LICEO SCIENTIFICO “G.GALILEI”
MACERATA

MATERIALE DIDATTICO

A&SJT@FIJSIJGA
COS IVIJ@L@G 1A

Prof. Angelo Angeletti

Rev.2014



1 — LE STELLE]

1.1 — GENERALITA

Dopo il Sole, la Luna e i pianeti, le stelle soricoggetti che risaltano di piu agli occhi os-
servando il cielo. In questo paragrafo verrannmodttti alcuni aspetti generali, si parlera detleol
classificazione, della loro struttura e della lexmluzione.

1.1.1 — Le astronomie

La nascita dell’astronomia si perde nella nottetelepi. Il termine deriva dal greastron
(astro) enomos (legge) ed € la scienza che studia le posizigative, il moto, la struttura e I'evo-
luzione degli astri.

Diverse discipline concorrono oggi allo studioltitliverso. LAstronomia di posizioneo
Astrometria € la piu antica e studia la posizione degli atdriMeccanica Celestenata con New-
ton, studia il moto degli astri. Insieme costitaiso I'Astronomia fondamentale o classica.
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Figura 1.1 — le onde elettromagnetiche e la traspar atmosferica

Nella seconda meta del XIX secolo é nata I'Astroi@oModerna i cui campi di studio sono:

» [I'Astrofisica (studia la fisica e I'evoluzione degli oggetti Idlghiverso): in cui possiamo di-
stinguere IAstrofisica delle alte energiéstudio dell'irraggiamentq, X e ultravioletto) e
Astrofisica delle basse energfgraggiamento nel visibile, infrarosso e radiajyaltra di-
stinzione dell’astrofisica viene fatta ttdosmogoniahe studia la formazione e I'evoluzione
dei corpi celesti particolari (stelle, pianeti, @sdie, ecc) e I&osmologiache cerca di spie-
gare la formazione e I'evoluzione dell'Universosidarato nella sua totalita

» [|"Astrochimica, che si interessa della chimica extraterrestre,

» laBioastronomia (detta anch&sobiologiao Astrobiologia) che studia la possibilita di vita
nel cosmo.

['] Il presente materiale & nato da una collaborazizom il prof. Manlio Bellesi
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Al momento attuale lo studio dell’astronomia vida#o attraverso I'analisi delle onde elet-
tromagnetiche che arrivano dallo spazio. La presetet/'atmosfera non permette pero a tutto lo
spettro elettromagnetico di giungere a terra @uri@ 1.1 viene riportato uno schema dalla traspa-
renza dell'atmosfera alle varie lunghezze d’'on&aghiaro quindi perché la prima astronomia & av-
venuta nel visibile. Solo alla fine della secondama mondiale ci si & accorti che il radar, alldira
recente invenzione, era in grado di rilevare dghaé provenienti dal cosmo (nasce la Radioastro-
nomia). Successivamente, mediante palloni sonderea d’alta quota sono state fatte rilevazioni
nell'infrarosso, ma solo con la possibilita di nee¢t in orbita satelliti artificiali (fine anni '5Mizio
anni '60 del secolo scorso) e stato possibile dafia all’astronomia nelle microonde, nei raggi ul
travioletti, X ey.

Figura 1.2 — Immagini del resto di supernova Caqea0A riprese a diverse lunghezze d’onda. Sopiaistra nelle onde
radio, a destra nell'infrarosso. Sotto a sinisehvisibile e a destra nei raggi X.

La tecnologia attuale ci consente di rilevareotlit spettro elettromagnetico emesso da un
oggetto celeste e quindi di averne una conosceiizaompleta. In figura 1.2 immagini a diverse
lunghezze d’onda di Cassiopea A, resto di una sgparesplosa 340 anni fa a diecimila anni luce
dalla Terra. In figura 3 immagini del sole ripreson diversi filtri nell’ultravioletto, dalla sonda
SOHO. Quando si scrive un simbolo chimico seguéaid numero romano, si intende il grado di
ionizzazione dell’elemento, cosi per esempio Xh#iga che I'elemento X é allo stato neutro, XII
che I'elemento X e ionizzato una volta, e cosi via.
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Oggi stano iniziando delle nuove “astronomie” doa si basano piu sullo studio dello spet-
tro elettromagnetico, ma su altri “oggetti” delisi¢a, tipo i neutrini e le onde gravitazionali.
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Figura 1.3 — Immagini del Sole riprese dalla so8@10 (Solar & Heliospheric Observatory) del’lESAala NASA il 1
maggio 2003 http://sohowww.nascom.nasa.gov/

1.1.2 — La parallasse stellare e misura delle distae nell’Universo

Per la determinazione della distanza delle stellevigine si fa uso dellparallasse annua
(figura 1.4) in virtu della quale le stelle vicisespostano rispetto a quelle piu lontane, a cdata
moto della Terra attorno al Sole. Il fenomeno dpHaallasse annua € in realta talmente piccolo che
solo la costruzione di strumenti di notevole priecis permise di metterlo in evidenza (la prima mi-
sura fu fatta da Bessel nel 1837). Con un po’igotrometria, dal triangolo formato dalla Stella, da
Sole e dalla posizione della Terra si ricava lazieine

1UA=ddanp

(UA sta per unita astronomica ed e pari circa dlitanza
media Terra—Sole, 1 UA = 1,4959787061'40 L’'UA & de- 519 o5y
finita come il raggio di un'orbita circolare lund@ quale un .
corpo di massa trascurabile, libero da perturbazarbitereb- ‘\‘
be intorno al Sole in1Zk giorni, dove k € la costante gravit '
zionale di Gauss che vale 0,01720209895). Per ivdlop Y stella
molto piccoli, tali chetanp = p (misurati in radianti) diventa: “

d=1uA

p

Per conoscere la struttura dell’'Universo e fondaaen f

le misurare la distanza degli oggetti cosmici. ihprtentativi \‘
di valutare le dimensioni dell’'Universo risalgonb raondo
greco: Eratostene ha misurato il diametro delladl ekristar- [
co e Ipparco hanno proposto metodi per determilaadéstan-
za del Sole e della Luna. Conoscendo la distank&ale se ‘
ne puo determinare la massa e quindi con la teggel di Ke-
plero & possibile calcolare la distanza dei piadetisistema|
solare.
Ricordando la definizione di parsec (la distanziéadguale il ’ LUA

PN 1 Sole

raggio dell'orbita terrestre €& visto sotto I'angoth 17;

% UA = 206265 UA = 3,088 10 e misurand

Y

[al

Figura 1.4 — La parallasse annua

1 pc=
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I'angolo di parallasse in secondi d’arco si ricabe:
1
d =—pc,
p

doved e la distanza in parsec. Solo agli inizi del 198@diante I'applicazione di tecniche fotogra-
fiche, si poterono misurare angoli di parallasse ao errore dell’ordine di 0,01”. Fu cosi possibile
determinare con buona precisione la distanza dedléee comprese entro qualche decina di parsec.
La stella piu vicina al Sole & Proxima Centaucuaparallasse p= 0,762", corrisponde ad una di-
stanzad = 1,3 pc = 4,3 a.l'].

Il metodo trigonometrico per il calcolo della pdaske e valido solo per distanza relativa-
mente piccole su scala astronomica. Al fine di margke la misura delle distanze delle stelle I'8
agosto 1989 'ESA (European Space Administratigkgénzia Spaziale Europea) ha lanciato il sa-
tellite Hipparcos (sigla di High Precision PARall@Ollecting Satellite). Portata a termine il 15
agosto 1993, la missione ha permesso di misurgvedaione di circa 100.000 stelle con la preci-
sione di 0,001” (pari al diametro apparente di omumeta da 1 Euro a 2370 km di distanza). In teo-
ria cio permetterebbe di misurare la parallasske d¢tlle con questa precisione e di dedurne le di-
stanze fino a un massimo di 1000 pc = 3260 a.l.innpaatica si e arrivati solo a 1000 anni luce.

II 19 dicembre 2013 ha avuto inizio la missionezsple dellESA (Agenzia Spaziale Euro-
pea) GAIA (Global Astrometric Interferometer for tAgphysics). L'obiettivo principale della mis-
sione e la compilazione di un catalogo che contarca un miliardo di stelle fino alla magnitudine
20. Misurera direttamente anche il moto proprio aoa precisione variabile tra 20 e 200 micro ar-
co secondi, rispettivamente per stelle di magnitedi5 e 20. Sfruttando I'effetto della parallasse
calcolera anche la distanza di ognuna delle stale,una precisione maggiore per quelle piu vicine
e luminose. La sonda effettuera anche misure faiiche a diverse lunghezze d'onda e in diversi
periodi temporali degli oggetti e sara in gradaeierminarne la velocita radiale. In definitiva &ai
creera una mappa tridimensionale molto precisa gtzione di Galassia vicina a noi, e una map-
pa meno accurata ma comungue dettagliata del lestmappa comprendera sia la posizione che i
movimenti delle stelle, in modo da poter studigedluzione della Galassia.

1.1.3 — La magnitudine relativa ed assoluta, il mado di distanza

Dalla fotometria discende che l'illuminamento diouschermo diminuisce in modo propor-
zionale al quadrato della distanza tra lo scherfaosergente luminosa.

Si definisceluminosita intrinseca. di una sorgente la potenza totale della sorgerssia
'energia raggiante totale emessa in un second@an@remoflusso Fattraverso una superficte
I'energia che attravers® in un secondo in direzione normale. Si definisegceintensita lumino-
sa il flusso per unita di area attraversata.

Dalla legge di Stefan-Boltzmann deriva che se a@i@mo un metro quadrato si superficie
di una stella la sua luminosita dipende dalla gupdtenza della temperatura assoluto Per esempio:
una stella che avesse una temperatura superfialgia di quella del sole risulterebbe 16 volte piu
luminosa, mentre una che avesse una temperaturatdrzo di quella solare avrebbe una luminosi-
ta pari ad 1/81. Nella legge di Stefan-Boltzmanmpare anche la superficie (che & proporzionale
al quadrato del raggio) per cui, a parita di terapga superficiale, una stella di raggio doppio di
guello del sole avrebbe una luminosita quattroevotiaggiore. Una stella piccola e calda puo avere
la stessa luminosita di una stella grande e frg@alacui una stella che avesse un raggio pari a ¥ di
guello del sole, ma una temperatura doppia, avribsiessa luminosita del Sole.

