nel Sistema Solare »

All’interno del nostro Sistema Solare, partendo dal Sole e muovendoci verso l’esterno, incontriamo in ordine: il Sole, Mercurio, Venere, la Terra, Marte, Giove, Saturno, Urano, Nettuno, Plutone.  In realtà Plutone, oggi, non lo si considera un pianeta, bensì il nucleo di una cometa esterna.  Pertanto la lista di pianeti dovrebbe fermarsi a Nettuno, e quindi contemplarne soltanto 8.

I vari pianeti (uniti a Plutone) hanno diverse e peculiari caratteristiche.  Ad esempio, Marte e Plutone possiedono un’orbita con un’ellitticità molto pronunciata.  Viceversa, la Terra e Venere rivoluzionano attorno al Sole con una traiettoria quasi circolare.

Mediamente, accade che i pianeti vicini al Sole siano piccoli, mentre quelli distanti siano grandi.  Inoltre, i più vicini sono tipicamente rocciosi, mentre i più remoti hanno costituzione gassosa.  La linea di separazione tra queste diverse categorie (quelli con le caratteristiche dei “vicini” e quelli invece con le peculiarità dei “lontani”) è situata tra Marte e Giove.  Tra questi due pianeti, c’è in effetti uno spazio vuoto molto grande.  Lo si spiega ricorrendo alle ipotesi sulla formazione del Sistema Solare.  Le stelle si formano dalle nebulose; quando la protostella si accende, il pulviscolo attratto per forza gravitazionale viene espulso (si tratta di gas e, per un 2%, materiale roccioso), quindi condensato contro altro gas più distante, quest’ultimo anch’esso succube dell’attrazione gravitazionale della stella.  Da questo agglomerato hanno origine i grandi pianeti gassosi.  Più vicino alla stella, le polveri più pesanti (quindi più attratte e che, offrendo più inerzia, meno hanno risentito dell’espulsione causata dall’accensione del nuovo astro) si addensano a loro volta, e formano così i pianeti più piccoli, rocciosi.  Ma allora, come mai quello spazio vuoto tra Marte e Giove?  Giove si è formato molto presto e, con il suo forte campo gravitazionale, perturba molto, e da molto tempo il suo intorno.  Ciò ha impedito l’aggregazione di materia (asteroidi e quant’altro) in orbita attorno ad esso e la formazione di un ulteriore planetoide roccioso dopo Marte.
I pianeti gassosi si formano più rapidamente dei loro “colleghi” rocciosi.  E, oltre a quanto detto sopra, possono originarsi anche per raffreddamento e condensazione di acqua e ghiaccio.  Gli elementi base che li caratterizzano sono: H (idrogeno), He (elio), CH4 (metano), NH3 (ammoniaca).  All’interno si trova idrogeno compresso, detto metallico a seguito delle proprietà fisiche che assume.  Al centro probabilmente c’è un nucleo.  Un asteroide che li colpisca penetra in profondità fino a che la pressione e la temperatura non lo fanno liquefare, e poi evaporare.  Gli asteroidi e le comete viaggiano a forte velocità, e l’impatto con l’atmosfera produce, per chi le osserva dall’esterno, delle macchie scure.  Va anche detto che un pianeta, per possedere un’atmosfera propria, deve essere grande almeno quanto Marte.  Ad esempio, Mercurio e la Luna non riescono, a causa della bassa gravità, a trattenere gas attorno a sé.
L’ipotesi sulla formazione dei pianeti, come fin qui vista, è detta teoria dei planetesimi
, e per ora sembra valere soltanto per il Sistema Solare.  Nel caso dei pianeti extrasolari (ad oggi
 se ne conoscono 105), tale regola sembra non valere mai.  Anzi, si notano grandi pianeti gassosi che sono vicini alle rispettive stelle.  C’è però anche da dire che, finora, gli unici pianeti extrasolari che siamo in grado di osservare, seppur indirettamente, sono soltanto quelli enormi.  Quindi tutte le ipotesi sono ancora aperte, anche quelle catastrofiche…  Forse un giorno capiremo…
Vediamo, in una breve carellata, cosa si incontra in ordine crescente di distanza dal Sole:

· Il Sole: lo vedremo più approfonditamente in seguito.  È la nostra stella.  Presenta le macchie solari, oggi visibili in 3 gruppi.  La temperatura sulla superficie è, nelle macchie solari, di circa 4.500°C, mentre al di fuori è di circa 5.500 ÷ 6.000°C.  Le macchie solari si vedono scure per contrasto, appunto, con il resto della superficie, più caldo.  Ingrandite al telescopio, esse risultano a vista granulari.  Per studiare la corona, e quindi il vento solare, gli astronomi simulano una sorta di eclissi totale nei loro telescopi, tramite l’utilizzo dei coronografi.  Nella parte centrale del Sole si trova il nucleo.  In esso avvengono le reazioni nucleari, dove l’idrogeno si trasforma in elio e viene emessa energia, e le temperature si aggirano sull’ordine della decina di milioni di gradi centigradi.  Il diametro solare misura circa 1.400.000 km (è all’incirca 110 volte il diametro terrestre).  Il Sole ha una massa molto maggiore di tutti i pianeti, e quindi li costringe a ruotargli attorno.
· Mercurio: è piccolo, privo di atmosfera (come detto prima, ha poca gravità, quindi non trattiene i gas).  È poco più grande della Luna: la Luna ha un diametro che è ¼ di quello terrestre; Mercurio ha ⅓ del diametro terrestre.  È caratterizzato da alte temperature, dovute sia alla radiazione diretta del Sole (che è vicino), sia alle intense forze di marea che la nostra stella causa all’interno del pianeta.  È composto prevalentemente da Nichel e Ferro (metalli pesanti).  La sua superficie è stata bersagliata da innumerevoli corpi celesti.
· Venere: ha le fasi, come la Luna, ed è un vero e proprio “inferno”!  È sempre coperto da nuvole, l’atmosfera è densissima (circa 90 volte quella terrestre), e quindi si registrano pressioni enormi.  Per la maggior parte tale atmosfera è composta da CO2 (anidride carbonica — sulla Terra la CO2 in atmosfera è il 3‰, su Venere è ben il 90%), la quale dà luogo a un impressionante effetto serra (v. figura a seguire).  Quindi le temperature sono sempre molto elevate: si parla di 400°C al suolo.  Piove acido solforico.  Insomma, non è molto ospitale…
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Figura 1 – L'effetto serra
La luce visibile non passa, non si riesce a vedere il suolo.  Tuttavia, tramite rilevamenti radar
 (v. figura a seguire), si riesce ugualmente a “vedere” una mappa del pianeta.  Alcune sonde sovietiche, però, sono “riuscite a sopravvivere” un po’ su Venere, e ci hanno inviato immagini del pianeta.  Da esse si è dedotto che è piatto e vulcanico, composto da basalto.  A causa delle alte pressioni, infatti, le conformazioni montuose risultano “appiattite”, quindi non raggiungono quote rilevanti.
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Figura 2 – Principio di funzionamento del radar: a tempi maggiori corrispondono distanze maggiori
· La Terra dista dal sole mediamente 149,6 milioni di km.  Tale distanza, che equivale a poco più di 8 minuti/luce
, è assunta come 1 unità astronomica (1 u.a.).  La Terra ha un diametro medio di circa 12.756 km.  È tutt’ora calda, al suo interno, per una ragione che va al di là delle temperature di formazione primordiali: il decadimento radioattivo
.  La radioattività naturale è la causa, ai nostri giorni, del persistere delle alte temperature negli strati più interni del nostro pianeta.  La Terra è peraltro l’unico posto dove si trovi acqua liquida in abbondanza.  Infatti, nell’universo è sì presente molta acqua, ma sempre ghiacciata o sotto forma di vapore.  E l’acqua liquida sembra, almeno per le nostre conoscenze, l’elemento indispensabile per poter rendere possibile la creazione di forme di vita, intese innanzitutto come batteri, non certo omini verdi….
· La Luna: è l’unico satellite naturale della Terra.  È simile a Mercurio, temperatura a parte, ovviamente.  Mediamente dista 384.000 km dal nostro pianeta (poco più di 1 secondo/luce di distanza).  Come detto, il diametro della Luna è circa ¼ di quello della Terra, la sua massa circa 81 volte minore, mentre sulla sua superficie la forza di gravità è circa 6 volte inferiore rispetto a quella terrestre.  Rivoluziona attorno a noi in circa 27 giorni.  La sua velocità di rotazione è uguale a quella di rivoluzione, quindi la Luna ci presenta sempre la stessa “faccia”
.  Nel cielo, mediamente, il diametro lunare ha una dimensione angolare di circa 30’ (30 minuti primi d’arco = mezzo grado) (considerando il nostro occhio come vertice dell’angolo, e l’angolo giro dell’orizzonte = 360 gradi).  La Luna è l’unico “suolo” extra-terrestre ove l’uomo ha messo piede.  E lo ha fatto per ben 6 volte, in 6 diverse missioni Apollo.
· Marte: fu studiato dall’astronomo Schiaparelli
.  È rossastro, con calotte bianche ai poli (composte da H20 e soprattutto CO2 ghiacciate: acqua ghiacciata e ghiaccio secco) e macchie più scure altrove, dovute alla diversa natura del terreno e dalla presenza o meno di sabbia che lo ricopre.  Periodicamente, le calotte polari si restringono e poi si riestendono; tuttavia non sembra esserci acqua liquida (utile per la formazione di vita, come testé detto): viste le condizioni di temperatura e pressione, il ghiaccio sublima in gas e vapore quando si ritira, mentre gas e vapore brinano direttamente allo stato solido quando le calotte si estendono nuovamente.  Marte è desertico e pieno di vulcani.  È qui presente la montagna più alta di tutto il Sistema Solare: è una caldera vulcanica, un vulcano a “scudo” simile a quelli delle Hawaii; ha una quota di 26÷27 km e viene perciò chiamato Monte Olimpo.  C’è un grand canyon di dimensioni notevolmente superiori a quelle dei canyon sulla Terra: è chiamato Marinar Valley.  Il terreno è prevalentemente composto di sabbia e roccia.  Talvolta si presentano tempeste di sabbia rossa che ricoprono il pianeta e ne oscurano la visuale della superficie dallo spazio.  Ad un osservatore posto sulla sua superficie, il cielo diurno di Marte si presenterebbe rosa.  La missione americana più famosa che lo ha raggiunto e studiato è il Mars Pathfinder con il veicolo/sonda Sojourner (anno 1996); va però detto che i primi a raggiungere Marte ed a inviarci sue fotografie furono i sovietici, molti anni prima, con le sonde Viking 1 e Viking 2 (anno 1977).
[N.d.R.: La prima volta dell’Agenzia Spaziale Europea
 sarà invece la missione Mars Express, lanciata i primissimi giorni di giugno 2003.  Dovrebbe raggiungere il pianeta rosso per il Natale dello stesso anno o gennaio 2004.]
[N.d.R.: A fine agosto 2003 Marte si è trovato in “Grande Opposizione”, ovvero è stato straordinariamente visibile dalla Terra, sia perché illuminato al meglio dal Sole, sia soprattutto perché molto vicino alla Terra stessa (55,7 milioni di km), come non lo è stato da poco meno di 60.000 anni!]
Le temperature di Marte al suolo variano tra i –120°C ed i +25°C.  L’atmosfera è prevalentemente di CO2, molto rarefatta (6 millibar soltanto, contro i ben 1.013 millibar terrestri medi).  Nel sottosuolo c’è acqua ghiacciata, che è stata rivelata dalla Mars Odissey tramite il rilevamento di emissione neutronica dell’idrogeno quando si scrinde dalla molecole d’acqua, nella scissione naturale H20 → 2H+ + O-- (è un fenomeno che si verifica raramente, una molecola ogni 550 milioni; tuttavia da tale rilevamento si è desunta, probabilisticamente, la presenza di acqua nel sottosuolo).
Marte ha due satelliti naturali: Phobos e Deimos.
· Tra Marte e Giove: c’è, come detto, un grande spazio vuoto, nel quale fanno la loro comparsa asteroidi, alcuni piccoli, alcuni dotati persino di satelliti.  L’asteroide più grande conosciuto è Cerere; ha un diametro di circa 900 km.  Queli che hanno colpito Mercurio e la Luna, lasciandoci oggi alla vista i crateri risultati dagli impatti, hanno un diametro medio di circa 1 km.
· Giove: è un gigante gassoso.  In particolare, il primo gigante gassoso per distanza dal Sole, ed il pianeta più grande in assoluto nel nostro sistema (il suo diametro è pari a circa 11 diametri terrestri).  Vi si registrano perenni cicloni e turbolenze atmosferiche.  È visibile il grande “occhio” rosso, un ciclone enorme.  Fu scoperto da Galileo Galilei
 nel 1610.  L’atmosfera è estremamente variabile, tuttavia la grande macchia rossa c’è sempre.  Si deduce quindi che assorba energia, e si pensa che la fonte di tale energia sia una lenta contrazione gravitazionale planetaria.  La composizione atmosferica vede la prevalenza dell’idrogeno, e in minor parte dell’elio.  Tale composizione è estremamente simile a quella del Sole, tanto che spesso ci si riferisce a Giove come ad una “stella mancata”.  Si può dire infatti che abbia “tutte le carte in regola” per diventare una stella; semplicemente, non si è mai acceso perché non è diventato abbastanza grande (non ha raccolto abbastanza massa).  Giove ha 4 satelliti principali.  Elencati in ordine crescente di distanza da esso, sono: Io, Europa, Ganimede, Callisto.  Anch’essi furono scoperti da Galileo nel 1610; furono chiamati satelliti medicei in onore degli “sponsor” di allora, la Famiglia De’ Medici, che procurò a Galileo denaro e mezzi per effettuare i suoi studi.  Ganimede è il satellite più grande.  Io è invece il più piccolo; è grande più o meno quanto la Luna, ma ha un’intensa attività vulcanica: è ricco di vulcani attivi, poiché l’interno di Io è mantenuto in alta temperatura dalle enormi forze di marea che Giove vi esercita.  Io emette luce nelle righe spettrali
 del sodio (Na) e dello zolfo (S), rivelando quindi che ha un’atmosfera composta da tali elementi in prevalenza.  Europa è liscio, ricoperto di ghiaccio, e con tracce di atmosfera.  Forse, proprio per le forze di marea che subisce, può darsi che nel sottosuolo l’acqua si presenti anche allo stato liquido.  La sua superficie si pensa si rinnovi con tale acqua liquida che fuoriesce dalle spaccature della superficie, sempre a causa delle maree.  Analogo fenomeno si verifica su Ganimede, e forse pure su Callisto.  Si notano crateri chiari: ciò perché la superficie ghiacciata si annerisce a causa dei raggi solari e cosmici; l’impatto di corpi che precipitano sulla superficie porta invece a far emergere ghiaccio dagli strati inferiori, e quindi più chiaro.  In totale Giove ha 52 satelliti.
· Saturno: è il pianeta degli anelli, i quali sono costituiti da un enorme numero di grandi, medi e piccoli detriti, rocce, polveri e gas che orbitano attorno al pianeta.  Come Giove, ruota su se stesso velocemente.  Ciò lo porta a presentare bande orizzontali a chi lo osserva.  Il suo satellite più importante è Titano, che probabilmente è dotato di un’atmosfera di metano.  Anche i satelliti di Saturno (in numero di 30) sono solidi (ghiaccio + roccia); la maggior parte di essi, in effetti, è costituita da asteroidi catturati.  Ad un osservatore terrestre, gli anelli possono risultare nel tempo più o meno visibili.  Ciò è dovuto al fatto che l’asse di rotazione del pianeta (che identifica anche il piano orbitale su cui giacciono gli anelli) ha inclinazione variabile rispetto all’asse Saturno ↔ Terra.  Pertanto, gli anelli possono risultare scarsamente visibili (se non del tutto invisibili) quando l’occhio dell’osservatore terrestre è posto sul piano degli anelli stessi (ovvero, quando li guarda completamente “di taglio”), mentre sono ben visibili quando Saturno è inclinato altrimenti.
· Urano: ha un’atmosfera di H2 e CH4 (idrogeno e metano) molto uniforme.  Ha un diametro di circa 25.000 km (circa 2 volte quello terrestre).  Ha un moto di “rotolamento”, poiché il suo asse di rotazione è “orizzontale”, posato sul piano orbitale.  È una caratteristica unica, poiché tutti gli altri pianeti hanno invece un asse di rotazione inclinato rispetto a tale piano.  I suoi satelliti (tra cui uno di nome Miranda) sono ghiacciati.
· Nettuno: atmosfera di CH4 (metano).  Appare blu a chi lo osserva.  Possiede aree cicloniche, con cirri (formazioni nuvolose) di NH3 (ammoniaca).  Il suo satellite principale è Tritone (“che ha la superficie a buccia di melone”).
· Plutone: non è un vero pianeta.  È costituito da ghiaccio e roccia, è piccolo e la sua luna, Caronte, ha un diametro che è appena ½ di quello di Plutone stesso (chi considera un pianeta Plutone, probabilmente dovrebbe includere allora anche Caronte nella conta…).  La sua orbita è molto ellittica ed è inclinata rispetto al piano orbitale di tutti gli altri pianeti.
(Altre informazioni sono disponibili ad es. su Internet:  http://pianeti.uai.it/  ).
Ci sono molti altri corpi, più piccoli, in orbita oltre Urano e Plutone…  Il Sistema Solare ha, in definitiva, 8 pianeti.  Plutone è ormai ritenuto un oggetto appartenente alla cosiddetta Cintura di Kuiper (v. poi).  Anzi, addirittura, se un domani si scoprisse un ulteriore pianeta (il 10°?) fatto come Plutone, ciò costituirebbe la prova definitiva che Plutone non è il 9° pianeta e che il Sistema Solare è in realtà formato da soltanto 8 pianeti.
Aumentando la nostra distanza dal Sole, quindi, troviamo le comete.  Per citarne alcune: la Hale-Bopp, la Halley (visitata dalla sonda Giotto nel 1986), la Borrelli, ….  Esse hanno un nucleo di ghiaccio e roccia, che avvicinandosi al Sole si consuma parzialmente, emettendo gas e polveri.  Con il vento solare, queste emissioni danno origine alla coda delle comete.  In realtà, poi, le comete possono avere 2 code: una sull’asse cometa ↔ Sole (materiali e polveri emesse a causa del Sole e da quest’ultimo illuminate), l’altra tangente alla loro orbita (materiali e polveri dispersi a seguito del moto della cometa).  Va notato che i getti di gas delle code producono, per effetto di azione-reazione, un’alterazione del moto orbitale stesso.