Si chiamamagnitudine apparent@ anchegrandezzauna quantita legata alla luminosita
dei corpi celesti.

["] In astronomia si usa anche una seconda unitdiraper le distanze degli oggetti cosmici: 'aface (a.l.), cioé
la distanza che la luce percorre in un anno viagtpalla velocita costante ¢ = 299 792 458 m/s.s@uéistanza equi-
vale a 9,460530-10 m, sicché: 1 pc = 3,261633 a.l.
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Ipparco aveva suddiviso le stelle visibili ad occhudo in 6 classi di grandezza o magnitu-
dine: le stelle piu brillanti erano dette di prigendezza, mentre quelle appena visibili ad occhio
nudo erano di 62 grandezza e tutte le altre steldévano classificate entro questi due estremi.

Oggi € possibile misurare le magnitudini delle Istelon strumenti che forniscono valori
molto precisi del loro flusso luminoso e si e travahe le stelle di prima grandezza sono circa 100
volte piu luminose di quelle di sesta. Nel 1856agasproposta una relazione tra la magnitudine del-
le stelle e la loro luminosita che conserva lasifamzione di Ipparco, essa € nota cdegge di
Pogson

m= ng)—2,5log§,
0

dove m, e F, sono la magnitudine apparente e il flusso di uekasdi riferimentof'].

Si definiscemagnitudine assoluta Ma magnitudine che avrebbe un oggetto celestesse
posto alla distanza convenzionale di 10 pc. Daeligé di Pogson si ha:
L

Y 2
M :m—2,5log¥: m- 2,5Iog%= m- 5Iogf—0: m+t 5 5logc.

41’
Per le stelle vicine conosciamo la magnitudinéda misure fotometriche) e la distara
(da misure di parallasse); dunque la relazionegasere utilizzata per determinare la magnitudine
assolutaM. Se una stella & cosi lontana che la misura dillpase € impossibile e se troviamo un
metodo indipendente per misurare la magnitudinelaissM, allora la relazione ci permettera di

determinare la distanzh mediante la relazione:
m-M+5

d=10 °
doved e la distanza espressa in parses; m—M é dettomodulo di distanza.

L’applicazione della relazione ora data non é seraplnnanzitutto e difficile ricavar;
solo per determinati oggetti si conosce il valaya ana discreta precisione; inoltre lungo la lidea
vista si puo interporre del materiale, come polwedas, in grado di assorbire o diffondere parte
della radiazione inviata dall'oggetto verso la BefE quindi necessario utilizzare, al postangia
magnitudine apparente corretta per I'assorbimesgsia la magnitudine che avrebbe I'oggetto nel
caso in cui non si frapponessero agenti assorbenti.

1.1.4 — Lo spettro stellare e la classificazione iteestelle

Nel 1814 Fraunhofer scopri che nello spettro dalia bianca (compresa quella proveniente
dal Sole), ottenuto facendo passare un fasciocei &traverso un prisma di vetro, sono preserti del
le righe scure. Fraunhofer, nello spettro del Smdeio 574 righe (oggi detteghe di Fraunhofey.

Kirchhoff nel 1859 diede una spiegazione delle eigh Fraunhofer pensando che fossero
dovute all’assorbimento della luce da parte degimenti chimici presenti nell'atmosfera solare. |
principi della spettroscopia furono formulati dafitesso Kirchhoff insieme con Bunsen. Oggi sap-
piamo che lo spettro atomico € dovuto a fenomeantstici € ogni atomo emette e assorbe fotoni
ad energie caratteristiche.

Gli spettri possono presentare molte righe brilJacdrrispondenti all’emissione di luce da
parte di atomi in una regione caldissima della dupe di una stella e anche righe scure, corri-
spondenti all’'assorbimento da parte di atomi nedigioni fredde, piu lontane dalla superficie della

["] La scala di Pogson in origine fissata prendendéeamento la Stella Polare ed assegnandole umgnitudine di 2.
In seguito si & scoperto che la Polare € leggeeneariabile pertanto oggi viene usata come rifenitmda stella Vega.
Si e deciso di adottare una scala logaritmica gergi XIX secolo si credeva che l'occhio umano fumse sensibile
alle differenze di luminosita in modo direttamepteporzionale alla quantita di energia ricevuta,smacala logaritmi-
ca. In seguito si scopri che cid non & correttolarsala logaritmica delle magnitudini rimase Ugente in uso.
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stella o in nubi di gas e polvere nello spazio. f@mtando le righe con gli spettri ottenuti in lago
torio, si puo stabilire quali sono gli elementi g o presenti nell’astro che si sta studiando.

06.5 HD 12993
BO HD 158659
B6 HD 30584
A1 HD 116608
A5 i HD 9547
FO N HD 10032
F5 [ il L BD 61 0367
GO VAR VWL T HD 28099
G5 NI T HD 70178
Ko | 1l HD 23524
K5 | SAO 76803
Mo HD 260655
M5 Yale 1755
F4 metal poor AN HD 94028
M4.5 emission SAOQ 81292
B1 emission HD 13256
Figura 1.5 — Spettri stellari

Le righe spettrali possono anche presentare urgiegpento verso la parte rossa (redshift) o
verso la parte violetta dello spettro (blushiftjterpretando questo fenomeno come effetto Doppler
si ha che nel primo caso I'oggetto ha la componead&le della velocita diretta verso I'esternd, ne
secondo caso diretta verso di noi; conoscendodstamento delle righe spettrali & possibile misu-
rarne il valore ).

Verso la fine del XIX se

X ’ Tabella 1 — Classificazione delle stelle

colo la spettroscopia permise U@  Cjasse Temperatura su- Magnitudine
classificazione delle stelle e nonp- spettrale perficiale Colore assoluta
stante sia passato del tempo [lo 05 40.000 K Blu intenso -5,8
schema di base ¢ rimasto immuta- 5:8 298'9%%0KK - Eli:nco _+4617
to (tabella l).' - FO 7.400 K Bianco +2:6

Con il migliorare delle GO _
tecniche fu possibile suddividere|  (sole =G2) 6.030 K Giallo +4,4
ulteriormente le classi (origina- KO 4.900 K Arancione +5,9
riamente le prime 7, le classi da O MO 3.480 K Rosso-aranci +9,0
a M) in 9 sottoclassi, da 0 (le piu R, N 3.000 K Rosso
calde) a 9 (le piu fredde). La clas- S 3.000K Rosso

se O inizia da O3 ed ha la sottoclasse 09,5. lssel¥ ha la sottoclassao.

[V] La teoria della relativita fornisce le formulerpeenti; se un raggio di luce di lunghezza d’ofidaiene inviato da
una sorgente che si muove alla velocitaverso un osservatore fermo, questi misura unahlezza d'onda

A=A / . Poniamoz= A= A
c-v

)\ _T ; sez > 0 si ha il redshift, se < 0 il blushift. Misurataz la velocita della sor-
(20271

[z+1 +1J

gente € data da=

: o % .
c. Sev << c allora si ha la formula classica’ =A| 1+— | da cui segue
T2 +27+2 c

v = z[L.



1.1.5 — Il diagramma H-R

Nel 1913 il danese Ejnar Hertzsprung

(1873 — 1967) e I'americano Henry Norris Russe Temperatura (°K)
(1877 — 1957) notarono che costruendo un grafi 20000 10000 6000 3000
dove in ascissa sia indicatanklice di colore (una
grandezza legata alla temperatura superficiale ~— s
una stella) e in ordinata la magnitudine assoluta
stelle di distanza nota, i punti apparivano raggru|
pati su due fasce molto strette, che non cambia\
no mai di forma anche scegliendo altri gruppi|c
stelle diverse come campione (figura 1.6).

Queste due fasce furono denominat
guenza principale e ramo delle gigaritigrafico
oggi noto come diagramma H-R (diagramma| (
Hertzprung e Russel). -2

In base a questo diagramma, ogni stella + ]

FSRRE R ; Nane bianche
sequenza principale avente un certo indice di col l
re, cioé una certa temperatura superficiale, e-car
terizzata da una data magnitudine assoluta.

Il diagramma H-R puo essere utilizzato [
determinare la distanza delle stelle. Prendiamc
considerazione un ammasso di stelle posto a destaoz misurabile con il metodo della parallasse
trigonometrica, siamo comunque certi che tutteéddesdel’ammasso sono circa alla stessa distanza
da noi. Tracciamo ora il diagramma H-R con in oatinla magnitudine apparente delle stelle
dell'ammasso: se vediamo che ha la stessa forma watto di sequenza principale del diagramma
H-R di stelle poste a distanza nota (e che quipdirta in ordinata la magnitudine assoluta), allora
per ogni stella dell'ammasso possiamo facilmestdire alla magnitudine assoluta, essendo questa
la stessa di ogni stella con lo stesso indice fhireoposta sulla sequenza principale. In tal modo
possiamo misurare la distanza delle stelle dellagsa e anche degli ammassi globulari.

Supergiganti -4

Giganti -
y F+2

Log. luminosita (unita solari)
T

T
Magnitudine assoluta

OBO B5 A0 ASFO F5 GO KOKS MO
Tipo spettrale

e
)Fi%ura. 1.6 — Diagramma H-R

1.2 - LE EQUAZIONI DI EQUILIBRIO

Una stella € una massa di gas, approssimativaratartea, con temperature superficiali che
possono variare da 2 000 K a circa 100 000 K e ¢eatpra centrale da circa 5 milioni a qualche
miliardo di kelvin. Il termine “stella” si applicaolo a strutture in grado di sostenere reaziofu-di
sione nucleare prolungate. Una “tipica” stella agpformata € composta (in peso) per circa 3/4 di
idrogeno, 1/4 di elio e tracce (da un minimo délj01% fino a un massimo del 4%) di elementi piu
pesanti (ossigeno, carbonio, neon, silicio, feremko i piu abbondanti).

Indicando con M la massa del Sole @k 1,9891-1% kg), la massa di una stella viene
espressa in unita di massa solare e puo variadgd8avk fino a 100 M ["].

La struttura € diversa a seconda dello stato duewane della stella, ma puo essere rappre-
sentata come una serie di gusci concentrici, temprdd presente che essendo gassosi non esiste un
limite netto tra uno e l'altro. Distingueremo pripalmente: ilnucleo dove avvengono le reazioni
nucleari e il resto che chiameremo genericamienikippo.

Il gas stellare si trova di solito allo stato iararo. La fisica della struttura si puo descrivere
in cinque equazioni (che costituiscono un casaqmare dell’analisi della dinamica dei fluidi): in

['] Questi limiti sono indicativi e controversi. Leele nane brune che hanno masse dell’'ordine @éltiklla massa so-
lare sono al limite inferiore, separano infattistelle vere e proprie dai pianeti giganti gassasili massa massima €
posta per definizione a 13 masse di Giove valod abtto del quale non ha inizio la fusione deltdeio. Anche il li-
mite superiore € discutibile: si conoscono stalledi masse arrivano a 200sM
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generale non esistono soluzioni esatte, quindiglero soluzione si fa ricorso a metodi ormai €las
sici di analisi numerica.

1.2.1 — Conservazione della massa.

Consideriamo un elemento di masbka posto a distanza dal centro della stella. Se lo
spessor@r dello strato € sufficientemente piccolo da potaersiderare costante la dengtavale la
relazione

[1.1] dm=pdv=4nrpdr['],

dettaequazionali conservazionéellamassaEssa e valida P
purché si possa trascurare la massa convertitagrgia se-
condo I'equazione di Einsteil = mc&; per il Sole, come
vedremo nel paragrafo 2.2.5, questa perdita equialirca d
4,3 miliardi di kilogrammi al secondo che corrisdera un "
centomillesimo della massa solare in un miliardartii!

1.2.2 — Equilibrio idrostatico.

Sia ancoradm I'elemento infinitesimo di massa ac
una distanza dal centro compresarter+dr. La pressioneg r
sulla superficie interna, a distanzaara maggiore che sul
superficie a distanzardr, perché essa deve diminuire ma
mano che si procede verso l'esterno della stelafdrza
agente suime la forza di gravita:

(g}

GM (r)dm Figura 1.7 — L’equilibrio idrostatico

dove M (r) e la massa stellare che si trova all'interno defdma di raggiao. Inoltre, tenendo conto

della [1.1] si ha una pressiod® = dF / S = dF /47r* (S & la superficie sferica di raggi). In
conclusione si ricava

dF GM(r)dm_ 1 GM(1)p

13 dP: = - D - — dr
[13] 4112 r2 41t 2 r?
0 anche
(1.4] EZ_GM(r)p
' dr r2

(equaziondaell’equilibrio idrostaticg. Nelle equazioni ora scritte, si tenga presehte @tre alla
massaVl anche la densita dipende dal raggio.

1.2.3 — Equazione di stato per il gas della stella.
La schematizzazione classica € quella di scrivepdssion® all'interno della stella come

['] Si & approssimato il volume del guscio sferica tespressionadV = 4mr?dr . La cosa & ragionevole in quamtoé
infinitesimo, infatti si ha:dV =gn[( r+ dr)3 - r3] =i31n[(r +dr) —r][(r +dr )2 +r(r +dr )+ 2] . Trascurandalr den-
tro la seconda parentesi quadrata e semplificainoltiene il risultato.
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somma di due termini, uno per il gas perfeRg)(e uno dovuto alla pressione di radiazioRg X
guest'ultimo termine deve esistere per mantenestel&a in equilibrio.

Quando la densita del gas stellare aumenta (cofteestelle di piccola massa dopo la fine
della combustione dell'idrogeno) gli effetti quastiti diventano importanti e I'approssimazione di
gas perfetto non e piu applicabile. Il gas divesitara degenere(il termine & di uso comune in
Meccanica Quantistica).

La pressiond®s € proporzionale alla temperatura del gas, mgmgrda pressione di radia-
zionePg si pud invece scrivere una dipendenza §acfie sale molto piti velocemente di T. Questo
vuol dire che la pressione di radiazione crescaommll rapidamente della pressione di gas perfetto
guando la temperatura aumenta; quindi la radiazsama il termine dominante nelle stelle piu az-
zurre e calde, quelle dei tipi spettrali O e Be&uo pone un limite superiore per le masse stellari
perché al crescere della massa sale anche la @m@ere la pressione di radiazione finisce per de-
stabilizzare le stelle troppo massicce.

1.2.4 — Il gradiente termico

Con guesto termine si indica la variazione deltageratura al variare della distanza dal cen-
tro, dT/dr. Il gradiente termico dipende dal tipo di traspahergetico attivo all'interno della stella:
un basso valore pefT/dr indica un trasporto di energia puramerddiativo, (e, in piccola parte,
conduzione), ma non per convezione. ViceversalTidr elevato rende necessario anche lo spo-
stamento di materia per riequilibrare le grandieddnze di temperatura tra strati adiacenti. Nel bi
lancio energetico la convezione puo a volte giuageldominare completamente la struttura, con
conseguenze importanti per I'evoluzione della atell

La composizione chimica e il grado di ionizzazial®ia materia stellare svolgono un ruolo
fondamentale nell’equazione del gradiente attravérsosiddettocoefficiente di opacitache (mol-
to grossolanamente) indica la capacita del gakmstali assorbire la radiazione prodotta nelle com-
bustioni nucleari. Essa pu0 variare moltissimo @reomposizione chimica. Gli elementi piu pe-
santi sono i meno trasparenti: le stelle di formaeipiu recente (popolazione 1), che ne sono piu
ricche, risultano in media piu opache delle stpileantiche (popolazione Il). Anche il grado di io-
nizzazione influenza l'opacita, perché gli eletirliperi diminuiscono drasticamente la trasparenza
della struttura. Per esempio, un fotone prodottoeatro del Sole impiega in media milionedi
anni per giungere alla superficie. Naturalmente quettocdo non puo essere avvertito: il numero di
fotoni prodotti dalle reazioni nucleari € enorme.

Distinguiamo tre possibili casi per 'andamento gieldiente termico:

Tabella 2 — Gradiente termico
dT/dr Tipo di trasporto Situazioni associate
Basso radiativo Nuclei di stelle non massicce fluppi di stelle massicce
Medio convezione “adiabatica” Nuclei delle stellatla sequenza (ciclBNO)
Alto convezmneca%uperadlabat " Inviluppi delle stelle di bassa sequenza e di digasse

1.2.5 — Produzione d’energia

All'interno della stella possono operare diversicaanismi: i pit importanti sono la contra-
zione gravitazionale e, soprattutto, le reaziorfudione nucleare.

Sia¢ I'energia prodotta per unita di massa e per ufiitempo dalla stelle I'energia totale
prodotta dalla stella, definendo comeuaninosita totalela derivata dell’energia totale rispetto al

tempo, vale a dird. :%, nell’'unita di tempo si ottiene:
dL=¢(r)dM =4m’(r)p(r)dr  oppure %:M[rzs(r)p(r)
guesta equazione in sostanza esprime la conseneadéll’energia.

_9_



Le catene di fusione nucleare

All'interno delle stelle si verificano numerosisg@nmeazioni nucleari. Alcune sono molto
complesse e manca una loro descrizione quantitde#agliata, soprattutto per quelle che avven-
gono nelle ultime fasi di vita delle stelle di gd@hmassa. In questa scheda riportiamo soltanto i
processi piu importanti delle catene di fusioneleare piu comuni, rimandando alla bibliografia
per una trattazione piu completa.

La combustione dell’idrogeno

Le stelle di piccola massa (M < 1,1sMirca; il valore esatt
dipende dalla composizione chimica, in particoldad’abbondanza
degli elementi piti pesanti dell’elio) convertonadgeno in elio se{ 2H+H -3 He+y
Fc)?gt((:l)(r)wl'ecatenep-p, che costituiscono il cosiddetimclo protone- *He+3 He— 4 He+ 2 F

Il ciclo protone-protone € attivo nei nuclei stella partire da Figura 1.8 — Ciclo pp
6-7 milioni di kelvin. E il processo dominante aiterno del Sole.

Un altro processo di conversione dell'idrogenolia € il ciclo CNO(Carbonio, Azoto, Os-
sigeno). Lo schema base e quello riportato in &gue. o 1 P

Il ciclo CNO & la catena di fusione pitl veloce pigrogeno, e| s C*1H —7 N+y
costituisce il regime di funzionamento delle stéli@alta sequenza. Ha BN _BC+e +v
perd bisogno di temperature abbastanza alte (F16°LK circa) per Bm 1 14
superare l'efficienza delle catene p-p, ed € iroftecessaria la pre- 6 CHH-7 N+y
senza dei catalizzatori C, N, O gia in partenzaar@o, comunque, *N+'H - >O+y
gueste condizioni sono verificate, il ciclo prodwseergia ad un ritmo 150 15 N4+ 4y
molto elevato, bruciando le riserve di idrogendalstella in un tem- 8~ 77
po assi piu breve rispetto alla combustione opgratanezzo delle car °N+/H - ?C+;He
tene pp. Esso risulta tanto piu efficiente quanto la temperaturd Figura 1.9 — ciclo CNO
centrale del nucleo (o della shell di produzionepsalza. Quando ta-
le ciclo domina, la zona di produzione dell’energisempre sotto posta a moti convettivi (la quanti-
ta di energia liberata € enorme e quindi non bast@male irraggiamento).

Quando termina l'idrogeno le stelle tentano di pessalla combustione successiva, quella
dell’elio.

1 1 2 +
H+H - TH+e +v

. . 4 4 8
La combustione dell'elio ,He+; Hez==) Be
Detta anchereazione 3-alfa permette la conversione dellelio ingpe 44 He 22 ¢
carbonio e si verifica negli interni stellari coantperature almeno di 100- .
e e . . . .| Figura 1.10 — Ciclo @
milioni di kelvin. Il passaggio dalla prima allacesda parte della reazione
(il berillio Be tende rapidamente a decomporsi @ovo nei due nuclei di elio) &€ possibile solo in
virtu dell’'esistenza di un livello eccitato del banio, previsto da F. Hoyle negli anni Cinquanta.

Le combustioni successive: carbonio, ossigeno, taree

Tali reazioni nucleari avvengono a temperature serpp alte, fino a qualche miliardo di
kelvin. La catena di reazioni nucleari si interr@quando si formano ferro e nichel, perché le tra-
sformazioni diventano endoenergetiche e si richiedergia invece di produrne per sostenere la
stella. Per passare oltre sono richieste condiparticolari, che possono verificarsi solo nellg-ul
me fasi di vita delle stella piu massicce.