Le “stelle cadenti” sono invece qualcosa che non va confuso con le comete: sono originate da materiale cosmico prevalentemente perduto dalle comete che entra e si incendia consumandosi
 nella nostra atmosfera.  Si tratta, in definitiva, di piogge meteoriche.  Non sono assolutamente “stelle”, quindi.  La Terra, nel suo moto di rivoluzione attorno al Sole, attraversa due zone in cui questi corpi sono più concentrati:
· poco prima di metà agosto (10 ÷ 12 agosto): le Perseidi
;
· a metà novembre: le Leonidi
.

Tornando alle comete: esse si consumano ad ogni passaggio vicino al Sole.  Ciononostante, nel corso del tempo (cosmico) le si continua ad osservare senza una apparente diminuzione di numero.  Si deduce allora la presenza, poco fuori dal Sistema Solare, di un grande “serbatoio di comete”, una fascia chiamata Cintura di Kuiper
.  È definita “cintura” in quanto le comete di corto periodo, provenienti da essa, hanno tutte orbite circa complanari tra loro, e tutte con bassi angoli di inclinazione rispetto all’”orizzontale” (cioè l’eclittica dei pianeti principali).
Le comete di lungo periodo osservate, invece, hanno orbite attorno al Sole inclinate un po’ in tutte le direzioni, con distribuzione piuttosto omogenea.  Si pensa allora che, fuori dalla Cintura di Kuiper, più distante (poiché comete a periodo maggiore), ci sia un altro “serbatoio di comete”, chiamato Nube di Oort
, a geometria sferica.
Impatto di corpi sulla Terra: si parla di “dimensione limite”, intendendo con essa la dimensione minima che un corpo extraterrestre deve avere per riuscire a non consumarsi tutto completamente mentre precipita nell’atmosfera e quindi giungere, seppur ridotto, a contatto con la superficie del nostro pianeta.
Per gli ammassi rocciosi, tale dimensione limite è di circa 20 m: i corpi più piccoli si dissolvono completamente nell’atmosfera, quelli più grandi invece arrivano (parziali) a terra.
Per i corpi metallici, la dimensione limite è inferiore.  Tuttavia va anche detto che nello spazio gli asteroidi di natura metallica sono non più del 10% del totale, forse anche meno.
Quando il Sole, la Terra e la Luna sono allineati opportunamente, si verifica un’eclissi.
Nell’eclissi di Sole, la Luna si trova tra la Terra e il Sole, oscurando quest’ultimo totalmente o parzialmente alla vista.  Si parla allora di esclissi totale o parziale, rispettivamente.  La totalità dell’eclissi dipende fortemente anche dal luogo, sulla Terra, dove la si osserva.  Si veda la figura seguente e la nota 
.
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Figura 3 – Eclissi di Sole
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L’eclissi di Luna avviene invece quando è la Terra a trovarsi in mezzo tra il Sole e la Luna, oscurando con il suo cono d’ombra quest’ultima (la Luna, in particolare, assume un originale ed irreale colore rossastro-ocra, o grigio, o nero, prima di scomparire nell’ombra; la colorazione
 è dovuta alla rifrazione e diffusione della luce solare a causa delle particelle contenute in sospensione nell’atmosfera terrestre).

[N.d.R.: con Marina e Walter abbiamo assistito all’eclissi di Luna della mattina del 16 maggio 2003 e della notte tra l’8 ed il 9 novembre 2003, presso l’Osservatorio Astronomico del Righi.]
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È affascinante notare come, nelle eclissi totali di Sole, Luna e Sole si sovrappongano così bene: risultano infatti avere le stesse dimensioni angolari (mezzo grado): il Sole è più distante dalla Terra di 400 volte rispetto alla Luna, ma quest’ultima ha un diametro 400 volte inferiore a quello solare.  Ciò permette un combaciarsi quasi perfetto dei due dischi, e quindi uno studio molto accurato della corona solare.
N.d.R.: ci sono teorie secondo cui, durante la formazione della Terra, un enorme planetesimo potrebbe averla urtata, e dato quindi luogo all’inclinazione dell’asse di rotazione terrestre, ed anche aver originato la Luna, la quale quindi, in epoche remote, sarebbe stata più vicina al nostro pianeta di quanto non sia ora, con conseguenti effetti di marea più intensi, velocità di rivoluzione lunare superiore, ecc..  In effetti, sembra confermato dalle analoghe caratteristiche geologiche delle rocce lunari e della presunta composizione degli strati più interni del nostro pianeta, e anche da precise misurazioni della distanza Terra-Luna, effettuate con l’ausilio della telemetria laser.  Secondo i rilevamenti, oggi la Luna si sta allontanando dalla Terra al ritmo di circa 4 ÷ 6 cm all’anno.
Nota discussa in osservatorio: c’è un termine che spesso entra in gioco quando si parla di pianeti ed orbite di corpi celesti in genere.  Sono le effemeridi: esse sono nient’altro che tabelle numeriche e/o algoritmi per il computo della posizione dei pianeti (e astri o oggetti celesti in genere), rispetto ad un osservatore terrestre.  Oltre ad orbita e posizione in un dato istante, possono includere anche altre informazioni variabili nel tempo (ad es.: la “fase”, la magnitudine, ecc.).

Nota di approfondimento: sul n. 245 del mensile “l’Astronomia” (agosto-settembre 2003) vi è un dettagliato articolo, a cura di Giancarlo Favero, in cui vengono enumerati e descritti tutti i satelliti conosciuti di Marte, Giove, Saturno, Urano, Nettuno e Plutone (conosciuti fino alla data in cui è stato redatto l’articolo stesso, ovviamente).
Se ne può trovare la trattazione completa, in lingua inglese, anche su Internet:

http://www.ifa.hawaii.edu/~sheppard/satellites/
V incontro (29/03/2003)
« La Strumentazione »

Osservazione e Strumenti: i Telescopi 

[ con la partecipazione di Paolo Baldoni ]


Per l’osservazione astronomica, diversi sono gli strumenti utilizzabili in ambito non professionale.  Ne vediamo brevemente le peculiarità.
L’occhio umano: è l’ovvio e insostituibile strumento base.  È un buon osservatore a grande campo.
Il binocolo: è ottimo per l’osservazione di oggetti grandi, come ad esempio le Pleiadi.
Le caratteristiche ottiche di un binocolo sono identificate da una coppia di numeri: n × m.  In tale coppia, n (il primo numero) indica il numero di ingrandimenti; m (il secondo numero) indica invece il diametro della lente, espresso in mm.  Ad es., un binocolo 7 × 50 ha le seguenti caratteristiche: ingrandisce 7 volte, e la lente ha il diametro di 50 mm.
Si definisce inoltre il rapporto seguente:  
[image: image5.wmf]n
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 =  “pupilla di uscita” del binocolo.
Al buio, per osservazioni astronomiche, un valore ideale di pupilla di uscita per il binocolo è di circa 6,0 ÷ 6,5 (che, in mm, è un valore simile alla dimensione della pupilla umana: essa è proprio di circa 6 mm, anche se dipende da molti fattori, età dell’individuo compresa).  Un valore minore, ad es. m / n = 4, indica un maggiore ingrandimento, però l’immagine risulta più buia (quindi è inadatto per osservazioni notturne).
Un buon binocolo deve essere leggero.  Esistono comunque morse apposite per fissare il binocolo anche ad un normale cavalletto fotografico.
Il costo di un binocolo si aggira su non meno di 150 € circa.
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Per una maggiore qualità ottica, sono da preferire le lenti multistrato.  C’è comunque un semplice test che può fornire valide indicazioni sulla qualità dell’ottica impiegata all’interno del binocolo: bisogna puntare con lo strumento un oggetto uniforme bianco, ad es. un foglio di carta, ad una distanza di 15 ÷ 20 cm dal foglio stesso; osservando gli oculari del binocolo da una distanza analoga, si vedrà comparire sugli oculari stessi l’ombra dell’oggetto bianco.  È l’immagine che si forma sui prismi interni.  Più tale immagine ha forma arrotondata, più il binocolo è di qualità.  Se si vede un’ombra bianca circolare, la qualità dell’ottica è altissima.  E, ovviamente, il prezzo dello strumento sarà superiore (es.: Nikon da 1.500 ÷ 2000 €).
I telescopi: anche a livello amatoriale, si distinguono in due grandi categorie:
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Riflettori: sono a specchio; fanno rimbalzare la luce al loro interno, quindi essa percorre circa 2 volte la lunghezza dello strumento (tipicamente meno, oppure fino a quasi 3 volte tanto… dipende da come il telescopio è costruito); sono presenti uno specchio primario, grande, posto in fondo al telescopio (opposto a dove entra la luce), ed uno specchio secondario, che riceve la luce dal primario e la redirige, perpendicolarmente, verso l’oculare.  Lo specchio secondario è posto al centro della “bocca” del telescopio, dalla quale entra la luce dell’oggetto osservato.  I telescopi a specchio furono ideati e realizzati da Isaac Newton.  Non a caso, infatti, i telescopi di questo tipo sono anche detti newtoniani.  Ai telescopi newtoniani classici sono poi state abbinate altre soluzioni: ad esempio, il cassegrain ha un foro centrale nello specchio primario, e lo specchio secondario vi focalizza l’immagine attraverso; quindi l’oculare risulta posto sul fondo del telescopio.  Il prime focus, invece, rileva l’immagine direttamente al posto dello specchio secondario.
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Figura 6 – Newton classico
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Figura 7 – Newton in configurazione Cassegrain
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Figura 8 – Newton PrimeFocus
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Rifrattori: sono a lente; quest’ultima è fissata sulla “bocca” di ingresso del telescopio, e fa convergere la luce direttamente sul fondo del telescopio, dove è presente un oculare, eventualmente preceduto da un prisma (per poter ruotare l’oculare ed effettuare un’osservazione più comoda).
I primi telescopi sono nati così.  In particolare, i primi esemplari furono inventati da Galileo Galilei agli inizi del ‘600.  Ecco perché i telescopi di questo tipo sono anche detti galileiani.  I primi tentativi, funzionanti, prevedevano che una persona reggesse una grossa lente in alto, magari sul tetto di un edificio.  Da terra, l’osservatore era dotato di una lente più piccola, un oculare, che doveva mettere in linea con la lente principale retta dal suo collega.  Nonostante la grossolanità e l’imprecisione derivanti da un approccio del genere, si riusciva comunque a compiere le prime osservazioni.  In generale, nei telescopi rifrattori le lenti devono essere ben lavorate.  Purtroppo, però, esse mettono a fuoco i raggi di luce diversamente, a seconda del loro colore, ovvero della loro frequenza (dal violetto al rosso).  È un fenomeno chiamato aberrazione cromatica, e lo si può eliminare solamente ricorrendo a “tubi”
 lunghi almeno 
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 è il diametro della lente.  Ad es.: se 
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 = 20 cm, ne risulta una lunghezza del tubo di oltre 7 m.
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Figura 10 – Esempio di aberrazione cromatica con lente singola: il punto di messa a fuoco della luce cambia a seconda delle frequenze (= colori), anche in base alla legge di rifrazione di Snell
Essendo inattuabile in pratica tale soluzione, che comporterebbe tubi eccessivamente lunghi, si utilizza un sistema di lenti chiamato doppietto acromatico o apocromatico, il quale compensa i fuochi agli estremi cromatici.  I telescopi che adottano tale sistema risentono di un’aberrazione cromatica ridotta (generalmente non viene eliminata del tutto, ma viene diminuita consistentemente).  Esistono due tipi di sistemi ottici che compensano l’aberrazione cromatica:
· Gli obiettivi/doppietti acromatici: costruttivamente sono tarati per mettere a fuoco perfettamente due colori dello spettro, normalmente il blu e il verde (ma non è detto; l’esempio nella figura seguente riguarda il rosso ed il blu), nel medesimo punto.  Un obiettivo acromatico è generalmente sufficientemente corretto anche per altre lunghezze d'onda e riesce pertanto a ridurre (ma non a eliminare completamente) la distanza fra i punti in cui vanno a fuoco il rosso e il blu.  Il difetto residuo è detto “spettro secondario”.  Gli obiettivi fotografici, ad esempio, sono in genere di questo tipo.

· Gli obiettivi/doppietti apocromatici: costruttivamente sono tarati per far convergere tre colori dello spettro, normalmente blu, verde, rosso, nel medesimo fuoco.  Si tratta di sistemi ottici corretti in maniera eccellente anche per le altre lunghezze d'onda.
Si parla di “doppietti” perché sono ottiche costituite da una coppia di lenti.
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Figura 11 – Esempio di compensazione all'aberrazione cromatica con doppietto cromatico (colori compensati perfettamente, qui: rosso e blu)

I telescopi riflettori, a differenza dei rifrattori, hanno una messa a fuoco non dipendente dalla lunghezza d’onda della luce; pertanto non risentono affatto dell’aberrazione cromatica.  Inoltre, sono più compatti: a parità di ingrandimento, il tubo di un riflettore è più corto; oppure, a parità di lunghezza di tubo, un riflettore gode di maggiore ingrandimento.  In aggiunta, nei telescopi riflettori è presente uno specchio, che è lavorato da una parte sola; nei rifrattori vi è invece una lente, che è lavorata da entrambi i suoi lati.  Questo contribuisce ad abbattere i costi, quindi il prezzo finale, per i telescopi a specchio (i riflettori, appunto).
I telescopi rifrattori permettono osservazioni a maggiore nitidezza e definizione.  Sono quindi indicati, ad es., per puntare la Luna e i pianeti.
I telescopi riflettori, a causa dello specchio secondario posto al centro della “bocca” di ingresso, sono globalmente meno nitidi; in compenso offrono una maggiore luminosità.  Sono quindi ideali per osservare oggetti più deboli, come quelli del profondo cielo.