Il comportamento termico delle stelle

Cosa succede alla stella quando emette energipatési piu ovvia é che tenda a raffreddar-
si, ma la forza di gravita fa in modo che le coee stiano affatto cosi. Appena infatti la struatur
comincia a raffreddarsi, interviene subito una mamibne gravitazionale. Questo accade perché la
produzione di energia controbilancia la tendendka dtella a schiacciarsi su se stessa, e la produ-



zione di energia € tanto piu alta quanto piu l#asstecalda. Un raffreddamento & quindi inevitabil-
mente seguito da una contrazione: ma l'effettoadedintrazione & quello di riscaldare l'interno del-
la stella e dunque di aumentare l'efficienza dedzioni nucleari.

Siamo allora di fronte a un vero e proprio paradogsl la stella emette energia, piu la sua
temperatura interna aument&i sembra un paradosso solo perché nella nosperienza di tutti i
giorni non vediamo mai oggetti tanto massicci deess dominati dalla gravita: la stessa Terra €
troppo piccola per contrarsi. Occorrerebbero massko superiori . . . come le masse stellari, ap-
punto.

Supponiamo ora per un momento che la forza di granon sia piu bilanciata dalla pressio-
ne di radiazione (che in condizioni normali tendaraespandere il gas, assicurando I'equilibrio per
la stella). In un caso del genere e logico aspttdie la struttura collassi su se stessa. Quibo ¢
non ci si aspetta e la rapidita del processo, end Bole durerebbe circa un’ora (e per le altedles
€ piu 0 meno lo stesso valore). Il fatto € chelaistella si contrae, piu grande ¢ il valore dfgdlzaa
di gravita su di essa. Poiché il Sole non si conapior guesto modo, deve esserci una sorgente mol-
to efficace di energia al suo interno. Le ossensaali tipo biologico e geologico, per esempio; in
dicano che I'emissione solare deve essere stéilacatia costante almeno nell’'ultimo miliardo di
anni, cio indica che I'equilibrio dinamico dellasia stella € molto stabile. Alla base di tale kqui
brio sta il meccanismo di generazione dell’enerigiaeazioni nucleari di fusione.

Il gradiente termico e il trasporto dell’energia.

I meccanismi di trasporto dell’energia dall'interdella stella verso I'esterno, come sulla
Terra, sono: la conduzione, la convezione e I'gramento. Il primo meccanismo € pero poco effi-
cace, perché il gas stellare é in generale unvoattonduttore di calore. L'irraggiamento € invece
attivo in ogni stella: sotto certe condizioni, pai,trasporto radiativo si affianca quello conwetti
(che in alcuni casi diviene preponderante). Qudademperatura varia con la distanza dal centro
troppo rapidamenteproprio come I'acqua messa a scaldare su unlforilerasporto convettivo e
molto efficace. Il semplice flusso di calore daltérno verso I'esterno non é sufficiente a raffeedd
re l'interno della stella, e allora € la materiassta che deve cominciare a muoversi. Spostandosi
verso l'esterno il gas si raffredda, richiamandesed’interno gas piu freddo. Questo € molto gros-
solanamente il meccanismo di formazione dedlée convettive

Concludendo: se la temperatura varia abbastantamente il trasporto per irraggiamento
riesce da solo a smaltire il calore in eccessotre@uando la temperatura viaria tropo rapidamente
la differenza di temperatura tra zone vicine é thle si innesca la convezione.

| processi convettivi modificano ovviamente la casigione chimica della stella, favorendo
il imescolamento degli elementi tra zone disomagen

1.3 - EVOLUZIONE STELLARE

Nel corso della sua vita una stella puo attraverdarerse fasi:

1) Protostella: collasso iniziale e innesco dedlgzioni nucleari

2) Sequenza principale: fase di combustione dedigdno

3) Esaurimento dell'idrogeno centrale e combustmsieelt le giganti rosse

4) La combustione dell’elio

5) Fasi finali: ramo asintotico, combustioni sugies. Nane bianche, stelle di neutroni, buchi neri
L’evoluzione di una stella puo variare in funziatiedue parametri: la massa (il piu impor-

tante nel differenziare I'evoluzione) e la compasie chimica.

1.3.1 — La formazione della protostella
Secondo la teoria del Big Bang le prime fasi dadell’'Universo hanno visto la formazione
di idrogeno ed elio, piu 0 meno nelle percentualitb% e del 25%, rispettivamente: questo gas ha



contribuito alla nascita delle prime stelle e via si € arricchito di elementi piu pesanti, anobigos
forma di grani di polvere, nel corso di succesgjgrerazioni stellari.
| luoghi piu favorevoli per la
formazione stellare sono le galassi
molto ricche di gas e polveri cioé
spirali come la nostra Via Lattea, cf
ne presenta notevoli concentrazig
lungo i bracci (hon a caso composti
stelle per lo piu giovani). Il gas inter
stellare &€ osservabile sotto forma di re
gioni HI (nubi di idrogeno neutro,
temperatura-10 K) e regioni HIl (dove
I'idrogeno e ionizzato e la temperatu
pud raggiungere anche i 1&). Fin
dagli anni Cinquanta e stata inoltye
scoperta nelle nubi di gas interstells
una grande quantita di molecole, org
niche e inorganiche.
Le nubi osservate hanno ung
massa molto variabile, da un minimo
circa 0,1 My ad un massimo dell’ordin

di 10° Ms. Vi & evidenza di moti turbol | .
lenti allinterno di molte di esse, comerigura 1.11 — Regioni di formazione stellare: laulesa di Orione, a

: ; N oA 1500 a.l. da noi, ha un diametro di circa 30 &d.ripresa & di Anger
pure di_rotazione (e questo e di |mp0r|'t) Angeletti e Alfredo Trombetta ed e stata -effeta

tanza fondamentale per _la _g'namm_aall'Osservatorio Astronomico “Padre Francesco DeoVdi Serra-
della futura stella). Le nubi piu grandpetrona (MC)

all'interno delle regioni HI sono le piu
promettenti per la formazione stellare, perché dae dalla propria gravita; piccole instabilita
possono essere sufficienti all'innesco del collafs questo scopo sono stati proposti vari mecca-
nismi (instabilita termica, fronti di shock da comgsione ad opera di viciseipernovae di asso-
ciazioni stellari O-B, campi magnetici locali o gtiici).

Nel collasso di una nube si possono distinguerefakie
1) Fase isotermala temperatura della nube rimane stabile intoink0aK, perché I'energia gene-
rata dalla contrazione gravitazionale viene irredal’esterno, la nube e trasparente alla radiezio
Col passare del tempo la temperatura al centro ra@manilentamente a salire, incrementando
I'opacita della struttura e quindi favorendo unetttire aumento di temperatura. A circa 2000 K
I'idrogeno molecolare si dissocia: cio fa raddoppinumero di particelle disponibili e accelesa |
velocita del collasso. Quando poi la temperaturdrake tocca i 6000 K circa il numero di elettroni
liberi cresce e I'opacita del gas sale ulteriorregeimtaugurando la fase successiva.
2) Fase adiabaticaTale fase € caratterizzata da una rapida credelit@temperatura e della densita
centrale della nube: una caratteristica interessauté continua accelerazione del collasso. Indatti
il collasso procede la densita deve per forza atenere questo fa diminuire ancor piu il tempo di
caduta, accelerando sempre piu la contrazione deliétura. La contrazione a questo punto non
puo piu arrestarsi: il risultato € una strutturdtmdisomogenea, dove si distinguono una condensa-
zione centrale - la protostella, caratterizzataalfiavalori di densita, temperatura (~30.000 K) e
pressione - e un inviluppo, che comprende le asterne molto meno dense e calde fino al limite
della nube, che é rimasto ancora alla temperatiziaie di 10 K. In questa fase la protostella emet
te una grande quantita di energia, che non deravae@dzioni nucleari, ma dalla conversione
dell’energia cinetica del gas in energia termit@jdco di emissione é situato nell’infrarosso knt
no e quindi e osservabile solo fuori dell'atmosfenaestre.




Durante la contrazione é certamente possibilea#ifmamento della struttura in due o piu
parti, che poi daranno origine a sistemi doppi dtiplu il fenomeno e piuttosto frequente in quanto
solo la meta circa delle stelle osservate e sindolmante le stesse fasi si puo formare un disco
equatoriale di gas e polveri che potra dare origithein sistema planetario. La fase protostellare e
stata osservata in diverse regioni del cielo, ctaneebulosa M42 in Orione e la nebulosa Aquila
(M16) nel Serpente; i dati sperimentali a dispasiei si stanno moltiplicando e confermano il qua-
dro generale qui descritto.

La protostella cessa di essere tale quando la tatopa nelle regioni centrali raggiunge i 6-
7 milioni di kelvin ed ha inizio la combustione bidrogeno. A quel punto I'inviluppo esterno vie-
ne progressivamente dissolto dalla radiazioneastgldivenuta piu intensa ed energetica, e laastell
appare visibile.

1.3.2 — La sequenza principale: combustione dell'tdgeno

Le reazioni nucleari che la sorreggono sono lenegiep (stelle di bassa sequenza) o il ciclo
CNO (stelle di alta sequenza): questo determina ferdifize di struttura interna gia menzionate in
precedenza, dando quindi luogo ad una biforcazesentissima nel tempo di permanenza in se-
guenza principale. In ogni caso I'ildrogeno bru@arattutto nel centro della struttura, dove i valor
della temperatura sono piu elevati e maggioreféidienza delle reazioni nucleari. Man mano che il
combustibile si esaurisce i cicli di fusione nucketendono a perdere di efficienza: la gravitarallo
prende il sopravvento e la stella si contrae leggate. Questo pero fa salire la temperatura centra-
le e ripristina I'efficienza delle reazioni nucleatifatti I'energia disponibile per superare lpué
sione elettrostatica tra i protoni cresce con I'anto di temperatura. Cio fa capire che le stelfeso
sistemi dotati di un notevole grado di stabilitimeno finché all’interno funzionano le sorgenti di
energia nucleari.

Un’altra conseguenza di quanto detto e che dutantermanenza in sequenza principale la
stella aumenta gradatamente di temperatura e l@itdn@erché il processo descritto € estremamen-
te efficace: si giunge al paradosso che I'impovento di idrogeno al centro non fa diminuire la
luminosita totale, anzi, succede il contrario!