Nella definizione dell’ottica di un telescopio, entrano in gioco le seguenti formule, che possono tornare utili per capire, date le caratteristiche geometriche dello strumento, quando esso ingrandisca e quanto “luminoso” risulti:
	numero di ingrandimenti    =
	lunghezza focale lente principale o specchio primario

——————————————————————

lunghezza focale oculare


	luminosità obiettivo
 (f)   =
	lunghezza focale lente principale o specchio primario

——————————————————————

diametro lente principale o specchio primario


Lunghezze e diametri devono ovviamente essere espressi nelle stesse unità di misura (tipicamente, millimetri).

La luminosità dell’obiettivo si indica con fn (dove n è il numero dato dal rapporto di cui sopra).  Quanto maggiore è n, tanto minore è la luminosità dell’obiettivo.  E viceversa.  Ad es., il telescopio utilizzato all’Osservatorio del Righi è un f10: è buio, se confrontato con un normale obiettivo fotografico.

Sui telescopi è tipicamente presente quello che volgarmente è detto “mirino”: è chiamato cercatore, e permette il puntamento di massima, a vista.  Nei casi in cui si osservi il Sole, oltre ad installare sul telescopio un apposito filtro, si dovrà aver cura di porre un filtro analogo anche sul cercatore (qualora, in alternativa, non lo si smonti del tutto).

Nella scelta di un telescopio, vanno valutate anche altre componenti: il cavalletto, per esempio, deve essere robusto; meglio se in acciaio e/o alluminio.  La montatura, inoltre, deve essere molto stabile.  Esistono montature equatoriali, che permettono di inseguire gli oggetti facendo girare lentamente il telescopio per compensare il moto di rotazione terrestre
, e montature in alt-azimutale, le quali consentono solamente di puntare oggetti con le coordinate omonime, e pertanto non permettono l’inseguimento manuale (l’inseguimento automatico è possibile se il telescopio dispone di opportuni motori elettrici ed elettronica di controllo).  I telescopi dobsoniani
, ad esempio, hanno una montatura di quest’ultimo tipo, e sono quindi più economici.  Tra le montature equatoriali, sono dette “alla tedesca” quelle in cui, per bilanciare il peso del corpo del telescopio, con baricentro non sull’asse di rotazione, vengono posti dei contrappesi.

Ultimamente, accanto alla fotografia tradizionale, tra gli astrofili (e non solo) ha preso piede l’utilizzo di webcam o, in generale, di sensori CCD
, per fotografare in digitale la Luna, i pianeti, le comete, gli oggetti del profondo cielo.  Nelle osservazioni e nella fotografia astronomica da terra, viene chiamato effetto seeing la sommatoria delle perturbazioni di natura atmosferica (turbolenze, correnti aeree, ecc.) che “sporcano” l’osservazione stessa, rendendola meno nitida o introducendo piccole deformazioni all’immagine.  Esistono, per quantificarlo, diverse scale di riferimento.  In Europa è d’uso la scala del seeing di Antoniadi
, basata su 5 livelli indicati con numeri romani (da I = visibilità perfetta, a V = visibilità pessima).  Esiste anche una scala di Antoniadi modificata, che ha 6 livelli invece di 5.  Esiste però anche la scala di Pickering
, che, pur basandosi anch’essa sull’aspetto qualitativo dell’immagine osservata, suggerisce una misura un po’ meno sottoposta a valutazioni soggettive.  È suddivisa in 10 livelli (da 1 = pessimo, a 10 = perfetto).  Per una migliore comprensione delle scade del seeing ed una dettagliata descrizione dei rispettivi livelli, si rimanda ai siti Internet indicati alla nota 
.
Nelle riprese fotografiche con sensori CCD, il disturbo dovuto all’effetto seeing viene spesso compensato scattando numerosi fotogrammi
 dello stesso oggetto, e sommandoli poi tra loro, sovrapponendoli ed elaborandoli con specifici software di grafica (es.: “Iris”), con i quali è anche possibile alterare la gamma cromatica dell’oggetto per accentuarne la visibilità o effettuare manipolazioni ancora più complesse.

Sia per le riprese tradizionali, con tecnologia fotochimica, sia per i casi in cui si usano sensori CCD o comunque fotocamere digitali, si possono avere 2 modalità principali di innesto:
· Usare il telescopio come un vero e proprio teleobiettivo: in questo caso va rimosso l’oculare del telescopio e l’obiettivo della macchina fotografica o webcam; con un innesto a “T” va agganciato il corpo macchina direttamente al telescopio.  La pellicola fotografica, o il sensore CCD, faranno la funzione dell’oculare del telescopio: su di essi si formerà l’immagine.  Questa tecnica è chiamata al fuoco diretto.
· In alternativa, si possono lasciare installati sia l’oculare del telescopio che l’obiettivo della macchina fotografica o webcam.  Quest’ultimo dovrà essere posto molto vicino all’oculare, come se fosse l’occhio dell’osservatore umano.  Questo metodo è chiamato afocale.  La macchina fotografica o webcam può essere fissata solidale al telescopio, o meno.  Se non lo è, perché ad esempio montata su un cavalletto separato, non è possibile effettuare inseguimento dell’oggetto puntato, e ciò limita molto i tempi massimi di esposizione.  Va altresì fatta attenzione, poiché l’obiettivo della fotocamera va posto molto vicino all’oculare del telescopio, e quindi, facendo un movimento maldestro, lo si può danneggiare.
Il metodo afocale consente di raggiungere ingrandimenti superiori, ma si ha una perdita in luminosità, poiché è maggiore il numero di lenti attraverso cui la luce viaggia; quindi è consigliabile soltanto con oggetti molto luminosi.  Si veda anche il numero di marzo 2003 del mensile “l’Astronomia” per ulteriori dettagli in merito.

Chi si applica alla fotografia astronomica, poi, può ricorrere con consuetudine anche a filtri ottici per migliorare la resa delle proprie immagini.  Per la fotografia tradizionale, si può fare uso di filtri usati anche in ambito meramente “terrestre” semi-professionale, magari anche per compensare eventuali sovraesposizioni mirate alla cattura degli oggetti più deboli e lontani.  Nel caso invece della fotografia digitale, non è raro ricorrere a filtri che tagliano o lasciano passare solo determinate bande dello spettro del visibile (tipicamente R o G o B, ovvero rosso, verde o blu).  Si possono ottenere immagini separate dello stesso oggetto, riprese in tempi diversi con filtri diversi, e poi fonderle assieme, sommandole magari con pesi diversi
 per ciascuna componente, o effettuando un qualunque altro genere di manipolazione software (tipicamente, altri filtri, questa volta digitali, numerici).  Si utilizzano anche filtri IR (che tagliano l’infrarosso), poiché i sensori CCD delle webcam sono sensibili ai raggi infrarossi e possono perciò fornire immagini alterate rispetto alla pura banda del visibile.  O, viceversa, con un filtro che lasci passare soltanto i raggi infrarossi, si può cercare di sfruttare l’immagine risultante in campo infrarosso per avere un’ulteriore componente da poter sommare a quelle nel visibile o da studiare separatamente.  Con entrambi i tipi di fotografia, inoltre, si può utilizzare ad es. un filtro in H-α per riprendere particolari del Sole (v. più avanti per i dettagli su tale filtro).

Vanno infine citate le lenti di Barlow.  Peter Barlow, inglese ottico ed ex professore di matematica, nel 1834 realizzò la prima versione delle lenti che poi presero definitivamente il suo nome.  Si tratta di una coppia di lenti, una divergente ed una convergente, che assieme svolgono la funzione di moltiplicatore di focale: aumentano, di un fattore variabile a seconda del tipo di lente, la lunghezza focale del telescopio.  In pratica, il loro uso si traduce in un aumento del potere di ingrandimento del telescopio (in genere di un fattore 2× o 3×), a scapito però della luminosità dell’immagine visualizzata.  Qualche volta se ne possono anche mettere due in cascata, una dopo l’altra, ma l’oggetto puntato deve essere molto luminoso (può non valerne la pena…).

Nota extra-corso: premesso che, nelle serate di osservazione, è sempre di grande utilità, ovviamente quando possibile, ricorrere alle stampe delle mappe del cielo riferite a quelle particolari latitudine, longitudine, data ed ora (con l’ausilio di apposito software di cartografia astronomica), chi non possiede un telescopio può comunque trarre già ottime soddisfazioni dall’utilizzo di un paio di buoni binocoli.  Di caratteristiche ottiche 7×50, ad esempio.  Con l’ausilio di tale strumento, infatti, è possibile riuscire a cogliere importanti dettagli della Luna, godersi lo splendore delle Pleiadi (che, come già citato, costituiscono uno degli oggetti ideali per essere osservati tramite i binocoli — anzi, vederle al telescopio è generalmente deludente), e arrivare ad osservare persino molti oggetti del profondo cielo, in particolare alcuni di quelli elencati nel Catalogo di Messier (v. più avanti).  Ad es., una volta acquisito un minimo (ma veramente un minimo!) di dimestichezza, è possibile, a partire dalla stella centrale della costellazione di Andromeda e con estreme facilità e velocità, rintracciare in cielo la galassia di Andromeda (M31), distinguibile al binocolo come una sorta di “macchiolina”, una “piccola nube luminosa” (non a caso anticamente veniva scambiata per una nebulosa…).

Il puntamento degli oggetti del profondo cielo, oltre che tramite le loro coordinate (meglio se equatoriali), è possibile anche con metodi più empirici, particolarmente adatti per chi usa i binocoli “a mano” e non ha nel polso una montatura equatoriale integrata sottocute…!  In particolare, con un binocolo e magari coadiuvati dalle mappe del cielo di cui sopra, è possibile costruirsi propri riferimenti tramite le stelle più luminose, e poi, spostandosi da esse attraverso percorsi “fittizi” sulla volta celeste, raggiungere l’oggetto meta della specifica osservazione.  Spesso si ricorre al campo del binocolo, ovvero alla porzione di cielo che il binocolo copre.  Ci si può segnare, ad es., di quanti “campi” del binocolo ci si deve spostare, in una certa direzione, per arrivare all’oggetto o ad un altro punto intermedio di riferimento.  È una tecnica estremamente utile e funzionale, ma ovviamente dipende dalle caratteristiche ottiche del binocolo specifico: se cambio strumento, probabilmente dovrò ricontare di quanti “campi” mi dovrò spostare, poiché le “schermate di cielo” che il nuovo binocolo farà vedere avranno dimensione diversa da quelle del vecchio strumento…  Globalmente, la tecnica di ricerca degli oggetti celesti tramite “salti” tra riferimenti fissi intermedi viene chiamata star hopping.
Ha partecipato a questo incontro Paolo Baldoni, astrofilo esperto di fotografia digitale al telescopio e collaboratore, assieme a Walter Riva, della rivista mensile “l’Astronomia”.
Il suo sito Internet, dove trovare utili esempi, foto e riferimenti sul tema, nonché il suo indirizzo di posta elettronica per dialogare con lui, è il seguente:

http://digilander.iol.it/astrowebcam
VI incontro (04/04/2003)
« Stelle, Vita Morte e… Miracoli »

Il Sole e La Nascita delle Stelle

Il Sole, con tutto il Sistema Solare, si trova nella periferia della galassia.  Per l’esattezza, a 27.000 anni luce dal centro della galassia ed a 23.000 anni luce dal bordo.  Si presume che la nostra galassia abbia un diametro di circa 80.000 ÷ 100.000 anni luce.

Le stelle si formano e nascono nelle nebulose.  Esse sono formate da gas, polveri ed altre particelle.  Dove questi elementi sono più concentrati, per gravità viene attirata sempre più materia, e questa si comprime, riscaldandosi.  Si formano i cosiddetti globuli di Bok
, che sono, alla vista, “grumi” di materia scura (perché molto addensata) che sta per accendersi in reazione nucleare.  Alla fine, appunto, essi possono “accendersi”, e diventare una stella.  Attorno ad essa può raccogliersi materia residua, dando luogo ad un disco di gas e polversi chiamato protoplanetary disc (spesso visivamente apprezzato come una goccia o un bozzolo), e da esso potranno formarsi uno o più pianeti.

Ad esempio, nella galassia del Triangolo c’è molta attività di nascita stellare.

Quando una stella giovane si accende ed inizia la sua vita, emette una grande quantità di raggi ultravioletti.  Questi eccitano il gas delle nebulose, e il gas brilla per fluorescenza
.  Ecco perché molte delle nebulose che vediamo ci appaiono luminose, spesso con colori molto vivaci.  In particolare, sono chiamate nebulose a emissione.  Osservandole, ci possono apparire anche zone oscure: lì è dove il gas è più concentrato, e quindi probabilmente quello è il punto in cui sta per nascere una nuova stella.  Esistono poi anche le nebulose a riflessione, che non sono fluorescenti ma si limitano a riflettere la luce.

Esiste una legge (vedi il Criterio di Jeans, discusso nel prossimo incontro), secondo la quale deve esserci molta massa perché la stella si accenda.  Esiste, in altri termini, un limite critico sulla quantità di massa.  Se questa non è sufficiente, la stella non si accende; si origina allora, in quel caso, una nana bruna
, che è comunque calda, ma non abbastanza da entrare in reazione termonucleare.

La composizione media di una nebulosa, e quindi anche quella di una stella, può essere così approssimativamente schematizzata: in peso, l’idrogeno costituisce il 75%, l’elio il 25%; in numero di atomi, l’idrogeno è il 90%, l’elio il 10%.  La materia contenuta è per il 98% gas, e per il 2% polveri (“metalli” e in generale elementi più complessi di idrogeno ed elio).  Idrogeno ed elio, tra l’altro, sono ritenuti essere i due unici elementi generati quando si è formato l’universo; tutti gli altri elementi si sono formati successivamente, tramite reazioni di fusione nucleare.

Le nebulose sono oggetti affascinanti da osservare al telescopio.  La nebulosa di Orione, che si trova al centro del “pugnale di Orione”, dista da noi 1.800 anni luce.  Al suo interno ci sono 4 stelle nuove, le “stelle del Trapezio”.  Nella costellazione del Sagittario sono presenti molte nebulose: ad es. la nebulosa “Trifida”, a riflessione; attualmente è divisa in 4 parti, ma quando è stata scoperta se ne distinguevano soltanto 3, da cui il suo nome.  Lì vicino vi sono anche M16 e M17.  M16, in particolare, è la nebulosa Aquila, nella coda del Serpente; all’interno vi sono “Ali di Farfalla” e “Proboscide di Elefante”.  La nebulosa Rosetta, nella costellazione dell’Unicorno, non è più densa e compatta; infatti ha quasi esaurito la sua capacità di generare nuove stelle.  Andromeda, che dista da noi 2.300.000 anni luce, è stata scambiata per molto tempo per una nebulosa, prima di scoprire che in realtà era una galassia.

La luce, in particolare quella ultravioletta, esercita una forza, detta pressione di radiazione.  Le stelle appena nate possono, tramite tale pressione, scacciare via il gas residuo.  Ciò porta alla mancata formazione di ulteriori stelle: ci si riferisce a ciò parlando di aborti stellari.  In più, nelle stelle giovani si registra anche un’intensa attività di vento solare, con conseguente emissione di grandi quantità di protoni, soprattutto (protoni = nuclei di idrogeno).

Un ammasso di stelle
, con una scarsa nebulosa residua, è una nebulosa vecchia, che si è consumata dando origine a stelle, e che probabilmente non ne vedrà formare altre.  Un noto esempio è l’asterisma delle Pleiadi.