Qualche numero per il Sole: al suo arrivo in segaqrincipale, circa 5 miliardi di anni fa,
la sua luminosita era ridotta del 30% circa rispatguella odierna (questo dato si ricava dai model
li teorici). L'aumento di temperatura, inoltre, nementa gradatamente I'efficienza del ci@dlO
all'interno della nostra stella, che per ora (e pestra fortuna) contribuisce solo per 1'1,5% della
luminosita totale: il Sole & una stella di bassgusaza, anche se € vicina al limite di transizione.

Con il completo esaurimento dell'idrogeno nelle eaentrali termina la fase di sequenza
principale, e con essa il periodo piu lungo di Bitabsperimentato dalla stella durante la propria
esistenza.

1.3.3 — L’esaurimento dell’idrogeno centrale. Le gjanti rosse

La fine della combustione dell'idrogeno viene vissin modo diverso dalla stella, a secon-
da della sua massa. Per le strutture di bassarsea& <~ 1,1 M, se la composizione chimica e
di tipo solare) il nucleo non e convettivo, nomigiescola e la sua composizione non e quindi omo-
genea: l'idrogeno si consuma piu rapidamente atroemlove la temperatura piu alta accresce
I'efficacia delle reazioni nucleari. All'esaurirdel combustibile centrale la zona di massima produ-
zione dell’energia si sposta progressivamente iairato ghel) sempre piu esterno, all’interno del
quale il ciclo dominante & oramaiGING,; il risultato nel diagramm&al-R & un graduale aumento di
luminosita della stella, insieme con uno spostamertso destra (vale a dire, un arrossamento): il
nucleo di elio, alimentato dal bruciamento deleell ai suoi confini esterni, aumenta progressiva-
mente di massa, pur restando per il momento inerte.

Le cose vanno diversamente per le stelle di aljaeseza. Essendo infatti il nucleo centrale
convettivo, esso € omogeneo e quindi I'esaurimdetlidrogeno &€ un fenomeno che interessa una
parte non trascurabile della struttura. La momesdanterruzione delle reazioni nucleari provoca



quindi una rapida contrazione e soltanto dopo ciattiva il meccanismo di combustione nello
shell

Stelle molto massicce (M~ 20Ms) possono non evidenziare all’esterno alcun arroesa
to, perché l'evoluzione e cosi rapida che l'invpopnon riesce a tener dietro ai cambiamenti di
combustibile all'interno della struttura: la stetianane “ferma” nel diagrammi-R fino alle fasi
conclusive, che a ritmo rapidissimo conducono sgilesione di una supernova. La supernova
1987A nella Grande Nube di Magellano, prima di edpte era una stella che presentava tutte le
caratteristiche di una supergigante blu di tipatsple B3 avente massa M ~ 20sMnentre invece
al suo interno si era gia consumato tutto il cidiaeazioni che porta alla formazione del ferro e
successivamente all’'esplosione.

Tutta la storia evolutiva dell’astro si consumagieb di alcuni milioni di anni.

Stelle con masse minori, ma sempre elevate, stapm$n modo molto rapido verso destra
nel diagrammad-R, causando la formazione di una “lacuna” quasitdeb priva di stelle tra se-
guenza principale e ramo delle giganti rosgap( o lacuna di Hertzspruhg Naturalmente
I'aggettivo “rapido” non va inteso nel significabmmune, ma in senso “stellare”. Gli strati esterni
allo shell se gia non lo erano, divengono rapidamente amaegte convettivi. La stella e ora dive-
nuta una gigante rossa.

Si calcola che quando il Sole raggiungera tale &és® aumentera di circa 100 volte il pro-
prio raggio, ingoiando nel processo almeno Mercur@luminosita aumentera di migliaia di volte,
non per 'aumento di efficacia delle reazioni natiema per I'accrescimento della superficie di
emissione, che varia con il quadrato del raggio.

La durata della fase di gigante rossa dipende dadlssa della stella, ma € comunque molto
minore del tempo trascorso sulla sequenza prireig@nomeni di enorme rilevanza avvengono in
guesto periodo, come le perdite di massa per a@epelsli materia dalla superficie o per vento stel-
lare e instabilita di vario tipo, che sono alladdsl comportamento di molte stelle variabili.

La temperatura all'interno continua a salire: @it K ha inizio la fase successiva che &
'accensione della reazionex3ovvero la fusione dell’elio nel nucleo centrab®n conseguente
produzione di carbonio e ossigeno. Anche in queaso € necessario fare una casistica in base alla
massa della struttura.

Stelle troppo piccole, con massa minore di 0% Mbn raggiungono mai questa temperatura
e quindi la fase di innesco dell’elio centrale ranluogo. Loshell di combustione dell’'idrogeno
cessa allora progressivamente di funzionare eelstomincia a contrarsi, evolvendo verso lo sta-
dio di nana bianca.

Nellintervallo di massa 0,5 M- 2,3 Ms la stella riesce a passare allo stadio di comdsti
dell’He, ma per farlo deve contrarsi fino a chgabk nel nucleo non puo piu essere considerato per-
fetto e diventadegenere Tale termine e usato quando le distanze mediétparticelle del gas
(elettroni e nuclei atomici) sono talmente piccahe le interazioni quantistiche divengono prepon-
deranti. La statistica classica (Boltzmann) allooa € piu valida e per i calcoli occorre la statest
guantistica (Fermi-Dirac). Il fatto importante éecla pressione di un gas degenere aumenta con la
temperatura in modpiu lentorispetto a un gas perfetto. Questo significa go@ndo al centro del-
la stella si raggiunge il valore critico Al0° K, I'aumento della temperatura dovuto al riacceside
delle reazioni nucleari non € prontamente bilaocdd un’espansione del nucleo (come invece si
avrebbe se il gas fosse perfetto). Se I'espangdemda a verificarsi la temperatura puo crescere ra-
pidamente: cio incrementa I'efficienza del cicla, Zaumentando ancora la temperatura e cosi via.
Questo fenomeno, piuttosto violento, prende il nathdélash dell’elia La stella trova una via
d’uscita quando la temperatura raggiunge valotiotaifti da “rimuovere” la degenerazione del gas.
Gli studi piu recenti indicano che il flash dell@hon compromette la stabilita della strutturafme
tre in precedenza si credeva potesse addirittstaudgere la stella), ma resta comunque un evento
di notevole importanza che tocchera anche il ndStie.

Stelle con M > 2,3 Ms innescano invece la combustione dell’elio in mgdescente, per-
ché il loro nucleo non e ancora degenere: peragssdi non si puo parlare di flash.



L’accensione di una nuova sorgente di energiargrceende a riportare la stella verso sini-
stra nel diagramma H-R.

1.3.4 — Le stelle di piccola massa e la fase di ramarizzontale

Le stelle che innescano l'elio senza il flash,evawquelle di massa superiore a 2,3 Nan-
no tempi evolutivi molto accelerati dell'ordine @D’ anni. Molto interesse riveste I'evoluzione
post-gigante delle stelle di piccola massa (05 B3 Ms), poiché per esse abbiamo a disposizione
un campione statistico abbastanza numeroso.

Al momento del flash di elio la stella si trova sfaga molto a destra, ma I'incremento di ef-
ficienza della combustione centrale tende a riplartaerso sinistra. La configurazione finale di
equilibrio &€ una struttura a doppia combustion® (al centro, idrogeno nello shell) che si colloca
in una zona a luminosita minori e temperature digu@i maggiori rispetto a quella delle giganti
rosse.

Le stelle in questa fase@afo o braccioorizzontalg
possono diventare anche molto azzurre con tipdrafe® o shell
B; ma, al contrario delle stelle della sequenza ppaie con lo W e
stesso tipo spettrale, queste sono stelle “vecchia’piuttosto
evolute. | due tipi di stelle si distinguono perapéelle appar-
tenenti al braccio orizzontale sono molto menddntl (cento
volte o anche meno) e bruciano elio anziché idrogen

Il tempo trascorso sul braccio orizzontale & diait®
anni (piu o meno valido per tutte le masse, peedsd dipen-
de dalla massa del nucleo di elio, che & appr@dbiamente
costante). Nel corso di questa fase si forma urteoudi car-
bonio (e ossigeno) in progressivo accresciment@n@o an-
che l'elio nelle zone centrali si esaurisce I'evadune della
stella accelera ulteriormente.

Figura 1.12 — Struttura di una stella (di
ramo orizzontale

1.3.5 — Instabilita, pulsazioni, ramo asintotico; ombustioni successive all’elio e fasi finali

Al termine della combustione dell’elio nelle z
ne centrali si attiva un secondbell - piu interno ri-
spetto al primo - nel quale I'elio continua a bareiin-
crementando le dimensioni del nucleo di carbonio|
guesto punto la stella si trova a dover raggiundgr
temperatura necessaria per lI'innesco del carbamio
ca 810° K) prima che gli effetti dovuti alla degener
zione quantistica degli elettroni blocchino la carto-
ne gravitazionale in atto. Anche in queste fagaita-
metro fondamentale & la massa.

/\(‘D

0

0,5 Ms< M < 4Ms

La stella non riesce a raggiungere la temper
ra necessaria per innescare la fusione del carbdin
nucleo di carbonio resta dunque inerte, mentrérla-s| Figura 1.13 — La nebulosa planetaria M57 (Ring
tura & sostenuta dalla combustione dslgéll che pos-| Nebula). Al centro é visibile la nana bianca. |La
sono essere attivi anche contemporaneamente. L-a|t@ffsa € di Fabiano e Francesco Barabucci gd &

. . stata effettuata dall’Osservatorio Astronomico

peratura superflc!ale si abbassa e la s:[ella APPETE | «padre Francesco De Vico” di Serrapetrona (MC)
vamente come gigante rossa: questa e la fasanth
asintotica La situazione é simile alla fase che precedeé&asione del nucleo di elio, con la diffe-
renza che le temperature interne sono molto pa) ktstella appare piu brillante, ma questa volta
non riuscira ad innescare la combustione nel nudletiavia la temperatura interna continua a sali-

[




re, accrescendo l'efficienza della combustioneaodshell di elio. Rimescolamenti convettivi e
'espansione dell'inviluppo contribuiscono invedgimsstabilita dello shell di idrogeno: il risultato

e la variabilita dell'emissione, con pulsazioni gfessono assumere diverse connotazioni a seconda
del grado di rimescolamento e della temperaturaeiicano consistenti perdite di massa, al punto
che la stella finisce per espellere una parte dritdda tutto I'inviluppo, apparendo comeebulosa
planetaria In tali oggetti I'astro centrale appare caldissira in effetti non é altro che il nucleo di
carbonio e di elio, messo a nudo grazie alla digsohe dell’'inviluppo esterno. Con il passare del
tempo anche la combustione ndllelldi elio si esaurisce: il sopravvento della gratégrosegui-

re il collasso del nucleo finché la completa degariene del gas non blocca il processo, quando la
densita centrale raggiunge e superad g¢@m3. L'equilibrio raggiunto & dovuto al prinaipidi
esclusione di Pauli. La stella € ora diventata naaa biancae il suo diametro € paragonabile a
guello terrestre. Il nucleo € un miscuglio di carimoe ossigeno, con uno strato piu esterno di elio
che rappresenta il residuo incombusto dshell Le stelle che invece sono diventate nane bianche
prima di innescare la combustione centrale defi’alknno un nucleo composto da questo elemento
e un inviluppo residuo di idrogeno.

All'interno della struttura le reazioni nucleari reo
ormai cessate e l'energia emessa (tutta per iraaggnto
termico) é scarsa, con una luminosita risultantéoraebole.
Il colore della stella & sul bianco. Anche il Selgbira questg
sorte.

Se la massa residua della stella in contraziomepe t
po grande il principio di esclusione di Pauli nagsce a fer-
mare il collasso. Le nane bianche hanno una massi |
(dettolimite di Chandrasekhdy il cui valore teorico € 1,44

Ms.
4 Ms<M< ~8 Ms

La stella non riesce a raggiungere la temperatura shell shell
innesco del carbonio a causa delle copiose pedditeassa. H— He He — C

lr?IZIat.e n mOdO.SenSIb"e con la ffase di glgar_ufxesa, le _per Figura 1.14 — Struttura di una stella di ra-
dite di massa diventano successivamente piu gramehifre | nq asintotico prima del collasso finale |in
la stella attraversa la fase di variabile, il raasintotico e la| nana bianca
fase di nebulosa planetaria. Se la massa residlaa cdafi-

gurazione e sotto il limite di Chandrasekhar I'exabne procede in modo del tutto analogo al caso
a); se questo limite viene superato il collasso ggog, fino a stravolgere la struttura degli atomi
che compongono la stella: per mezzo della cattieter@nica, i protoni si trasformano in neutromi. |
nuovo equilibrio viene raggiunto quando la stebadimensioni di circa 10 km e una densita dr10
g/cm3. Questo valore € piu 0 meno dell'ordinealdknsita di un protone o di un neutrone. Per la
conservazione del momento angolare la velocit@tdizione € altissima, e cosi pure l'intensita del
campo magnetico associato: la combinazione dekecdwatteristiche fa si che la stella emetta, ad
intervalli rapidissimi e regolari (di millisecondianche meno), impulsi radio che si possono captare
da Terra. Strutture del genere sono detilsar (dall'inglesepulsating stay stella pulsante), o anche
stelle di neutroni. Un esempio di questi oggetta pulsar all'interno della Nebulosa del Granchio
(nella costellazione del Toro), la cui pulsaziomeuna frequenza di 0,033 s. Col tempo il periodo di
rotazione delle stelle di neutroni si allunga eiglpulsi radio rallentano. Esiste una massa limite
anche per lgulsar, il cui esatto valore e ancora controverso, mawugue compreso tra 1,5Jé

3,2 Ms. Se il nucleo stellare in contrazione supera @asa, non esiste piu alcuna configurazione
di equilibrio possibile: nessuna forza conosciuwgagallora arrestare il collasso gravitazionale.




~8 Ms <M< ~10 Ms

La stella puo riuscire a raggiungere la temperaturama necessaria per innescare il carbo-
nio, ma in un nucleo ormai completamente deger&¥eondo i modelli teorici I'accensioniaéh
del carbonig ricalca il flash dell’elio, ma con risultati bgnu catastrofici: la stella esplode come
supernova e non lascia dietro di sé alcun residllimfuori di una nube di materia in rapida espan-
sione. Questa situazione € realizzabile solo peistretto intervallo di masse. Non essendo possibi
le quantificare in modo soddisfacente la quantitanthteriale espulso nelle fasi avanzate
dell’evoluzione, € plausibile che ben poche stsil&rovino nelle condizioni adatte per il flash del
carbonio, e finora non sembra che esso sia mai ssservato.

M >~ 10 Ms (e fino al limite superiore di massa pe
le stelle, che & dell’ordine di 1004M |
La stella innesca senza problemi la fusic
del carbonio in un nucleo non degenere
allesaurimento di quest’ultimo nelle zone cenfraligs
procede attraverso le successive combustioni si
formare un nucleo di ferro. Durante questo proc
una frazione sempre maggiore dell’energia vie
emessa sotto forma di neutrini, che riescono f
mente a lasciare la stella e quindi raffreddang

mente I'evoluzione; le ultime fasi sono molto ragi
Prima della fine della catena di nucleosintesiddia
massiccia ha una struttura a cipolla. Raggiurteril | §
ro la catena di reazioni nucleari non puo proced&figyra an-
oltre. La gravita prevale e ne risulta un catagtoof chio). E il resto di una supernova esplosa nel 1054
collasso della regione centrale. In questa fastela | Fonte VLT-ESO
la riesce a produrre elementi piu pesanti del fdimo all’'uranio e addirittura oltre e con un maec
nismo di “rimbalzo” 'inviluppo esterno viene espala grandissime velocita (fino anche a 1000
km/s) e la stella, luminosissima, diventa wo@ernovaMentre I'inviluppo lascia la stella, il desti-
no del nucleo centrale si compie con grande rapigi la sua massa non supera il valore di 1,5 —
3,2 Ms si forma una stella di neutroni; in caso contrda contrazione non si arresta e diventa un
buco nero. A differenza di nane biancheuwsar, non esiste ancora la certezza dell’'esistenza dei
buchi neri. Nondimeno, gli indizi a favore si stammoltiplicando.

Figura 1.16 — Struttura a cipolla per le stellgidinde massa
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LE FASI DELL’EVOLUZIONE STELLARE IN FUNZIONE DELLAMASSA

MASSE SEQPSEI_\IZA SEQUENZA PRINCIPALE POST-SEQUENZA ULTIME FASI STADIO FINALE
(< 1 milione di anni)
(<15 milioni di anni) Iper- o supergigante(vari
Da Iper- o supergiganteblu colori) (< : :
. . 1 secondo) Stella di neutroni
Grandi 1000 : H— He C—Ne, N§—>Mg+S_|, O-Si, Formazione di elementi pesanti| (Myinae< ~ 3M)
(>10 Mg) a (ciclo CNO veloce), Si—Fe+Ni Collasso del nucledu ern%va I gale >
S 10 000 anche He—» C Forti perdite di massa | . pernc uco nero
anni (ciclo 3u) elementi transuranici (Mfinate > ~ 3Ms)
per le stelle pit massicce  Se 10M;< M < 20Ms
anchegigante rossa
. . . (100 000 anni)
Da S . (1 rr_ullone di anni) Nucleo inerte (C,0,Ne)+shell HeC
“Limite” 10 000 (15-30 milioni di anni) Gigante rossa +shell HoHe
i a Gigante azzurra Shell H-He, poi subito . Distruzione complet
(9-10M) 100 000 |H — He (ciclo CNO velocs) He—C (ciclo 3x) Innesco C—»Fﬁilanngclecdegenere
anni Perdite di massa (Supernova k)
(2 milione di anni)
e : Ramo asintotico
Da (30 milioni - 1 miliardo di | (8~ 10 milionidianni) |\, 06 inerte (C,0,Ne)+shell HeC
. 100 000 . Gigante rossa
Intermedie a anni) Shell HoHe. poi Hes C +shell H-He Nana bianca
(2,3-9 M) 1 Azzurra o bianca ne, P Formazione di elementi pesanti| (H, He, C, O, Ne)
1 milione (ciclo 3u)
di anni H— He (ciclo CNO)

Perdite di massa

Forti perdite di massa, espulsione i
luppo, nebulosa planetaria.

nvi-

Pulsi termici. Shell in esaurimentg
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MASSE

PRE-
SEQUENZA

SEQUENZA PRINCIPALE

POST-SEQUENZA

ULTIME FASI

STADIO FINALE

Piccole (1)
(1,1-2,3 M)

Da 1 milione 4
10 milioni di
anni

(1 - 3 miliardi di anni)
Bianca o gialla
H — He (ciclo CNO)

(200 - 300 milioni di anni)
Gigante rossa
Nucleo inerte (He) + shel
H—He

Perdite di massa.
Innesco HeRamo orizzon-
tale He— C (ciclo 3x)

(20 milioni di anni)
Ramo asintotico
Nucleo inerte (C,O) + shell HeC +
shell H-He
Formazione di elementi pesanti
Perdite di massa, espulsione lnoppo
nebulosa planetaria. Pulsi termicif
Tutte le shell in esaurimento

Nana bianca
(H, He, C, O)

Piccole (Il)
(0,5-1,1 M)

Da 10 a 100 mj-

lioni di anni

(3 - 20 miliardi di anni)
Gialla o arancione
H — He (ciclopp)

(300 milioni — 2 miliardi di
anni)

Gigante rossa
Nucleo inerte (He) + shel
H—He Perdite di massa.

FLASH He:Ramo orizzon-
tale He— C (ciclo 3x)

(20 milioni di anni)
Ramo asintotico
Nucleo inerte (C,O) + shell HeC +
shell H-He
Formazione di elementi pesanti
Perdite di massa, espulsione strato
esterno, nebulosa planetaria. Pul
termici.
Tutte le shell in esaurimento

~

>

Nana bianca
(H, He, C, O)

Molto piccole
(0,08-0,5 M)

>100 milioni di
anni

(> 20 miliardi di anni)
rossa
H — He (ciclopp)

(non ancora accaduto nella

storia dell’'Universg
Nucleo inerte (He) + shel
H—He

Pulsi termici. Shell H in esaurimento

Nana bianca
(H, He)

< 0,08 M:

Massa insufficiente per innescare la combustionB-teNana bruna

_20_




2 — 1L SOLE

2.1 — GENERALITA’ SUL SOLE

_ Radiazione visibile, IR, UY
~ Corona.