Quando una stella si forma e si accende, arriva poi ad una fase di equilibrio che si mantiene a lungo tempo.  In una stella, infatti, coesistono due forze, opposte fra loro: una è l’attrazione gravitazionale, che tende a far collassare il corpo celeste su se stesso e che è all’origine del calore che porta alle reazioni termonucleari di fusione (la forza gravitazionale comprime il gas, che si scalda fino ad accendere la stella e poi a mantenerla in tale stato); l’altra forza è la repulsione dovuta alla pressione di radiazione delle reazioni nucleari, che bilancia e tiene in equilibrio la gravità e quindi tutto il sole (le due forze si bilanciano reciprocamente).  Infatti, se fosse presente soltanto la compressione gravitazionale del gas, si è calcolato che il Sole (il nostro) avrebbe dovuto diminuire il suo diametro di 20 metri all’anno, e si sarebbe così esaurito in circa 100 milioni di anni.  A tale risultato arrivarono, nel 1860, Kelvin
 e Helmholtz
, ma qualcosa non tornava, perché già allora si conoscevano rocce più antiche.

La massa della stella interessata dalle reazioni nucleari sarà, nell’arco della sua vita, circa il 10% solamente della massa totale.  Per il Sole, si calcola, dalla sua massa, che abbia un tempo di vita stabile di circa 10 miliardi di anni.  Poiché sulla Terra si conoscono rocce che sono state datate 4,6 miliardi di anni fa, si pensa che il Sole abbia un’età di circa 5 miliardi di anni, e quindi sia oggi a metà della sua vita.

Generalmente, per le stelle, il momento di massimo splendore (massima luminosità) è a metà della loro vita.  Un’importante eccezione è costituita dalle novae, per le quali invece la massima attività si registra alla fine della loro vita, quando esplodono.


Nel nostro Sole (ma non solo), circa il 77% delle reazioni nucleari che avvengono è la reazione protone-protone: a 10 ÷ 18 milioni di gradi Kelvin
, che è la temperatura del nucleo del Sole, gli atomi di idrogeno sono in stato di plasma.  Il plasma è un quarto stato di aggregazione della materia (oltre a solido, liquido e gassoso): in esso la materia è più fluida di un gas, così fluida che protoni ed elettroni viaggiano liberi, non “agganciati” li uni agli altri.  La vibrazione termica dei protoni è tale da far vincere loro la repulsione elettrica
, e, per effetto tunnel
, i protoni si uniscono, compenetrandosi e fondendosi insieme.  Si attua una catena di reazioni diverse (si veda il libro “Stelle” di James Kaler per una descrizione completa), che porta alla formazione finale di nuclei di elio.  Questi, però, pesano un po’ meno rispetto alla somma degli atomi che hanno dato il via alla reazione.  La massa persa (circa il 30% del totale) è stata convertita in energia.  La quantificazione di tale fenomeno ci viene data dalla famosissima formula di Albert Einstein, che lega materia ed energia:   E = mc2   (secondo Einstein, la massa è soltanto una forma congelata, cristallizzata dell’energia).  In essa il termine c2 (velocità della luce al quadrato) risulta quantitativamente molto elevato, e ciò porta a concludere che basta una minima quantità di materia per ottenere una quantità enorme di energia.
Tornando alle reazioni nucleari stellari, si sviluppano anche raggi γ (raggi gamma) e vengono generati neutrini
.  Si formano inoltre positroni
, che si annichilano con gli elettroni liberi e da tale annullamento viene generata ulteriore energia.
Nel dettaglio, vediamo cosa accade.
Nota per le figure che seguono: i cerchi più grandi, con un segno “+” inscritto, rappresentano un protone (particella del nucleo atomico con carica elettrica positiva); gli stessi cerchi, vuoti, raffigurano invece un neutrone (particella del nucleo atomicao con ugual massa del protone, ma elettricamente neutra).

PASSO 1  —  2 nuclei atomici di idrogeno (protoni) si avvicinano a meno di 10-23 cm, dando luogo ad un atomo di deuterio (isotopo
 dell’idrogeno) e generando 1 neutrino e 1 positrone (elettrone con carica positiva).  Il positrone si annichila con 1 elettrone libero e genera energia.
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Figura 12 – Passo 1 della reazione di fusione nucleare
PASSO 2  —  1 ulteriore nucleo atomico di idrogeno (protone), sempre grazie alle alte energie fornite dalla elevatissima temperatura, si congiunge ad un nucleo di deuterio (2H), e ne nasce 1 nucleo di 3He, che è un isotopo dell’elio più leggero dell’elio stesso (perché privo di 1 dei 2 neutroni).
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Figura 13 – Passo 2 della reazione di fusione nucleare
PASSO 3  —  2 nuclei di 3He si fondono, e danno origine ad 1 nucleo di elio (composto da 2 protoni e 2 neutroni).  Dalla reazione “avanzano” 2 protoni, che vengono rilasciati liberi e possono così intervenire in una nuova catena di reazioni nucleari.
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Figura 14 – Passo 3 della reazione di fusione nucleare

Alle temperature qui in gioco non si riescono a creare elementi più complessi dell’elio (e suoi isotopi).  Perché si formino litio o altri elementi più pesanti, occorre un’agitazione termica inferiore, oppure reazioni nucleari diverse.  Queste casistiche si verificano tipicamente verso la morte della stella.

La temperatura di superficie delle stelle è ben inferiore a quella del nucleo.  Valori tipici si aggirano tra i 5.000°K ed i 30.000°K.  Il Sole (sì, sempre il nostro), ad esempio, ha una temperatura media alla superficie di circa 6.000°K.  Esiste una scala, detta delle classi spettrali delle stelle, che mette in relazione colore e temperatura di superficie degli astri.  È rappresentata da lettere dell’alfabeto, nell’ordine seguente:
	classe spettrale
	colore
	temperatura [°K]
	esempi

	O
	azzurro – blu
	40.000 ÷ 25.000
	Zeta Puppis (super gigante),
10 Lacerta (O9)

	B
	azzurro
	25.000 ÷ 11.000
	Rigel (B8, super gigante),
Spica (sequenza principale),

Regulus (sequenza principale)

	A
	azzurro – bianco
	11.000 ÷ 7.500
	Sirio (A1, sequenza principale),
Vega (sequenza principale),

Deneb (super gigante)

	F
	bianco
	7.500 ÷ 6.000
	Canopus (super gigante),
Procyon (subgigante)

	G
	bianco – giallo
	6.000 ÷ 5.000
	Sole (G2, sequenza principale),
Alfa Centauri (sequenza principale)

	K
	giallo – arancio
	5.000 ÷ 3.500
	Arturo (gigante),
Aldebaran (gigante)

	M
	arancio – rosso
	3.500 ÷3.000
	Antares (super gigante),
Betelgeuse (super gigante)

	N
	rosso
	< 3.000
	

	S
	rosso scuro
	
	


La gamma di colori, in ordine decrescente di temperatura, è: azzurro, bianco, giallo, arancio, rosso.  L’elenco ordinato delle classi spettrali può essere facilmente ricordato, avvalendosi della filastrocca inglese seguente: «Oh, Be A Fine Girl: Kiss Me Now Sweetheart».  Le iniziali di ogni parola sono la rispettiva lettera della classe spettrale.  Il Sole, ad esempio, è di classe G; anzi, per essere esatti, è di classe G2 (si aggiunge un numero, dopo la lettera, per indicare la sottoclasse, e quindi avere una suddivisione più fine).  Ogni stella emette una luce particolare in relazione alla sua temperatura (in superficie) ed agli elementi chimici in essa presenti (si veda anche la figura seguente).  Usando gli spettrometri (o spettrografi), e conoscendo le righe di spettro
 caratteristiche dei principali elementi, si riesce a risalire alla temperatura ed alla composizione chimica degli astri, e di eventuali nubi di gas o altra materia che si possono infrapporre tra l’oggetto che stiamo studiando e noi stessi.  Sono ovviamente presenti numerosi effetti di disturbo: ad es. l’effetto Doppler sulla luce (che sposta le righe di spettro e agisce anche nel caso in cui le stelle ruotino su se stesse velocemente), il rumore generato dalla radiazione termica di fondo, l’atmosfera terrestre, ecc. ecc..  Tuttavia la maggior parte di tali disturbi è nota, e quindi viene compensata, al fine di ottenere dati corretti.
Le stelle, come già detto, hanno origine all’interno delle nebulose.  “Dopo un po’ di tempo”, quindi, all’interno delle nebulose, e dei successivi ammassi di stelle, sono presenti generalmente molte stelle giovani.  La presenza di più stelle vicine tra loro genera una perturbazione gravitazionale tale da inibire la formazione di eventuali pianeti: questi ultimi, quindi, tendono a formarsi tipicamente in presenza di pochissime stelle (anzi, una sola).  Va ricordato anche che le stelle giovani, appena formate, hanno scarsità di elementi chimici più complessi e pesanti dell’elio…  e ciò costituisce un altro fattore di mancata formazione dei pianeti.

Questo discorso si applica per analogia anche al caso della regione di spazio vuoto che abbiamo visto esserci tra Marte e Giove.  Lì non si è formato alcun pianeta, tra i pianeti “piccoli e rocciosi” e quelli “grandi e gassosi”.  La presenza di Giove, con la sua gravità, ne è la responsabile: ha perturbato la zona circostante.  Affinché un pianeta roccioso si formi, infatti, occorre che i planetesimi (elementi raccolti nello spazio, che via via lo compongono: rocce, polveri, detriti, meteore, …), per reciproca attrazione gravitazionale, si aggreghino tra loro a basse velocità, scontrandosi lentamente e magari con piccoli angoli tra le loro traiettorie.  La presenza della conca gravitazionale di Giove ha invece accelerato i planetesimi, facendoli urtare tra loro violentemente e facendoli quindi disperdere nuovamente nello spazio.
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Figura 15 – Esempio di righe di spettro stellare, con i riferimenti per classe spettrale e per elementi chimici caratteristici (sulle ascisse: 1 Å = 1 ångström = 10-10 m = 0,1 nm = 1 decimo di miliardesimo di metro)

Quando si studiano le stelle, la prima in cui ci si imbatte è probabilmente proprio il Sole.  E, a chi lo osserva al telescopio (ricorrendo ad opportuni filtri, che permettono la visione del Sole “in luce bianca”
 e preservano l’occhio dai danni dell’esposizione diretta alla luce solare), non può sfuggire la visione di oggetti più scuri che si trovano sparsi sulla sua superficie.  Essi non sono fissi, ma, nel corso del tempo, variano in numero, dimensione e posizione.   Sono le macchie solari
, che abbiamo avuto modo di vedere anche noi stessi proprio con il telescopio dell’Osservatorio del Righi.  Sono zone della superficie solare dove l’attività è inferiore, e sono quindi a temperatura più bassa rispetto al resto della superficie.  Viste con un filtro solare in H-α
, la loro superficie risulta granulare.  Nonostante siano zone più fredde, le macchie solari sono un buon indice dell’attività globale del Sole: più ce ne sono, più il Sole è attivo e caldo.  Questo si spiega perché:
· Le macchie solari sono anch’esse comunque molto calde, anche se meno dell’intorno: le vediamo scure semplicemente per contrasto.  Quindi: la vista di molte macchie è accentuata dal fatto che l’intorno sia più caldo.

· La formazione delle macchie solari è imputata a fenomeni elettromagnetici: più il Sole è attivo, più i fenomeni elettromagnetici sono numerosi e intensi, più aumenta il numero e la grandezza delle macchie solari.
Le macchie solari si possono osservare isolate tra loro oppure ravvicinate (se non unite assieme) in raggruppamenti: si introduce allora la misura seguente:

Numero di Wolf    =    K   ×   [ ( 10 × n° di raggruppamenti )  +  n° di singole macchie solari ]
(K è una costante moltiplicativa, che dipende dal tipo di telescopio usato per l’osservazione; la si può comunque considerare uguale ad 1 per semplicità).
Il numero di Wolf
 è un’indice dell’attività solare: maggiore è il numero di Wolf, più macchie solari ci saranno, più caldo sarà il Sole.  E viceversa.  È senz’altro una misura molto empirica e soggettiva, ma, se la rilevano centinaia di osservatori in tutto il mondo, acquisisce un certo valore.  Disegnandone il grafico nel tempo (mesi, anni), si scopre che il Sole sembra avere un ciclo di attività che si ripete con un periodo medio di circa 11 anni (quasi sempre 10 oppure 12 anni, mai 11 precisi…).  Non se ne conosce il motivo.  In tale ciclo, l’attività del Sole va da un minimo, ad un massimo, ad un nuovo minimo nel ciclo successivo, e così via.
Si tratta comunque di un grafico che presenta un andamento di massima e che è pieno di eccezioni: ad esempio, attualmente il Sole ha raggiunto la sua attività massima da ben 2 anni, ma il numero di macchie solari non è ancora sceso
: si attende tale riduzione da un mese all’altro.  Un altro esempio riguarda quella che è stata soprannominata “la piccola età del ghiaccio”, che va dalla metà del XVII secolo all’inizio del XVIII secolo.  In tale epoca si registrò il “minimo di Maunder” (dal nome dell’astronomo
 che se ne accorse operando una ricerca storica), cioè l’assenza o comunque la scarsità di osservazioni di macchie solari.  Ciò, alla luce di quanto detto, comportò un’attività solare inferiore, e quindi temperature inferiori sulla superficie del Sole.  Durante quel periodo, si registrarono sul nostro pianeta temperature insolitamente basse e climi eccezionalmente rigidi.
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Figura 16 – Andamento nei secoli del numero di macchie solari
Il Sole è gassoso (anzi, in stato di plasma).  In particolare, ha una rotazione differenziale, ovvero ruota su se stesso a velocità diverse.  Tali velocità sono funzione della latitudine ed anche del raggio, ovvero della distanza dal centro.  Mediamente, comunque, compie una rotazione completa in circa 26 giorni terrestri.  Le macchie solari tendono a formarsi ai poli del Sole (dove, probabilmente, l’attività dei fenomeni elettromagnetici è maggiore); poi, per forza centrifuga, si muovono lentamente verso l’equatore solare.  La formazione delle macchie solari avviene nel periodo di “salita” sul grafico del numero di Wolf: lì il ciclo inizia.  Tale salita dura 2 ÷ 3 anni (si giunge al picco massimo piuttosto velocemente).  Il movimento verso l’equatore delle macchie è in genere legato invece al periodo successivo, di “discesa” sul grafico del numero di Wolf: lì il ciclo va verso il termine.  La discesa è più graduale, lenta, e dura mediamente circa 7 anni.
Nota di approfondimento sui filtri in H-α: come già indicato, sono filtri ottici che “tagliano” la maggior parte dello spettro visibile, lasciando passare soltanto una piccolissima porzione di frequenze luminose, corrispondenti a quella che è appunto chiamata “banda alfa delle emissioni dell’idrogeno”.  Essa corrisponde ad una “finestrella”, sullo spettro elettromagnetico, centrata alla lunghezza d’onda di 656,3 nm e larga tra gli 0,05 e gli 0,15 nm.  È quindi estremamente stretta.  Tale gamma di lunghezze d’onda appartiene alla banda spettrale del colore rosso.  Tant’è vero che il filtro in H-α utilizzato presso l’Osservatorio Astronomico del Righi è dotato di un pre-filtro di colore rosso, che va applicato all’ingresso del telescopio e che lascia appunto passare soltanto la radiazione appartenente a tale colore.
Esistono poi, tanto per citarle, altre bande caratteristiche dell’idrogeno: ad es.:
la banda H-β (“idrogeno-beta”) è centrata a 486,1 nm, e cade nel colore blu;

la banda H-γ (“idrogeno-gamma”) è centrata a 434,0 nm, e cade nel violetto.

VII incontro (11/04/2003)
« Galassie, Città di Stelle »

La Morte delle Stelle e Cosmologia

Anno 1926.  Il fisico Eddington
 asserisce che una stella è in equilibrio (ossia non ha ancora cominciato a morire) se è rispettata la proporzionalità tra luminosità L e massa M elevata alla potenza di 3,5:
L 
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 M3,5
E dice: se sul Sole avvenisse una reazione del tipo seguente:
4 H+  =  1 He++ + energia

(quattro nuclei atomici di idrogeno → un nucleo di elio + energia)

(l’energia è derivante dalla materia persa, poiché l’atomo di He ha

0,7 volte la massa totale dell’idrogeno da cui è scaturita la reazione)

allora la nostra stella, per brillare, spenderebbe il corrispettivo di 6×1011 kg di idrogeno al secondo, e potrebbe continuare a produrre energia per ben 100 miliardi di anni.