Fotosfera

 Convezione turbolenta

Radiazione radio

e

Buchi coronali |- ~/Zona convettiva
Zona radiatival
Mucleo

B CﬂPPi Neutrini
coronali yeis)
L Brillamenti nella =
romosfera il
Radiazione radio ' m’
Particelle energetiche
i Protuberanze

4

o
b

e

- Raggi X ¢ gamma Raggi X

Figura 2.1 — Schema del Sole.

Il Sole é di gran lunga la stella piu vicina allarra; la seconda in ordine di distanza, Alfa

Centauri, € oltre 200.000 volte piu lontana.

Anche se favorito dalla vicinanza, lo studio qutant
tivo dei parametri fisici del Sole € iniziato so# primi o5 2%
dell’'800, con l'avvento della spettroscopia. | daccolti in y
guesti ultimi anni, sia con osservazioni da Tesia, con
strumenti posti in orbita al di fuori dell’atmoséeterrestre,
hanno consentito di delineare la struttura estdeh&ole. Le
leggi della Fisica hanno poi permesso di ricostrainche Ia oz

oH
73% W He

struttura interna. Figura 2.2 — La composizione chimica ¢

La composizione chimica del Sole € complessa,| Rl

esso e sostanzialmente costituito da idrogenoiedlepeso

el

dell'idrogeno che forma il Sole produce una pressigempre piu elevata man mano che ci si avvi-
cina al centro. Si stima che nel nucleo ci sia pressione di @0 atm, che diminuisce prima len-

tamente, poi, in prossimita della superficie, @pidamente.

Si ritiene che la temperatura all'interno del Ssikedi 1,510 K. Essa diminuisce lentamen-

te nella parte pil interna, a 0.gfRs sta per raggio solaresR6,959510° m) & dell’'ordine di 10K,
mentre tra 0,9 Re 1 R diminuisce di 100 volte fino ad arrivare a 5800 K.
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1,0E+02

1,0E+00

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1

r'Rg

Figura 2.3 - Andamento della pressione all'inted®b Sole in fun
zione della distanza dal centro.

La struttura puo essere suddivisa per comoditinanserie di involucri concentrici, tenendo
pero presente che non esiste un limite netto tiawwiucro e I'altro. Abbiamo allora l'interno (con
guasi tutta la massa del Sole), costituito da wienucentrale, una zona radiativa e una zona con-
vettiva; vi & poi la superficie visibile, detta dsfera, e I'atmosfera del Sole, in cui si distinguze
cromosfera e corona.

1,0E+08
c  LE07
@®©
5 10E+06
o
S 10E+05
5
~  LOE+04

1,0E+03

0 02 04 06 08 1

r'Rg

Figura 2.4 - Andamento della temperatura all'inteigrel Sole in
funzione della distanza dal centro.

L’energia del Sole deriva dalla fusione nucleahe ha luogo esclusivamente all'interno del
nucleo; e attivo principalmente il ciclo pp. L'egex viene irradiata dal Sole a tutte le lunghezze
d'onda, dalle onde radio ai raggi gamma: la magggote di essa, comunque, € radiazione visibile
ed infrarossa.

Se studiamo la fotosfera, lo strato visibile estepotremo notare delle macchie piu scure,
le macchie solari, causate da fenomeni magnetilda superficie solare e spesso visibili in gruppi
(detti gruppi di macchie solari). Il loro numerorigasecondo un ciclo di circa 11 anni (ciclo solare
causato dalla periodica inversione del campo magmdie macchie constano di una zona interna
piu scura (ombra), con una temperatura di circd4@) ed una esterna piu chiara (penombra), con
una temperatura di circa 5000 °C. In realta le migcemettono luce, ma appaiono scure per con-
trasto con la brillantissima superficie circostarte loro dimensioni variano da quelle di una mac-
chia singola grande circa un migliaio di km (chejuresto caso viene detta poro) alla dimensione
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dei gruppi di macchie, larghi centinaia
migliaia di km. Esse si formano e spariscono s(
l'azione del campo magnetico solare e possono
sistere per alcune settimane. Le piu longeve dui
anche un paio di mesi e, ricordando che il Soléary ¢
attorno al proprio asse in circa un mese, posseng &
sere riviste al bordo opposto da quello dove s
scomparse. Grazie ad esse e possibile seguire |
tazione del Sole su se stesso, che si compie in
niera diversa a seconda della latitudine solar@5in
giorni all'equatore ed in 30 presso i poli. Queste
cade perché il Sole non ruota rigidamente com

Terra, ma in maniera differenziata. Figura 2.5 — Macchie solari riprese da Lorenzo Co-

s

il 30 aprile 2007 alle ore 13.58 ora locale.

Le caratteristiche pid appariscenti del Sof8ol
non sono visibili in condizioni normali: bisogndatti utili
filtri a banda stretta), oppure attendere un'egli$olo al-
lora potremo scoprire che il Sole e circondato lampio
alone luminoso (corona): esso cambia forma in comc(
tanza con il ciclo delle macchie ed é costituitopganac-
chi e filamenti di gas rarefatto che si disperdoetio spa-
zio. Una curiosita e che la loro temperatura siragagtor-
no a uno-due milioni di kelvin, quindi sono notewente
piu caldi della fotosfera visibile. Appena sopraesjiulti-
ma c'é un sottile strato di colore rosato, la crsiem@, Vvi-
sibile durante le eclissi. Da qui si staccano letydveran-
ze, formate da getti di gas che si disperdono meltana o
ricadono sulla superficie solare. Spesso raggiungtin
mensioni di decine di migliaia di chilometri e safhente
si estinguono nel giro di poche ore. Un caso eccete €

zzare strumenti appositi (coronografi o

D

Figura 2.6 — Protuberanza ripresa dalla sonda
SOHO

avvenuto nella prima meta degli anni Settanta, goa
protuberanza alta circa 400.000 km.

marzo 2006 da El Solloum (Egitto). Foto A. Angelett

Figura 2.7 — La corona solare ripresa durante dlisse a sinistra il 21 giugno 2001 da Sumbé (Aayjca destra il 29
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Figura 2.8 — La cometa McNaught passata al periali@s milioni di km dal Sole, il 12 gennaio 20®Ripresa dal sitd
del VLT (Very Large Telescope) sul Cerro Parandlite.

Dalla corona viene emesso costantemente un graenoudi particelle cariche, che formano
il cosiddetto vento solare, il quale si allontamhuma velocita di alcune centinaia di chilometri al
secondo. Il suo effetto piu vistoso e quello dnfare la coda delle comete, respingendo i gas ioniz-
zati e le polveri che queste emettono. Dalla Terseegue costantemente la nostra stella, anche per-
ché di tanto in tanto avvengono delle enormi espiogiette brillamenti, le quali provocano, circa
tre giorni dopo, delle tempeste magnetiche, interfee radio o bellissime aurore. Ma la sua in-
fluenza non si esaurisce qui: il vento solare detote magnetosfere dei pianeti dotati di campo
magnetico, come la Terra. L'atmosfera che ci pgdedp queste particelle letali per la vita viene
compressa dal lato rivolto al Sole e stirata a Bodingoccia nel lato opposto.

=1 =

Figura 2.9 — Aurora boreale; a sinistra sopra &iBeake in Alaska, a destra una foto deII‘arorstrale, presa dallo space
shuttle in orbita nel maggio 1991.
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Un altro effetto prodotto dal vento solare & queélil interferire con la ionosfera terrestre, di-
sturbando o addirittura interrompendo le comunmaizradio, soprattutto nella banda delle onde
corte. Ma esso disturba pure le comunicazioni cgatelliti in orbita attorno alla Terra, producendo
talvolta veri e propri blackout delle comunicazioni

Il fenomeno piu vistoso (raro alle nostre latiniflie comunque quello della generazione del-
le aurore (boreali ed australi), le quali possosseee viste in aree vastissime. Esse hanno luogo
guando le particelle cariche elettricamente vengondiizzate verso i poli magnetici terrestri.

Un altro fenomeno non visibile, ma causato daeSelquello del “gonfiarsi” o “ridursi” de-
gli strati piu esterni dell'atmosfera terrestresewonda del punto rag-giunto nel periodo del ciclo
undecennale, gli atomi o le molecole dell'atmosfarafatta della zona esterna, espandendosi, pos-
sSono creare un maggiore attrito nel moto dei sttellorbita bassa. Una esempio del loro effetto
stata la progressiva caduta della stazione spaSlaliab, della NASA, la quale per l'attrito residuo
degli strati esterni, dovuto all'eccezionale atifi\del ciclo solare degli anni Settanta, é ricadutta
Terra provocando un notevole allarme nelle zongetdg a “possibile impatto” (aveva una massa
di varie tonnellate).

La nostra stella € composta attualmente dal 73krageno e dal 25% di elio: il resto se lo
dividono — in percentuali molto varie - tutti glita 89 elementi. Ricordiamo che il materiale che
compone tutto il Sistema Solare (ad eccezioneidedtieno e dell’elio) venne prodotto da una su-
pernova, la cui esplosione arricchi la nebulosa abr@raendosi lo genero (e forse fu proprio
I'esplosione a innescarne il collasso, circa 4,%andi d'anni fa).

2.2 CALCOLO DI ALCUNI PARAMETRI FISICI DEL SOLE

2.2.1 — Raggio medio del Sole
Tenendo conto che dalla Terra il diametro del S@ee visto mediamente sotto in angolo
di a = 31’ 59" (= 31,98' = 0,533°) e che la distanza faetel Sole dalla TerraBrs = 1,49610"
m, utilizzando un po’ di trigopnometria, si ricavaaggio medio del SolBs:
R, = DTSEﬂan%z(l, 496718 0 tag’52£= 6,96 $0 m = ¢

doveR; = raggio medio della Terra = 6,310° m.