In realtà, però, soltanto l’idrogeno al centro (nel nucleo) del Sole si trova a temperature così elevate da entrare in reazione di fusione nucleare.  Soltanto a 15 milioni di gradi infatti, i protoni vincono la mutua repulsione e possono fondersi assieme (per effetto tunnel).  Ciò si traduce nel fatto che soltanto il 10% dell’idrogeno totale del Sole entrerà in reazione.  Quindi la vita del Sole sarà il 10% di 100 miliardi di anni, ovvero 10 miliardi di anni.
Eddington calcola in generale che, per la vita di una stella, valgano le seguenti relazioni (il simbolo “
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” indica appunto proporzionalità diretta):
	
	riserve di energia (
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 M)

	vita della stella    
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	———————————

	
	velocità di consumo (
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da cui ricava:
	
	M
	
	1

	vita della stella    =
	———
	=
	———

	
	 M3,5
	
	 M2,5


La durata della vita di una stella è quindi in stretta relazione con la quantità di massa di cui essa è costituita.  Stelle con la massa del Sole hanno una vita stimata uguale a quella del Sole stesso, ovvero circa 10 miliardi di anni.
Esempi di stelle conosciute:

· Deneb ha una massa che è 25 volte quella del Sole:
la sua vita è 
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 di quella del Sole (ovvero circa 3 milioni di anni).

· Vega ha una massa che è 3 volte quella del Sole:

la sua vita è 
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 di quella del Sole (ovvero circa 630 milioni di anni).

· Altair ha una massa che è 2 volte quella del Sole:
la sua vita è 
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 di quella del Sole (ovvero circa 1,7 miliardi di anni).

· La Stella di Barnard ha una massa che è 0,1 volte quella del Sole:
la sua vita è 
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 volte di quella del Sole (ovvero qualcosa come ben 3.000 miliardi di anni!).

La relazione scritta prima ci dice anche una cosa molto importante, e dal carattere generale: più una stella è grande, meno vive.  L’80% delle stelle della nostra galassia sono più piccole del Sole (massa tra 0,08 – limite minimo affinché una stella si accenda – e 0,8 masse solari), quindi durano molto di più.  E poiché l’universo ha circa 14 miliardi di anni di età, significa che tali stelle non sono ancora morte.  Il 9% delle stelle della nostra galassia hanno massa tra 0,8 e 6 volte quella solare.  Solo l’1% delle stelle ha una massa uguale o superiore a 6 volte quella del Sole.  Ne segue che, ad oggi, sono molto pochi i “cadaveri” di stelle nella galassia.  La maggior parte delle stelle, inoltre, non è a noi visibile: sono quelle piccole, poco o per nulla osservabili.

Esiste, come sopra anticipato, un limite critico di massa necessaria affinché la stella si accenda.  È il già citato Criterio di Jeans
.  Tale limite critico è uguale all’8% della massa solare.  Se una “aspirante stella” ha meno massa, non si accende: non diventa quindi una stella, ma una nana bruna.  C’è poi un limite massimo di massa: oltre le 120 masse solari c’è troppo vento solare rispetto alla gravitazione, quindi la stella disperde la massa in eccesso, evaporando.

La tipologia di morte di una stella dipende strettamente dalla sua massa.  Quando tutto l’idrogeno del nucleo si è trasformato in elio, terminano le rispettive reazioni nucleari.  La stella perde il suo stato di equilibrio, venendo meno la pressione di radiazione, e la gravità, non più compensata, fa contrarre la stella, che collassa.  Si parla non a caso di collasso gravitazionale.  Il nucleo diventa più piccolo, e la temperatura sale.  Ad un certo punto, il guscio attorno al nucleo (ma fuori da esso) raggiunge temperature tali che anche l’idrogeno periferico inizia a trasformarsi in elio (nel nucleo l’idrogeno è terminato).  La stella diventa allora molto grande, perché le reazioni nucleari avvengono ora nello strato esterno al nucleo, quindi il contributo di spinta repulsiva è superiore.  Si forma così una gigante rossa.  È enorme, con densità relativamente bassa e luminosità elevata.  Il Sole, ad esempio, quando morirà si trasformerà in una gigante rossa, e sarà così grande che il suo diametro raggiungerà, includendoli, anche i primi pianeti del sistema solare.  Secondo alcune stime, la sua dimensione angolare, ora di mezzo grado, raggiungerà i 50°, e impiegherà 3 ore per sorgere e 3 ore per tramontare interamente.

La gigante rossa ha meno forza gravitazionale di una stella normale, proprio perché è così grande.  Tende quindi a disperdersi.  Nel frattempo il nucleo si scalda, rimpicciolendosi ancora per contrazione gravitazionale e pressione di radiazione dal guscio esterno, e raggiunge i 100 milioni di gradi Kelvin.  A tale temperatura l’elio si accende in reazione termonucleare.  L’intorno del nucleo subisce questa nuova pressione di radiazione e di disperde: i gusci di materia di staccano e rimane soltanto il nucleo nudo, scoperto.  Si è formata una nebulosa planetaria.  Il nucleo scoperto è chiamato nana bianca
; vi si sviluppano carbonio e ossigeno.  In essa le reazioni nucleari vanno lentamente ad esaurirsi.  Le nane bianche vivono molto a lungo.  Dopo miliardi di anni, vi si spengono tutte le reazioni nucleari, e divengono infine nane nere (ma si calcola che non se ne siano ancora mai formate, vista la giovane età dell’universo).

Un ammasso globulare è un ammasso di migliaia (o più) di stelle vecchie e/o morte; nella pratica, quindi, è ricco di nane bianche.

Betelgeuse
 è un esempio di stella super gigante rossa: ha dimensioni eccezionalmente grandi, ancora maggiori di una gigante rossa.  Può esplodere in una supernova.  E tale è infatti il destino riservato alle stelle di maggiori dimensioni.  All’interno del nucleo di una stella del genere le temperature raggiungono e superano anche il miliardo di gradi Kelvin.  Si instaurano reazioni che portano alla formazione di ossigeno, magnesio, neon, zolfo, silicio, ….  A 3,5 miliardi di gradi Kelvin si ottengono nichel, cobalto e ferro.  E qui accade qualcosa di diverso: il ferro è un elemento estremamente stabile, per cui, con le reazioni fin qui viste, non si ottengono elementi più pesanti di esso.  Teniamo anche presente che, fino ad ora, tutte le reazioni nucleari sono di carattere esotermico, ovvero generano energia, rilasciando calore.  Quando però tutto il nucleo della stella è stato trasformato in ferro, le reazioni si spengono bruscamente.  La gravità fa collassare la stella su se stessa a velocità estremamente alta, dell’ordine di ¼ c (cioè ¼ della velocità della luce).  Questa brusca contrazione genera un’enorme pressione sul nucleo di ferro e questo si scalda ancora.  Raggiunti i 7 miliardi di gradi Kelvin, il ferro entra in reazione nucleare; ma questa volta la reazione è endotermica, quindi assorbe energia invece di generarla.  Si viene così a formare un’onda d’urto e ha luogo una violentissima esplosione.  Si libera moltissima energia, perché il ferro ha formato manganese, che poi si spezza a livello atomico e libera quantità enormi di raggi γ, neutrini, ecc..  È l’esplosione della supernova che, per poco tempo, brilla in cielo come la somma di tutte le stelle di una galassia
.

La materia che rimane dopo l’esplosione di una nova è una nebulosa.  Il nucleo della supernova, o quel che ne rimane dopo l’esplosione, diventa una stella di neutroni, ovvero un astro che è appunto composto quasi esclusivamente da neutroni.  La stella di neutroni viene anche chiamata pulsar, perché tipicamente è dotata di un campo magnetico proprio e ruota rapidamente su se stessa, generando in tal modo onde elettromagnetiche, regolari e rilevabili dalla Terra con i radiotelescopi.  Ad es., c’è una pulsar nella nebulosa del Granchio.

Le stelle di neutroni più grandi hanno una forte gravità, che riesce a soppraffare la repulsione tra i neutroni; quindi collassano su se stesse, e diventano buchi neri.  Un buco nero
 è un corpo celeste così denso e pesante che la sua forza gravitazionale riesce ad attirare qualunque cosa, materia ed anche energia.  Oltre l’orizzonte degli eventi, ovvero il confine attraversato il quale non si riesce più a sfuggire alla gravità del buco nero, anche la velocità della luce è inferiore alla velocità di fuga necessaria a sfuggire.  I buchi neri possono essere “visti” tipicamente in due modi: si osserva materia che ruota “attorno al niente”, oppure si osserva materia che viene “inghiottita nel niente”, scomparendo (rimane una traccia: la materia precipita nel buco nero aumentando la sua velocità, e si instaurano moti vorticosi che, uniti all’enorme aumento di temperatura del corpo, danno origine a raggi X, rilevabili).

Quanto fin qui visto riguardante la nascita, la vita e la morte delle stelle assume, nel complesso, il nome di teoria evoluzionistica delle stelle.  E, tra le altre cose, ci dice che l’esito finale della morte di una stella dipende dalla sua quantità di massa iniziale.  E, soprattutto, dalla quantità di massa dispersa durante la sua vita.
Esistono, in proposito, le regole seguenti:
· Limite di Chandrasekhar
:
· se la massa della stella, al momento in cui il nucleo collassa, è < 1,44 volte la massa del Sole ( morendo la stella diventa una nana bianca;

· se la massa della stella, al momento in cui il nucleo collassa, è > 1,44 volte la massa del Sole ( morendo la stella diventa una pulsar / stella di neutroni
.

· Limite di Oppenheimer
:

· se la massa della stella, al momento in cui il nucleo collassa, è > 2,5 volte la massa del Sole ( morendo la stella esplode in nova o supernova.

Le stelle, a scopo di studio e classificazione, vengono posizionate all’interno di un grafico che è chiamato diagramma H-R
: il punto in cui ogni astro vi è posizionato esprime la sua classe spettrale su un asse e la magnitudine sull’altro.  La magnitudine
 è in pratica un’espressione della luminosità della stella, avendo l’accortezza però di tenere sempre a mente che minore è la magnitudine e maggiore è la luminosità dell’astro, e viceversa.  
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Sul diagramma H-R è possibile evidenziare una linea, detta sequenza principale
, su cui si posiziona gran parte delle stelle osservate: sono le stelle “in equilibrio”, ovvero che stanno bruciando normalmente idrogeno e ancora non hanno iniziato a morire.  Quasi tutte le stelle sono raggruppate su tale linea.  Ci si sposta lungo la sequenza principale in funzione della massa della stella.  Le stelle si discostano dalla sequenza principale quando iniziano a morire, e si allontanano da tale linea con modalità caratteristiche, dipendenti dalla tipologia di morte a cui esse sono destinate.
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Figura 18 – Diagramma H-R in cui sono evidenziate le posizioni di varie tipologie di stelle
Le galassie sono grandi concentrazioni di materia.  Esse contengono milioni, miliardi di stelle.  Quella che noi vediamo la notte in cielo come una striscia più chiara (concentrazione maggiore di stelle), e che indichiamo come Via Lattea, non è altro che parte della galassia nella quale ci troviamo.  La nostra galassia viene appunto chiamata con il nome proprio Galassia.  La Via Lattea è così chiamata perché, per gli antichi Romani, era il mitologico latte di Giunone, di cui si cibò Ercole.
La nostra galassia è fatta a spirale.  Il centro della galassia è detto bulbo
.
Il Sistema Solare è posizionato su uno dei bracci della spirale, in periferia.  Gli ammassi globulari sono satelliti della nostra galassia, tipicamente (o almeno quelli visibili — se ne conoscono circa 150 orbitanti attorno alla nostra galassia).  E, tipicamente, sono ubicati fuori dal piano galattico, ovvero sulla terza dimensione rispetto ad esso (v. fig. seguente — nel tempo, gli ammassi globulari orbitano attorno alla nostra galassia, ovvero ne sono satelliti).
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Figura 19 – La nostra galassia, in proiezione
La Via Lattea è, vista da terra, una striscia che attraversa il cielo: è più luminosa perché contiene molte più stelle rispetto alla media di quelle viste in una porzione generica di cielo.  Esse sono le stelle della nostra galassia.  Poiché noi siamo nella periferia della nostra galassia, accade che vediamo meglio la Via Lattea d’estate, in quanto nelle notti estive il nostro sguardo è rivolto verso il centro della galassia.  D’inverno la vediamo meno, perché nelle notti invernali osserviamo l’estrema periferia della galassia: il centro della galassia in inverno è invece situato dietro al Sole, quindi non è visibile.

Va precisato che tutte le stelle che di notte noi vediamo in cielo, distinguendole come singoli “puntini” isolati tra loro, appartengono tutte alla nostra galassia.  L’occhio umano non può risolvere in punti le stelle contenute nelle altre galassie, poiché sono troppo lontane e quindi, singolarmente, tali stelle risulterebbero troppo deboli alla percezione visiva (si “perdono” nella luce globale diffusa dell’intera galassia, in cui sono immerse).  Ne segue quindi che anche tutte le costellazioni riconoscibili sulla volta celeste sono formate da astri appartenenti tutti alla galassia in cui ci troviamo.
Nella nostra galassia si stima siano presenti circa 100 miliardi di stelle.  Il costituente principale della galassia è l’idrogeno, tanto è vero che le nebulose sono così colorate perché, abbiamo visto, contengono gas idrogeno, eccitato.  In particolare, l’idrogeno molecolare H2 ha gli elettroni che emettono onde radio con una lunghezza d’onda ben definita, ed uguale a 21 cm.  Rilevandola e studiandola, si possono ottenere preziose informazioni sulla galassia, sulla sua forma, distribuzione, dimensione, ecc..

N.d.R.: frequenza (espressa in Hz, hertz, o cicli al secondo, e suoi multipli) e lunghezza d’onda (espressa in metri e/o sottomultipli) di un’onda elettromagnetica sono in stretta e mutua relazione.  In particolare, vige la legge seguente:   f = v / l   , dove f è la frequenza, l è la lunghezza d’onda, e v è la velocità di propagazione dell’onda elettromagnetica nel mezzo in cui si trova.  Se si parla di onde elettromagnetiche con alta frequenza, esse avranno quindi una piccola lunghezza d’onda.  E viceversa.  Nel vuoto, v = c (velocità della luce).  Quindi, nel vuoto, una particolare onda elettromagnetica può essere identificata univocamente ricorrendo alla sua frequenza oppure, altrettanto univocamente, alla sua lunghezza d’onda.  Lo spettro elettromagnetico non è altro che l’insieme di tutte le onde elettromagnetiche, classificate e studiate in base alla loro frequenza (o, nel vuoto, altrettanto univocamente in base alla loro lunghezza d’onda).  Ad es., l’emissione dell’idrogeno molecolare è a 21 cm nel vuoto, quindi la formula di cui sopra ci dice che si tratta di un’onda elettromagnetica con frequenza di circa 1,43 MHz.

Per le galassie esiste una suddivisione morfologica: è la classificazione “a diapason”, formulata dall’astronomo Hubble
 e così chiamata per la forma che assume l’albero di classificazione, se visto nella sua interezza.
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Figura 20 – Classificazione di Hubble "a diapason" delle galassie

Le galassie vengono suddivise, a seconda della forma, in 3 tipologie: ellittiche, a spirale e irregolari; in più poi esistono le varie sottocategorie.  Ad es., le galassie a spirale normali sono distinte a seconda di quanto i bracci si avvolgano su se stessi (Sa: molto; Sb: meno; Sc: poco o nulla).  La nostra galassia, probabilmente, è classificabile come Sb.  Una galassia a spirale barrata si ha quando i bracci esterni della spirale non partono la bulbo centrale (come invece avviene per le spirali normali, non barrate), ma da delle “barre”, ossia dei bracci radiali che sono connessi al centro galattico.  Anche in questo caso la sottoclassificazione a, b, c dipende da quanto i bracci si sovrappongono a vicenda.  La maggior parte delle galassie (il 40% ÷ 50%) sembra essere a forma ellittica, mentre un 30% circa risulta essere a spirale.  Dagli studi sulle galassie a spirale, ad esempio, è emerso che si formano meno stelle al centro della galassia piuttosto che in periferia: la periferia è più prolifica di nuove stelle o, se vogliamo usare un gioco di parole, è un posto dove i soli si sentono un po’ meno… soli.

L’astronomo Messier
 ha compilato un elenco, detto appunto catalogo di Messier, in cui sono elencati 110 oggetti
 del profondo cielo, comprendenti nebulose e galassie.  In esso gli oggetti sono indicati con la sigla “M” seguita dal numero d’ordine nell’elenco stesso.  Ben più vasto, però, è l’NGC, ovvero il “New General Catalog”, un elenco di oggetti del profondo cielo compilato a Cambridge e che include quelli enumerati da Messier più moltissimi altri (migliaia)
.  Esistono comunque cataloghi specifici, anche gratuitamente scaricabili da Internet, che contengono i dati di moltissimi corpi celesti ed oggetti in genere.  Alcuni esempi: la galassia M51 ha una galassia più piccola, che le è satellite.  NGC891, in Andromeda, è invece a striscia, o stringa.  La Grande e la Piccola Nube di Magellano (visibili appunto come nubi nell’emisfero australe) sono galassie satelliti della nostra.  M33 è la galassia del Triangolo, è molto luminosa ed ha moltissime nebulose nei bracci.  M31 è la galassia di Andromeda, e anch’essa ha 2 galassie satelliti (una di queste è M110, l’ultimo oggetto elencato nel catalogo di Messier).  M82 è la galassia a Sigaro.  NGC5128 è la Centaurus A.

È molto facile, o probabile, che le galassie si fondano, compenetrandosi tra loro; è viceversa molto difficile, o improbabile, che le stelle collidano.  Questo per via degli ampi spazi vuoti di cui le galassie sono principalmente costituite.

Aumentando la scala di studio, poi, va detto che esistono i gruppi di galassie: sono costituiti da qualche decina di galassie, raggruppate assieme.  La Via Lattea ne è un esempio: è un gruppo locale, in cui sono presenti altre galassie: sono 30 in tutto, e sono tra loro interagenti, ovvero alcune sono satelliti di altre.  Ancora oltre ci sono gli ammassi di galassie
, ed i superammassi.  Essi sono raggruppamenti di molti o moltissimi gruppi locali di galassie.  Il nostro gruppo locale, ad esempio, ha una dimensione di 8 milioni di anni luce, e fa parte di un superammasso che è un parallelepipedo il cui lato maggiore è lungo 80 milioni di anni luce.  A grande scala, l’universo è fatto come “filamentoso”, e presenta, in modo straordinariamente uniforme, gli ammassi di galassie “a bolle”.  La cosmologia è proprio la scienza che studia l’universo nel suo complesso.  Per i cosmologi, quindi, le enormi galassie sono soltanto “punti”, gli elementi atomici di studio.  Tipicamente l’attenzione dei cosmologi è rivolta a oggetti grandi non meno degli ammassi di galassie.

La Terra orbita attorno al Sole alla velocità media di circa 29,5 km/s.  Plutone, invece, ad una velocità media di circa 5 km/s.  Per le leggi che regolano l’orbita formulate da Keplero
, infatti, più si è distanti (quindi maggiore è il raggio dell’orbita), e minore deve essere la velocità tangenziale con cui il corpo segue il proprio moto orbitale, poiché la forza centrifuga deve essere pari, ed opposta, all’attrazione gravitazionale del Sole, che diminuisce allontanandosi da esso
.  Ciò vale tanto per i pianeti quanto per le stelle nelle galassie.  Tuttavia… così non è!  Si è rilevato infatti che, partendo dal centro della nostra galassia e dirigendoci verso la periferia, le stelle hanno velocità decrescente con la distanza dal centro galattico; ma, dopo una certa distanza, la velocità non diminuisce più: diventa costante.  Fenomeno analogo si verifica con gli ammassi stellari.  In pratica, c’è qualcosa che spinge la periferia a viaggiare più veloce di quanto le leggi di Keplero vorrebbero, sulla base della quantità di materia osservata o stimata.  Da ciò si è portati a pensare che debba esserci (molta) altra materia che attira e accelera i corpi più periferici.  È però una materia che noi non riusciamo a vedere, né rilevare con alcun strumento: è perciò chiamata materia oscura
.  Essa dà contributo gravitazionale, ma non brilla, non è visibile.  Per poter spiegare tali moti anomali, si calcola che la materia oscura (detta anche non barionica) debba essere presente in quantità molte volte superiore a quella visibile (detta anche barionica).  In particolare, affinché tornino i conti sui moti delle galassie, la materia oscura deve essere 10 volte quella visibile; ragionando invece sui moti degli ammassi di galassie, si calcola che la materia oscura debba essere 100 volte quella visibile.
È un problema anche filosofico, se vogliamo: la maggior parte dell’universo ci è invisibile, non possiamo vederla con gli strumenti tradizionali.  La si può individuare presumendone la presenza con l’osservazione di effetti indiretti come la lente gravitazionale.  La materia oscura (comprendendo in essa anche le nane brune, i buchi neri e il gas oscuro), infatti, genera un intenso campo gravitazionale.  In modo analogo ai buchi neri, quindi, riesce anche a deflettere la luce degli oggetti di profondo cielo che vi si trovano dietro.  Se la massa di materia oscura è in movimento, gli oggetti ad essa posteriori vengono osservati, nel tempo, come deformati.
Nota discussa in sede extra-corso: abbiamo nominato i buchi neri, come possibile morte delle stelle più grandi.  Secondo alcune teorie, va però detto che i buchi neri, in realtà, sarebbero “grigi”.  Ovvero, evaporerebbero lentamente, emettendo radiazione.  È quella che è stata chiamata radiazione di Hawking, dal nome del fisico Stephen Hawking
 che l’ha ipotizzata.  Infatti accade che, per fluttuazioni quantiche del vuoto, possano comparire dal nulla, casualmente e per brevissimi istanti, particelle e rispettive antiparticelle.  Normalmente esse si annichilerebbero subito, scomparendo così come si erano formate.  Ma se una delle due particelle compare al di qua dell’orizzonte degli eventi di un buco nero, e l’altra oltre lo stesso orizzonte, quest’ultima viene trattenuta dal buco nero, mentre la prima può essere rilasciata.  Nel complesso, il buco nero è diventato un sistema fisico che ha emesso particelle (e/o energia).  Deve però sempre valere il principio di conservazione dell’energia.  Pertanto una tale emissione di energia deve essere avvenuta a discapito di una qualche altra energia, immagazzinata non si sa come all’interno del buco nero.  Una delle ipotesi che Hawking fa è che i buchi neri ruotino su un proprio asse, e che durante l’emissione di particelle rallentino leggermente (quindi l’emissione sarebbe andata a discapito dell’energia cinetica di rotazione).  Tuttavia, sono congetture ancora prive di riscontro sperimentale.  È quindi ancora un problema aperto.

Nota tratta da una e-mail di Walter Riva: nell’elencare gli oggetti celesti presenti nel cosmo, per completezza vanno citati anche i quasar.  Il nome è l’acronimo di “quasi stellar radiopulse”, e sta ad identificare sorgenti di aspetto stellare molto visibili nella banda spettrale delle onde radio.  Si ritiene che siano i nuclei di galassie lontanissime appena formate.  Infatti le due caratteristiche fondamentali di un quasar sono:
1. è incredibilmente energetico;

2. è incredibilmente lontano (in base al redshift
 che dimostra).

Unendo questi due aspetti, i conti tornano (abbastanza) bene supponendo che si tratti appunto di nuclei di galassie iperattive.

VIII ed ultimo incontro (18/04/2003)
« L’Universo »

Teorie e Riscontri Sperimentali sull’Evoluzione dell’Universo

Nel 1905, a soli 26 anni di età, Einstein
 elabora la teoria della relatività ristretta.  Si tratta di una teoria sulla gravità, che rende più generale, includendola come sottocaso, la teoria della gravitazione universale di Newton
 (la quale, appunto, in condizioni particolari fallisce).  Nel 1916 lo stesso Einstein scrive la teoria della relatività generale.  La differenza tra relatività ristretta e relatività generale è che la prima tratta di corpi in moto inerziale, mentre la seconda è allargata anche ai corpi in moto accelerato.  Un anno più tardi, nel 1917, Einstein pubblica le conseguenze cosmologiche della teoria della relatività (una decina di equazioni matematiche, a sistema).  L’idea di fondo è che lo spazio-tempo sia deformato dai campi gravitazionali, ovvero dalla presenza di materia.  Immaginiamo questo concetto vedendo lo spazio-tempo come una rete da letto, e la materia come una palla da bowling che, appoggiata su di essa, la flette, incurvando di conseguenza anche le traiettorie dei corpi vicini.  Per Einstein, infatti, le dimensioni sono 4, non 3: sono le 3 dimensioni spaziali (x, y, z), più il tempo (t).  Due corpi, cioè, non sono solo lontani nello spazio, ma anche nel tempo (il tempo impiegato, dipendente dalla velocità a cui ci si muove, per andare da uno all’altro); ora, poiché la velocità non può mai essere né uguale né superiore a quella della luce, né tantomeno infinita, significa che questo tempo non può mai essere nullo, e va quindi considerato.

Questo è ciò che di più eclatante si verifica sul piano teorico.  Per via osservativa e sperimentale, invece, un grande salto concettuale viene fatto quando, negli anni ’20, viene misurata la distanza della nebulosa di Andromeda, scoprendo quindi che essa è invece una galassia a sé stante.  Ci si rende così conto che l’universo è ben più vasto di quanto si pensasse.

Proprio in campo pratico, dove si otterranno importanti riscontri alle teorie sull’evoluzione dell’universo, diventa importante poter eseguire misure di distanza all’interno e fuori dalla nostra galassia.  Ecco allora le metodologie sperimentali che vengono adottate, e che rivestono tanta importanza della conquista delle nozioni sul cosmo da dover essere menzionate:
· Metodo della parallasse:

vale per distanze piccole, entro i 100 anni luce.  La distanza Terra-Sole è nota.  L’angolo di parallasse α si misura sulla volta celeste (si veda la figura a seguire, in cui l’angolo indicato tra le due linee tratteggiate è 2α).  Di un triangolo rettangolo conosciamo tutto se conosciamo un lato e uno dei due angoli acuti.  Il triangolo rettangolo che ci interessa è quello i cui vertici sono il Sole, la Terra (in una delle due posizioni estreme), e la stella di cui si vuol conoscere la distanza.  Conosciamo il “lato” Terra-Sole.  L’angolo che ha come lati la congiungente Sole-stella e stella-Terra e come vertice la stella stessa è proprio l’angolo di parallasse α.  Allora, secondo le regole di geometria, so ricavare la distanza Terra-stella oppure Sole-stella.  Proprio in misurazioni di questo tipo si introduce l’unità di misura di distanza che ha a che fare con la misura di parallasse: il parsec (parallasse per secondo).  1 parsec è la distanza a cui si troverebbe una stella il cui angolo di parallasse fosse 1 minuto secondo d’arco.  Facendo i conti, risulta 1 parsec = 3,2616 anni luce.  Ecco allora che salta subito fuori il problema: non c’è nessuna stella così vicina.  Proxima Centauri, la più vicina a noi (a parte il Sole…), dista oltre 4 anni luce, che si traducono in circa 0,86 secondi d’arco di parallasse.  Poiché 1 secondo d’arco è soltanto 1/1.296.000 di angolo giro, ci si rende conto di quanto, anche per stelle relativamente vicine a noi, gli spostamenti di parallasse siano micrometrici.  Infatti vengono misurati con i micrometri.  E comunque non permettono misure accurate che per le stelle più vicine.  Non è certamente un metodo che va bene in generale, e anzi in realtà si rivela assolutamente inutilizzabile per qualunque astro che non sia vicino a noi.
Riassumendo, è un metodo affidabile, ma per distanze piccole.
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Figura 21 – Schema della geometria della misura della distanza con il metodo della parallasse
· Metodo delle cefeidi:
introdotto dall’astronomo Edwin Hubble nel 1924.

Il metodo si basa su questa scoperta: esistono stelle variabili
 il cui andamento tra minimo, massimo, minimo, massimo, ecc. è molto regolare.  In particolare, la loro luminosità varia periodicamente tra un minimo ed un massimo con grande regolarità.  Tali stelle sono chiamate cefeidi
.  Hanno questo nome perché la prima stella che fu scoperta avere queste caratteristiche era delta-cefei.  Ebbene, fu scoperto che tutte le cefeidi con periodo di 6-7 giorni raggiungono sempre, tutte, all’incirca la stessa luminosità massima.  Tale valore di luminosità massima era conosciuto, poiché c’era qualche cefeide di cui si conosceva la distanza utilizzando il metodo della parallasse, e quindi si poteva ricavare la magnitudine assoluta dell’astro, ovvero la sua luminosità come se fosse lontano dalla Terra la distanza standard di 10 parsec.  Confrontando la luminosità massima osservata di una cefeide con quella che dovrebbe avere sul picco massimo, si riusciva quindi a determinare la distanza della cefeide da noi.  Hubble fece questa misura con quella che al suo tempo si pensava fosse la nebulosa di Andromeda, e gli risultò distante dal Sistema Solare circa 900.000 anni luce.  Si sbagliò: oggi sappiamo che Andromeda dista da noi circa 2.300.000 anni luce.  Tuttavia ne dedusse ugualmente che Andromeda non poteva essere una nebulosa né appartenere alla nostra galassia, vista la distanza, ma anzi capì che si trattava di una galassia a sé stante.  Fu una grande osservazione sperimentale, perché dimostrò l’esistenza di altre galassie: la nostra galassia non era più l’unica ad esistere nell’universo.
L’errore della misurazione di Hubble tra la distanza stimata e quella reale fu dovuto al fatto che, in realtà, oggi si conoscono due tipi distinti di cefeidi, con luminosità caratteristiche un po’ diverse.  Al tempo di Hubble, però, non lo si sapeva: si conosceva un unico tipo di cefeide.  E quindi successe che Hubble misurò la distanza di Andromeda avvalendosi di una cefeide di 2º tipo, ma calcolando i valori riferiti alla cefeide di 1º tipo.  Ciò alterò le sue misurazioni, anche se, per fortuna, lo scarto non fu sufficiente per impedirgli di compiere la sua importante scoperta.
· Metodo del Redshift e Legge di Hubble:
Nel 1929, Hubble si diede ad un altro tipo di studio di Andromeda (M31 sul catalogo di Messier), e la analizzò allo spettrometro.
Vide che la riga di emissione dell’idrogeno era insolitamente spostata verso il violetto, rispetto alla sua posizione normale sullo spettro elettromagnetico.  Decise di ripetere l’osservazione con altre galassie a spirale, via via sempre più deboli (e quindi, in prima approssimazione, sempre più lontane).  E fece una scoperta importantissima per lo studio dell’evoluzione cosmica: tutte le altre galassie osservate avevano la riga dell’idrogeno che era spostata verso il rosso.  E, per la precisione, più la galassia era distante, più lo spostamento verso il rosso era accentuato.  In effetti, non era soltanto la riga dell’idrogeno a subire questa deriva, ma tutte le righe spettrali erano uniformemente spostate verso il rosso, e questo fenomeno era tanto maggiore quanto più debole (quindi distante) era la galassia.  In inglese questo spostamento verso il rosso è chiamato redshift.  Per Andromeda, che presenta un anomalo spostamento verso il violetto, il fenomeno è invece chiamato blueshift.  Hubble interpretò questa alterazione come effetto Doppler sulla luce
 delle galassie.

La deduzione fu: se una galassia si allontana, subisce un redshift, e quest’ultimo è proporzionale alla velocità di allontanamento.  Ne seguì la Legge di Hubble, che si può esprimere con le seguenti equazioni:

	
	
	
	V

	V  =  H0 × d
	(
	d  =
	——

	
	
	
	 H0


Nelle equazioni appena scritte:

· V: è la velocità (velocità relativa, tra oggetto osservato e osservatore);

· d: è la distanza (tra oggetto osservato e osservatore);

· H0: è la costante di Hubble.
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Figura 23 – Cosa osservò allo spettrometro l'astronomo Hubble

Poiché regna una certa confusione quando chi si occupa di divulgazione scientifica parla di questo argomento, ci preme sottolineare che il redshift è una misura di velocità, non di distanza.  Ad esempio, se due oggetti sono fermi l’uno rispetto all’altro, non ci sarà alcun redshift (né blueshift
), quale che sia la distanza che li separa.
La legge di Hubble ci dice allora un’altra cosa, forse ancora più importante: più una galassia è distante, e più velocemente si allontana.  Hubble non poté che concludere con la più sensazionale delle sue osservazioni: l’universo si sta espandendo!
Il caso “diverso” di Andromeda si rivelò essere soltanto… un caso.  Essa ha un blueshift, quindi si avvicina a noi.  Ma ciò è corretto, poiché fa parte di un gruppo locale: è quindi “agganciata” alla nostra galassia per forza di gravità, che vince sulla spinta di allontanamento che invece possiedono tutte le altre galassie, le une con le altre.
La velocità V è direttamente proporzionale alla distanza d.  L’incognita, nella Legge di Hubble, è H0: è la costante di Hubble che non si conosce bene
.  La zona di studio di Hubble fu quella indicata in figura, nei dintorni dell’origine degli assi.  Se si studiano oggetti lontanissimi, si possono ricavare valori di H0 diversi.  Su grande distanza, quindi, ottengo grandi errori (H0 è, sul grafico, la pendenza della retta: sue piccole escursioni provocano, all’estremo destro, grandi variazioni).  Se tuttavia, con altri metodi, io riesco ad effettuare misure affidabili su oggetti più lontani, allora sarò in grado di disegnare la retta, e ricavare un valore utile di H0.  Solo allora potrò utilizzare la Legge di Hubble per calcolare d = V / H0, ovvero per ricavare la distanza di una galassia, dato il suo redshift.  Solo in questo caso il redshift potrà diventare anche una misura di distanza.  Altrimenti, ripetiamo, è e rimane esclusivamente un’indicazione di velocità di allontanamento.
Quasi tutti gli oggetti celesti osservati presentano un redshift.  Quindi si deduce, per via osservativa e sperimentale, che l’universo si espande
.
Negli anni ’40, poi, avvenne un altro importante passo concettuale.  Il fisico russo Gamow
 affermò che, se l’universo si espande, prima era più contratto: andando a ritroso, si desume che l’universo è nato da un punto.  È la teoria del Big Bang, la grande esplosione che ha dato origine all’universo conosciuto.  Gamow e Ralph Alpher (un suo allievo) ipotizzarono che rimanesse, da questo Big Bang, una radiazione termica di fondo.  Nel 1948-’49, calcolarono che tale radiazione residua si dovesse aggirare attorno ai 5°K (circa 5 gradi sopra lo zero assoluto).

Ma, come in tutte le buone teorie scientifiche, alla teoria seguì anche il riscontro pratico.  Nel 1967, Penzias
 e Wilson
, due tecnici dell’americana Bell studiavano le interferenze di una antenna.  Il loro compito era quello di rimuovere tutti i disturbi dalle trasmissioni radio, ma essi, nonostante numerosi tentativi, fallivano sistematicamente.  Ipotizzarono varie cause, sia naturali che artificiali, che potessero essere alla base di queste interferenze, ma ogni loro esperimento atto ad inibire il verificarsi di una certa causa (ad es., andare in campagna disabitata per evitare le probabili fonti di disturbo cittadine) non dava l’esito sperato.  A Princeton sentirono di studi compiuti su una ipotizzata radiazione fossile…  E scoprirono così che l’interferenza che volevano eliminare dalle loro trasmissioni radio… non si poteva eliminare affatto, poiché la sua sorgente era tutto l’universo!  Era la radiazione termica di fondo, una sorta di calore cosmico latente.  Effettuarono a questo punto studi mirati su questa radiazione fossile, e misurarono la “temperatura” dell’interferenza: 2,7°K (ottennero il Premio Nobel nel 1978).  Rilevarono quindi sperimentalmente la radiazione di fondo del cosmo, e diedero così conferma sperimentale della validità della teoria del Big Bang, che aveva previsto la presenza di tale radiazione.  Ecco perché la teoria del Big Bang è così accreditata e riconosciuta valida: perché spiega molti degli aspetti del nostro universo e trova poi conferme sperimentali alle sue affermazioni.

A quale fine può andare incontro l’universo?  Quali sono i suoi destini possibili?
L’universo si sta espandendo.  Fino agli anni ’90, si diceva allora che le sue possibili fini potevano essere:

1. che continuasse ad espandersi all’infinito;

2. che la sua espansione terminasse con una situazione di stazionarietà, descrivendo in pratica un asintoto;

3. che l’espansione terminasse, ed avesse inizio una contrazione gravitazionale, che portasse in ultima analisi ad un collasso cosmico, chiamato Big Crunch.

La “scelta” tra queste fini possibili sarebbe avvenuta in base alla quantità di materia presente nell’universo, poiché è proprio la forza di attrazione gravitazionale, a seconda della sua intensità, a determinare il destino ultimo del cosmo.

Oggi, tuttavia, sperimentalmente, si riscontra che non si trova materia osservabile a sufficienza tale da far sì che l’universo possa arrivare a contrarsi o anche soltanto fermarsi: da opportuni calcoli si evince che la materia osservata è soltanto lo 0,5% di quella necessaria per arrestare il moto di espansione dell’universo (detta, proprio per questo motivo, “massa critica”); la materia che si stima esserci realmente nell’universo è appena il 4% della massa critica.  Ne segue che l’universo dovrebbe continuare ad espandersi indefinitamente.
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Ciononostante, oggi, stanno prevalendo ragioni secondo le quali si è portati a pensare che l’universo abbia una densità di materia/energia “critica”, ovvero tale che l’universo tenda ad un asintoto, fermandosi all’infinito.  Tali correnti di pensiero vanno sotto il nome di teoria dell’universo inflazionario.  E tale teoria, se utilizzata, impone al suo interno che l’universo abbia una densità di materia/energia critica.  In altri termini: la teoria del Big Bang è ormai assodata: ha riscontro matematico, ha riscontro sperimentale.  Essa però introduce e porta con sé alcuni “problemi”.  Per spiegarli e “sistemarli”, si può introdurre la teoria dell’universo inflazionario
.  Se si usa quest’ultima, però, essa automaticamente chiosa che la fine dell’universo sia un asintoto, una situazione di stazionarietà, e quindi che nell’universo ci sia esattamente una densità di materia/energia uguale al valore “critico”.
La teoria dell’universo inflazionario, in pratica, asserisce che l’universo, subito dopo il Big Bang, si è espanso con una curva “[*]” (v. grafico precedente), raggiungendo dimensioni quasi come quelle attuali in tempi molto più brevi (rispetto all’espansione proposta dal Big Bang classico).  Come è possibile ciò?  Lo si spiega dicendo che la velocità della luce è sì un limite invalicabile, ma lo è per corpi che trasportino informazione in senso fisico.  Lo spazio, invece, non porta informazione.  Può quindi contrarsi o dilatarsi con velocità superiori a quelle della luce, liberamente.  Tale concetto può quindi spiegare la teoria dell’universo inflazionario, poiché permette di spiegare come il cosmo abbia potuto espandersi, negli istanti iniziali, più rapidamente.
Uno dei “problemi” senza apparente risposta che porta con sé la teoria del Big Bang classico (e ce ne sono diversi) è noto come “problema dell’orizzonte” (v. fig. seguente).
L’universo attuale può essere visto come un palloncino, in lenta dilatazione: A, B, C, D sono ammassi di galassie, su questo “palloncino”, in mutuo allontanamento tra loro.  “Agli estremi” di distanza sul palloncino, tra A e B e tra B e C (e anche tra D ed A e tra C e D, dietro, non visibile in figura), c’è una distanza pari all’età dell’universo, oggi stimata in circa 13 miliardi di anni.  Ovvero una distanza di 13 miliardi di anni luce.  Ma allora, se così stanno le cose, tra A e C, o tra D e B, ci sono ben 26 miliardi di anni luce di distanza.  Nulla di male, fin qui.  Ma c’è un problema.  Si osserva che A e C (idem per la coppia D e B) hanno particolari caratteristiche comuni tra loro, tanto che non può esserci casualità: è infatti estremamente improbabile che tali caratteristiche si siano duplicate così bene, senza reciproco scambio di informazione.  Ne segue che allora uno scambio di informazione tra A e C (o tra D e B) debba esserci stato.  Ciò, però, non è possibile, poiché, data la loro distanza, e assodato che neppure l’informazione viaggia più velocemente della luce, tra A e C (o tra D e B) non può mai esserci stato “dialogo”.
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Figura 27 – Interpretazione geometrica del "problema dell'orizzonte"

La teoria dell’universo inflazionario risolve questo problema: dice che l’universo ha avuto un periodo iniziale di espansione più veloce della luce, ricorrendo ad una dilatazione/contrazione a velocità maggiore di c dello spazio (il quale, ripetiamo, può superare c poiché, da solo, è come un’ombra: non porta informazione fisica con sé).  In questo maniera, A e C (e D e B) hanno avuto tempo e modo di “dialogare” tra loro e scambiarsi informazione tale da giustificare poi le similitudini osservate oggi a distanze così elevate.
Da questo discorso, in realtà, si deduce anche un’altra cosa: oggi, A non vede C, e analogamente D non vede B, e viceversa, in quanto la luce di uno non è ancora arrivata all’altro.  Quindi, ne otteniamo che l’universo osservabile è soltanto una piccola parte dell’esistente: la maggior parte non è visibile, perché troppo lontano: è “oltre l’orizzonte”…  A conti fatti, è un altro problema filosofico, oltreché scientifico…
Nota: nella teoria dell’universo visto come un palloncino, esso però oggi ci appare piatto, anche in virtù del fatto che c’è molto altro universo oltre l’orizzonte visibile.  È un po’ come dire: se mi siedo un pallone da calcio, mi accorgo della sua curvatura; se mi siedo in mezzo alla pianura padana, non riesco a percepire la sfericità terrestre…  In effetti, ad oggi la geometria dell’universo ci appare piana.  È la teoria dell’universo piatto, che sta trovando riscontro osservativo.
Il Big Bang, la grande “esplosione” in cui si sono creati spazio, tempo e materia, si pensa possa essere stato generato da una fluttuazione quantica dello spazio vuoto.  Lo spazio vuoto, infatti, possiede una sua energia propria.  Per effetto di fluttuazioni casuali del vuoto, può crearsi dal vuoto stesso teoricamente una qualunque particella.  Più la particella è complessa (e può essere “complessa a piacere”), prima deve restituire il suo debito di energia: lo fa annichilandosi con la propria antiparticella, generata dalla stessa fluttuazione del vuoto.  Lo stesso fenomeno, in effetti, può aver avuto luogo su scala cosmica: nonostante dal Big Bang sia stata originata tutta la materia (e tutta l’energia) dell’universo, la singolarità di materia apparsa dal vuoto per fluttuazione quantica sarebbe, in proporzione, comunque così piccola, rispetto all’energia (enorme!) dello spazio vuoto, da aver contratto con quest’ultimo un “debito di energia” molto piccolo.  Ciò ne spiegherebbe la durata, il perché non si sia annichilata subito, e anzi ancora oggi continui ad esistere, dopo un tempo di 13 miliardi di anni…
Nota extra-corso: l’energia del vuoto, per quanto sia un concetto anti-intuitivo poiché estraneo al comune senso pratico ed anzi con esso in forte contraddizione, è rilevabile sperimentalmente.  Si può infatti verificare l’esistenza di quello che in fisica è chiamato effetto Casimir
: ponendo due lamine di acciaio parallele e vicinissime tra loro, si registra come esse si attraggano per la “pressione del vuoto”.  In pratica, accade perché i possibili stati quantici dello spazio interno alle lamine sono inferiori a quelli dello spazio esterno ad esse
.  È un fenomeno in stretta relazione alla radiazione di Hawking (fluttuazioni quantiche del vuoto, da cui hanno origine particelle e antiparticelle, e che danno spiegazione dell’emissione di materia/energia da parte dei buchi neri), che abbiamo già incontrato in precedenza nel testo di questi appunti
.

Nella fisica del nostro universo, intervengono una serie di costanti dal valore numerico ben fisso e definito: la costante di gravitazione universale, la massa delle varie particelle subatomiche, la carica elettrica dell’elettrone e del protone, ecc. ecc..  Se solo una qualunque di esse avesse avuto un valore di pochissimo diverso, l’universo, le stelle, la vita non esisterebbero (come li conosciamo).  È, per chi ci si sofferma a pensare, una “combinazione” assolutamente affascinante.  In virtù di questa osservazione, qualcuno sostiene allora che possano esistere infiniti universi, ed in ognuno di essi vi sia una diversa ennupla di valori di tali costanti fisiche.  Tale visione dell’esistente è detta teoria del multiverso.  Il multiverso può essere stato generato dall’unico Big Bang comune.

N.d.R.: a margine di tale teoria, citiamo anche quello che viene chiamato principio antropico: solo in un particolare universo in cui possiamo esistere, noi osserviamo l’universo stesso e ci chiediamo come mai sia fatto proprio così; se fosse fatto diversamente, non saremmo qui ad osservarlo ed a porci domande su di esso…
Bibliografia e Riferimenti
LIBRI:

· Mario Cavedon, “Astronomia”
· Paolo Maffei, “Al di là della Luna”
· P. Bourge, J. Lacroux, “Il cielo a occhio nudo e con il binocolo”
· Piero Bianucci, “Stella per stella”
· Piero Bianucci, “Nati dalle stelle”
· James Kaler, “Stelle”, Zanichelli Editore (testo di astrofisica)
· Piero Bianucci, “Il sole”
· Paolo Maffei, “I mostri del cielo” (pubblicato negli anni ’70)
· Lawrence Krauss, “Il mistero della massa mancante nell’universo”
· Pietro Greco, “L’origine dell’universo” (molto bello, suggerito da Walter)
· Brian Greene, “L’universo elegante”
· Luca Amendola, “Il cielo infinito”
· Dennis W. Sciama, “Cosmologia moderna” (bello)
· Steven Weinberg, “I primi tre minuti”
· Walter Riva, “Breve storia dell’universo”
RIVISTE E PUBBLICAZIONI PERIODICHE:
Generaliste:
· Focus
· La macchina del tempo

· Quark

· Newton

Specializzate:

· Coelum

· L’Astronomia

· Le Stelle

· Nuovo Orione

· Le Scienze (è la più scientifica, deriva dall’inglese “Scientific American”)
· Le Scienze, Quaderni, “Cosmologia”, n° 117, dicembre 2000

(di Massimo Scaglione, mscaglione@lescienze.it).

In lingua inglese:

· Sky and Telescope
· Astronomy

· CCD Astronomy

INTERNET:

· http://www.comune.roma.it/scienzaonline

· http://www.arcetri.astro.it/

· http://www.pd.astro.it/

· http://jekyll.sissa.it/

· Il presente documento è per adesso disponibile su: http://www.zuse.it/astroappunti/
· E-Mail di Walter Riva e Marina Costa: walter@village.it , osservatoriorighi@tiscali.it
Figura � SEQ Figura \* ARABIC �4� – Eclissi di Luna





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �5� – Schema ottico newtoniano / riflettore





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �17� – Come appare il Diagramma H-R nel suo complesso





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �9� – Schema ottico galileiano / rifrattore





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �25� – Evoluzione di velocità e distanza





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �26� – Le possibili fini dell'universo





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �22� – Andamento temporale della magnitudine di delta-cefei





Figura � SEQ Figura \* ARABIC �24� – «L'incognita, nella Legge di Hubble, è H0»








�  Con il termine “planetesimi” si intendono gli elementi costitutivi di un pianeta.


�  Inteso come la data dell’incontro a cui risalgono questi appunti: 28/03/2003.


�  Missione “Magellan Radar Geometry”.


�  La velocità della luce è, nel vuoto, di poco inferiore a 300.000 km/s.  8 minuti/luce è la distanza che percorre la luce, nel vuoto, in un tempo di 8 minuti = 480 secondi × 300.000 km/s.


�  Viene chiamata teoria del “calore primordiale” degli elementi.


�  Tale sincronizzazione dei moti è imputata alla forze di marea tra i due corpi celesti.  Tra l’altro, l’interazione gravitazionale della Luna è utile alla Terra anche per mantenere stabile l’inclinazione dell’asse terrestre di rotazione rispetto al piano orbitale di rivoluzione attorno al Sole (e, quindi, per mantenere la stabilità dell’alternarsi delle stagioni).


�  Giovanni Virgilio Schiaparelli (1835–1910), nativo di Savigliano, in provincia di Cuneo.


�  Su Internet:  http://www.esa.int/


�  Galileo Galilei, toscano e padre della fisica sperimentale, nato nel 1564 e morto nel 1642.


�  V. nel prosieguo degli appunti la spiegazione sullo spettro elettromagnetico.


�  Il fenomeno, dovuto all’attrito con l’aria, è chiamato “ablazione”.


�  Sono anche note popolarmente come le “Lacrime di S. Lorenzo”.  In realtà, sono uno sciame meteorico dovuto all’impatto a forte velocità nella nostra atmosfera dei corpuscoli rilasciati dalla cometa Swift-Tuttle lungo la sua orbita.  Il nome è dovuto al fatto che la maggior parte delle meteore appare provenire, ad un osservatore terrestre, dalla costellazione del Perseo.


�  Appaiono provenire, nel cielo, dalla costellazione del Leone.


�  Si pronuncia “Kàiper”.  In inglese è indicata come “Kuiper Belt”.  Deriva dal nome dell’astronomo olandese (ma poi con cittadinanza statunitense) Gerard Peter Kuiper (1905–1973).  I corpi celesti appartenenti alla Cintura di Kuiper vengono anche indicati con la sigla KBO, che sta per “Kuiper Belt Object”.


�  In inglese: “Oort Cloud”.  Deriva dal nome dell’astronomo olandese Jan Hendrik Oort (1900–1992), che l’ha ipotizzata nel 1950.


�  In inglese: “Sun” = “Sole”; “Moon” = “Luna”; “Earth” = “Terra”.


�  N.d.R.: Esiste anche un metodo per classificare, tramite misura osservativa qualitativa, la luminosità dell’eclissi di Luna.  È chiamata scala di Danjon, dal nome dell’astronomo francese André-Louis Danjon (1890–1967), e per esempio è consultabile agli indirizzi Internet seguenti:


http://sunearth.gsfc.nasa.gov/eclipse/OH/Danjon.html


http://www.castfvg.it/zzz/ids/danjon.html


http://www.fis.unipr.it/~albino/documenti/luna/eclissi/Fotometria_Luna.html


http://www.aamn.it/astronomia/aam_eclisse_totale_luna.html


�  Per “tubo” qui intendiamo il corpo del telescopio (che è, per tutta la sua lunghezza, essenzialmente vuoto, cavo).


�  Si può intendere e/o utilizzare il telescopio come mero teleobiettivo di una macchina fotografica.


�  Si può compensare tale moto manualmente, girando con opportuna perizia un’apposita manovella ad una velocità prefissata; tuttavia è normale (e senz’altro più comodo!) ricorrere a motori elettrici appositi, spesso integrati nella montatura stessa: sono chiamati astroinseguitori.


�  Dal nome dell’astronomo John Dobson (nato in Cina nel 1915, poi trasferito negli USA, vivente).  Ha anche un suo sito Internet:  http://www.johndobson.org/


�  Dall’inglese “Charge-Coupled Device”, ovvero “dispositivo ad accoppiamento di carica”.  È un sensore elettronico che rivela la luce lavorando direttamente in digitale e quindi fornendo in uscita dati video in tale formato.


�  Dal nome dell’astronomo turco-greco Eugène Michel Antoniadi (1870 – 1944).


�  Dal nome dell’astronomo americano William Henry Pickering (1858–1938).


�  Siti Internet di riferimento per le diverse scale del seeing:


http://pianeti.uai.it/italian/artdisegno.htm


http://www.geocities.com/Area51/Dimension/5189/scales.htm


http://www.renzodelrosso.com/utilita/seeing.htm


http://uk.geocities.com/dpeach_78/pickering.htm


�  In inglese: “frames”.


�  L’occhio umano risponde in maniera diversa alle varie componenti di colore (o frequenze della luce).  Risponde benino al rosso, molto bene al giallo/verde, piuttosto male al blu/violetto.  È il motivo per cui ad esempio funzionano egregiamente le luci violette in discoteca (almeno quando erano di moda qualche anno fa), che poi riverberano sugli indumenti bianchi.  E, a dirla tutta, gli stessi sensori CCD hanno delle loro specifiche curve di risposta in funzione della lunghezza d’onda del raggio luminoso che li colpisce.  Ciò implica pesi (ossia fattori moltiplicativi) diversi alle varie componenti, per ottenere immagini che rispecchino quanto vede l’occhio umano.  Tuttavia, è pratica comune il non rispettare l’immagine “reale”: si cerca infatti di esaltare forme o particolari degli oggetti fotografati, per cui si arriva ad ottenere facilmente immagini in “falsi colori”, che però sono innegabilmente più belle, affascinanti e ricche di dettagli.  Se poi, in ambito professionale, ottengo riprese astronomiche ad es. nella banda dei raggi X, visualizzarne il risultato in falsi colori è quantomeno obbligatorio…


�  Dal nome di Bart Jan Bok (1906–1983), astronomo olandese.  Fu il primo, negli anni ’40, ad osservare tali globuli scuri nelle nebulose.


�  I raggi ultravioletti eccitano gli atomi del gas delle nebulose: in essi, gli elettroni saltano quindi verso gli orbitali atomici più esterni, dove possiedono più energia ma sono anche più instabili.  Tendono quindi a ritornare al loro stato precedente e, nel ricadere verso l’orbitale inferiore, cedono energia sotto forma di fotoni, ovvero luce.


�  In inglese: “brown dwarf star”.


�  In inglese: “star cluster”.


�  William Thomson (Lord Kelvin) (1824–1907), scienziato irlandese.


�  Hermann Ludwig Ferdinand Helmholtz (1821–1894), scienziato tedesco.


�  I gradi Kelvin, anche indicati come °K, corrispondono alla scala dei gradi centigradi, o Celsius (°C), traslata del valore 273,16.  In pratica, x°C = x°K - 273,16.  In particolare, la temperatura di 0°K = -273,16°C è detta zero assoluto, ed è la più bassa temperatura raggiungibile (anzi, in realtà uno dei principi della termodinamica asserisce che è soltanto avvicinabile).


�  I protoni hanno carica positiva.  Due protoni, quindi, tendono ad respingersi, poiché dotati di (ugual) carica dello stesso segno.


�  È un fenomeno che si verifica soltanto su scala atomica, dove entrano in gioco le “stranezze” della fisica quantistica.  Per effetto tunnel, le particelle hanno una probabilità non nulla di attraversare una barriera di potenziale con una certa energia, avendo loro un’energia inferiore.  È come se un pallone non potesse scavalcare un muro, perché troppo alto, ma accadesse che, con una certa probabilità, lo attraversasse ugualmente e si ritrovasse dall’altra parte.


�  I neutrini sono particelle estremamente piccole, molto più piccole di protoni, neutroni ed anche elettroni.  Basti pensare che, attraverso 1 cm2 del nostro corpo, ogni secondo, ne passano circa 60 miliardi.


�  Gli elettroni hanno carica elettrica negativa.  Un positrone è una particella con stessa massa dell’elettrone, ma carica opposta (ovvero positiva).  In pratica, il positrone è l’antiparticella dell’elettrone.  In effetti, il Sole è un buon posto dove provare a cercare antimateria…


�  L’isotopo di un elemento è un atomo che ha egual numero di protoni, rispetto all’elemento originale, ma un diverso numero di neutroni.  Nel nostro caso, l’idrogeno, il deuterio e il tritio (pronuncia: “trizio”) hanno tutti sempre 1 solo protone; ma: l’idrogeno non ha neutroni, il deuterio ha 1 solo neutrone, il tritio ha 2 neutroni.


�  Ogni elemento, a temperature fisse, emette luce su particolari e precise lunghezze d’onda.  Sono dette righe spettrali, perché vengono appunto identificate sullo spettro elettromagnetico.  Quest’ultimo può essere inteso come il grafico delle intensità (ampiezze) delle onde in funzione della frequenza delle stesse.   Nello studio delle stelle, si possono registrare sia righe di emissione (ovvero di luce), sia righe di assorbimento (ovvero di ombra, di assenza di luce).  Entrambe le tipologie portano informazione utile per determinare di cosa è fatta una stella e a che temperatura si trova la sua superficie.


Per chi vuole approfondire: rivedere l’equazione di Boltzmann (esperimento del “corpo nero”).


�  Un filtro in luce bianca fa passare circa 1/100.000 della luce solare.


�  In inglese: “sunspots”.  Il primo ad osservarle fu Galileo Galilei.


�  Il filtro in H-α (“acca-alfa”) è un filtro dedicato per lo studio del Sole.  È così chiamato perché filtra tutto lo spettro elettromagnetico, ad eccezione delle righe spettrali corrispondenti alla cosiddetta “banda alfa” delle emissioni caratteristiche dell’idrogeno.  È un filtro costoso, ma permette uno studio più dettagliato e specifico del Sole: con esso si possono vedere brillamenti, corona e vento solari, protuberanze, ecc..  Si veda la nota di approfondimento in calce agli appunti di questo incontro per ulteriori dettagli in merito.


�  Dal nome dell’astronomo svizzero Rudolf Wolf (1816-1893).


�  La frase è ovviamente riferita alla data del 4 aprile 2003, giorno a cui risale l’incontro relativo a questi appunti.


�  Edward Walter Maunder (1851-1928), astronomo inglese.


�  Sir Arthur Stanley Eddington (1882–1944), fisico britannico.


�  Dal nome dell’astronomo e matematico inglese Sir James Hopwood Jeans (1877–1946).


�  In inglese: “white dwarf star”.


�  Il suo nome significa “la spalla del gigante”; è situata nella costellazione di Orione, e rappresenta appunto una spalla del mitologico cacciatore Orione.


�  Nel 1054 d.C. i Cinesi annotarono di aver visto (ad occhio nudo) una stella brillare in cielo, vicino al corno sinistro del Toro, con una luminosità intensissima, per alcune settimane.  Essi videro una supernova.  Oggi ciò che ne rimane è la nebulosa del Granchio (nota anche come M1, il 1° oggetto del catalogo di Messier).


Sul n. 248 del mensile “l’Astronomia” (dicembre 2003) è riportata anche un’altra supernova, più luminosa, registrata sempre dai Cinesi, esplosa il 1° maggio dell’anno 1006 d.C. nella costellazione australe del Lupo.  Fu probabilmente l’evento esplosivo stellare più brillante mai registrato nella storia dell’umanità.  Rimase visibile per diversi anni, e si stima oggi che, nel momento dell’esplosione, la stella abbia raggiunto una luminosità pari a 2–3 volte quella di Venere.


�  In inglese: “black hole”.


�  Subrahmanyan Chandrasekhar (1910–1995): astronomo indiano e premio Nobel per la fisica nel 1983.


�  Ciò accade per il Principio di Esclusione di Pauli: la “materia degenere” della nana bianca (“degenere” in quanto non risponde più alle usuali leggi che regolano pressione e temperatura, ma appunto al Principio di Esclusione di Pauli) non riesce più ad opporsi alla compressione, per cui gli elettroni si fondono con i protoni generando neutroni (e quindi una stella di neutroni).


�  Robert J. Oppenheimer (1904–1967): fisico statunitense famoso per aver preso parte al Progetto Manhattan, per la creazione della prima bomba atomica a fissione nucleare.


�  Per esteso, si chiama diagramma di Hertzsprung-Russell, dai nomi degli studiosi Ejnar Hertzsprung (1873–1967) e Henry Norris Russell (1877–1957) che lo hanno stilato.


�  Per le definizioni e le descrizioni dei vari tipi di magnitudine, si rimanda alle altre dispense del corso.


�  In inglese: “main sequence”.


�  In inglese: “bulge”.


�  Edwin Powell Hubble (1889–1953): astronomo statunitense a cui è stato intitolato l’omonimo telescopio spaziale HST (Hubble Space Telescope).


�  Charles Messier (1730–1817), francese.


�  Una lista completa del Catalogo di Messier è disponibile ad es. agli indirizzi Internet seguenti: http://www.seds.org/messier/xtra/history/m-cat.html#cat


http://www.orsapa.it/catmes.htm


http://www.mclink.it/mclink/astro/messier/Messier.html


�  Il catalogo NGC è consultabile on-line ad es. agli indirizzi Internet seguenti:


http://www.seds.org/~spider/ngc/ngc.html


http://www.ngcic.org/ngciccat.htm


http://www.saguaroastro.org/content/BEST-OBJECTS-IN-THE-NEW-GENERAL-CATALOG.htm


�  In inglese: “galaxy clusters”.


�  Johannes Kepler (1571–1630), matematico tedesco.


�  La forza di attrazione gravitazionale è direttamente proporzionale alle masse dei corpi ed inversamente proporzionale al quadrato della loro distanza.


�  In inglese: “dark matter”.


�  Stephen William Hawking, fisico inglese; nato nel 1942, vivente.


�  V. appunti del prossimo incontro per la spiegazione di “redshift”.


�  Albert Einstein (1879–1955), tedesco, uno dei più grandi fisici del XX secolo.


�  Sir Isaac Newton (1642–1727), studioso inglese.


�  Le stelle variabili sono tali perché instabili, in quanto sono alla fine della loro vita.


�  In inglese: “cepheid variable star”.


�  L’effetto Doppler può verificarsi sul suono o sulle onde elettromagnetiche, e dice che la lunghezza d’onda del suono o della luce emessa da un corpo e misurata da un osservatore varia se il corpo è in movimento relativo rispetto allo stesso osservatore.  È il motivo per il quale quando sentiamo arrivare verso di noi un’autoambulanza udiamo la sirena con un suono più acuto rispetto a quando essa è passata e si allontana, momento in cui il suono stesso diventa invece più grave.  In generale, la lunghezza d’onda rilevata è minore di quella emessa se si ha avvicinamento, e viceversa in caso di allontanamento.  Nel caso della luce, la banda spettrale del violetto ha lunghezza d’onda inferiore a quella del rosso.


�  Il blueshift è “più energetico” del redshift, poiché il primo è la tendenza ad un aumento di frequenza (il blu è più energetico del rosso).  Ciò avviene perché il corpo, nel blueshift, si avvicina all’osservatore, quindi le onde “si comprimono”, e arrivano in maggior numero all’osservatore stesso.


�  H0, che è in definitiva il tasso di espansione dell’universo, è stimata oggi valere all’incirca 71 km/s/Megaparsec.


�  Albert Einstein, nelle sue equazioni della relatività, giunse a dimostrare che l’universo si espandeva.  Pensando che ciò non corrispondesse al vero, aggiunse poi un fattore, chiamato costante cosmologica, non ben spiegato ma che permetteva al modello di aderire meglio all’universo come veniva osservato.  Lo stesso Einstein, poi, ammise che la costante cosmologica fu il più grande errore della sua vita.


�  George Gamow (1904–1968), fisico russo.


�  Arno Allan Penzias, nato a Monaco (Germania) nel 1933.


�  Robert Woodrow Wilson, nato a Houston (Texas, USA) nel 1936.


�  L’aggettivo deriva proprio da “inflazione”, intesa in senso economico, ossia una brusca impennata in tempi brevi.


�  Ipotizzato nel 1948 dallo scienziato olandese Hendrik Bugt Casimir (1909–2000).


�  Si veda anche, ad es., il libro “L’universo in un guscio di noce”, di Stephen Hawking.


�  Dal “nulla” si può creare qualcosa (ad es. particella e antiparticella).  Ciò può avvenire perché, in realtà, per i fisici il “nulla” non esiste.  Al vuoto viene associata una energia, detta appunto energia del vuoto.
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