Rs

>
v

TS Terra

Figura 2.10 — Calcolo
del raggio del Sole:

Ry = Drslan

Sole

2.2.2 — Massa del Sole
La massa del Sole {puo essere dedotta dalla terza legge di Keplero:

a’ _GMg

T? 4t
dovea e T sono rispettivamente il semiasse maggiore deltatierrestre (pari all'inirca alla distan-
za Terra—Sole B+g) e il periodo di rivoluzione della Terra intornd $ole T = 365,25 giorni =

3,15610" s), mentreG = 6,670 NOnf Okg? & la costante di gravitazione universale. Si Ha-qu
di:
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3
e = 4T[2a23 _ 4T[2(1, 496 né! n) 1 9916 ke
GT (6,67[1011 NCIn? Dkg‘z)( 3,156 1b)s

2.2.3 — Volume e densita del Sole
Noto il raggio del Sole e possibile calcolareuibsrolume

_4 5_4 s _
VS—EnRg—gnEQG,%DLC?n) = 1,412118 A

che é circa 1 300 000 volte il volume della Teffanoscendo la massa, la densita del Sole & data
da:

Mg _ 1,99016° kg kg
=—S= =1410—
Ps Vs 141218 ni m

non molto diversa dalla densita dell’acqua.

2.2.4 — Accelerazione di gravita sulla superficiead Sole e velocita di fuga
L’accelerazione di gravita si ricava dalla leggdla Gravitazione Universale di Newton
M

g= GE;
sulla superficie del Sole si ha

2 0
oo = M_28=(6'67Dl0-11|\|m21 j 1,996 G _ 5741
RS kg (6,96[16 n) s

ricordando che sulla superficie della Tega= 9,8m2, si ottiene chegg (1289
S

La velocita di fuga si ricava da= ,/ZGTM , per cui si hav=6,18010 m/s. Si ricordi che la

velocita di fuga dalla superficie della Terra&1,1201¢ m/s.

2.2.5 — Energia globale irradiata da tutta le supdicie solare in un secondo

Se il Sole emette in 1 s una quantita totale drginL in modo omogeneo in tutte le dire-
zioni, quando questa arriva alla distanza dellaarsr e distribuita su una sfera di ragfie Drs.
Si dimostra che la superficie terrestre, in un Bdop riceve una quantitd di energia:

E :(4n1|;2 JnRﬁ Da misura fatte da Terra e dalle sonde spazialcava che la quantita di ener-
TS
gia raccolta in 1 s da 17uli superficie terrestre perpendicolarmente aiirhgginosi (detta costan-
te solarel ) e data da:
J = 1,3810° Winv,

ma
e
J_E _ L
W e Dk
Si ricava quindi:
L =(4nD%) 0 = 3,8816° W,
_ Tenendo conto che questa energia deriva dalfotragzione di massa in energia mediante la relazibrtin-
stein
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E=mdc,
possiamo ricavare la massa solare che in 1 s ias@®rmata in energia:
L k
—~=4,3160-3.
Cc S

2.2.6 — Limite superiore per la vita del Sole
Se l'esistenza del Sole fosse legata solo al enosiella massa allora durerebbe un tempo
Ipari a:

_ Mg _1,9916°

kkg: 4,6316° 1 1515 an,
m 4,3[16’89

circa 15 000 miliardi di anni, ma la vita del Seléegata anche ad altri fattori che riducono questo
valore a circa 10 miliardi di anni.

2.2.7 — Temperatura superficiale del Sole
L’energiag emessa da 1 Twli superficie del Sole si ottiene da:

2 2
= L2=%DT§J=J Drs =6,4ﬂdﬂ2.
ATRE  AfRS m
Se il Sole irraggiasse come un corpo nero, alpmi@emmo utilizzare la legge di Stefan-
Boltzmann per determinare la temperatura supeldiciainfatti da gq=oT*, dove

q

0=5, 67EJlCT8K4L2 , siricava:
m%s

T :(gj% 05,806 K.

In realta il Sole non irraggia come Ut Energia del fatane ()
corpo nero e il valore appena trovato non oz R = 2
la sua temperatura superficiale, perdo no
molto diverso dall’effettivo valore e viene
chiamato temperatura effettivale. Piu in
generale la temperatura effettiva di una st
la viene definita come il parameti che

soddisfa I'uguaglianza:

L=4mR°0 T,

-

Curva dell'irraggiament o salare
fuor dell’atmosfera

Curva dell'irmggiament o salare
al liwvello del mare

e

dovel indica I'energia totale irraggiata dalt 0.05

la stellain 1 s (espressa in waR)i] suo
raggio (in metri). A volte questa espression " ; R
viene utilizzata per stimare il raggio delle R P O R

stelle. Figura 2.11 — Spettro del sole.

Irradianza spettrale i i 1'15'13
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3 — L'UNIVERSQO: struttura ed evoluzione

3.1 - LA STRUTTURA DELL’UNIVERSO

3.1.1 — Introduzione

Come gia detto le stelle nascono in nebulose ergkenente nascono a gruppi, i cosiddetti
ammassi stellari apertostituiti al massimo da poche migliaia di stelee nel giro di poche centi-
naia di milioni di anni si disperdono a causa fe#f gravitazionali.

Figura 3.1 — A sinistra 'ammasso aperto delled@le{M45), nella costellazione del Toro; & un amsoadi circa 500
stelle, comprese in un raggio di 6 a.l., a cirdf 4.1. dalla Terra. La presenza della nebulosit@rno ad alcune stellg
e la testimonianza che 'ammasso € giovane, siastine abbia un’eta di 100 milioni di anni; gli effgravitazionali
dovrebbero dissolverlo in 250 milioni di anni. Astie 'ammasso globulare M3, nella costellazioneGini da Cac-
cia. M3 e uno degli ammassi globulari piu rilevartintenendo, secondo le stime, oltre mezzo mildrstelle. Ad una
distanza di otre 30.000 a.l. ha un diametro diecik80 a.l.

Altri ammassi, costituiti da stelle vecchie (di Btgzione Il), sono gli ammassi globulari:
densi raggruppamenti di stelle contenenti ciasaaminaia di migliaia o addirittura milioni di stel
le. La loro forma e pressoché sferica e al cemtrstelle sono cosi concentrate che in un parsec cu-
bico di spazio possono trovarsi fino a mille st¢enoti che la stella a noi piu vicina € a 1,32.p
L’eta degli ammassi globulari, stimabile dal lormgtamma H-R, ha creato non poche difficolta
agli astrofisici; sembravano infatti piu vecchiltghiverso stesso. Oggi il problema si € risoltaco
migliori misure sia dell’'eta degli ammassi sia @#l dell’'Universo.

Le strutture che vengono prese in consideraziomesjueliare la struttura e I'evoluzione
dell’'Universo sono pero le galassie: immensi sistpstituiti da gas, polveri e fino a diverse centi
naia di miliardi di stelle tenuti insieme dallaZardi gravita.

Il Sole fa parte di una galassia chiamata Galggsia I'iniziale maiuscola). La Via Lattea
invece e una parte della Galassia, quella visittélba Terra, oggi molto spesso con il temine Via
Lattea si intende tutta la nostra galassia.

Sono state osservate centinaia di miliardi di gadaslipicamente hanno una massa compre-
sa tra le 10(galassie nane) e le f@ellittiche giganti) masse solari; luminosita caege tra le 10
e le 16" luminosita solari; diametri che vanno da pochetinaia di parsec a centinaia di kilopar-
sec ed, in genere, tendono a raggrupparsi in @teugtii complesse come i gruppi o gli ammassi di
galassie. Le stelle che le compongono hanno un digtiazione intorno al centro con velocita che
possono andare da qualche decina di chilometearglo per le galassie piu piccole fino a centi-
naia di chilometri al secondo per quelle piu grandi
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Figur 3.2 - otomontaggio della Via Lata: aﬂnh’Auig (Aur) fino a Sagittario(Sgr); sottcadagittario (Sr
fino ai Gemelli (Gem). A causa dell'inclinazionelldeTerra rispetto al piano galattico e all’atmasfeéerrestre, dall
nostre latitudini non si riesce a vedere la zomagresa tra la parte bassa dello Scoprione (SaPeppa (Pup).

(1)

Nel 1610, Galileo Galilei uso un telescopio pedgite la Via Lattea e scopri che era com-
posta da un enorme numero di deboli stelle. Nélb@“Storia naturale universale e teoria dei cie-
li", del 1755, Immanuel Kant fece l'ipotesi (cotegtche la Galassia poteva essere un insieme rotan-
te composto da un gran numero di stelle, tenutiermes dall'attrazione gravitazionale e che dalla
nostra prospettiva dentro il disco, la Galassialsae visibile come una banda luminosa nel cielo.
Congetturo inoltre che alcune delle nebulose \igilel cielo notturno fossero galassie separate dal
la nostra.

spirali normali : '"’"s‘.
(@‘,J -
-
galassie ellittiche Sc
~ Sa
o a»—— v
EO E3 E

7 N
SBa \

spirali barrate

Figura 3.3 — Classificazione delle galassie secdhauble.

Nonostante le osservazioni fatte durante tuttolX{ Xecolo, non venne dato credito all'idea
di Kant. Le nebulose non vennero universalmentettate come galassie finché I'astronomo statu-
nitense Edwin Powell Hubble (1889 — 1953) non sedh questione nei primi anni venti del XX
secolo. Tra il 1924 e il 1926, con il telescopi®¢h4 m dell’Osservatorio di Mount Wilson in Cali-
fornia, ottenne delle foto della nebulosa di Andeaia nelle quali erano evidenti le stelle che for-
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mano i bracci della spirale. Successivamente aktrilose furono risolte in stelle risultando simili
a quelle della Galassia ed anche esse presermé dogalassie.

Nel 1936, Hubble pubblico un sistema di classificag delle galassie in uso ancora oggi.
Egli propose di dividerle in tre tipi fondamentadilittiche, indicate con la lettera E; a spirate]i-
cate con la lettera S; irregolari, indicate con I.

Le Galassie ellittichesono composte da stelle di Popolazione Il (secoraag da stelle giganti
rosse o gialle, nane rosse o gialle e da una daatitstelle
bianche di luminosita non troppo alta; mancanoigari e
le supergiganti bianco-blu. In genere non vi soas g pol-
veri, comunque, anche in quelle in cui sono presdamt
formazione stellare é assente (ovviamente ci sefle dc-
cezioni). Dall'esterno le galassie ellittiche difszono solo
per il loro maggiore o minore appiattimento. Hubbtédfini

indice di ellitticita la quantitéloa—_b, dovea ¢ il semias-
a

se maggiore b quello minore. Il valore che si ottiene é ¢
neralmente un numero frazionario, Hubble proposeapdi
prossimarlo all’'unita, per cui i valori possibileptale pa-
rametro sono gli interi da 0 a 10. In realta nonsservano
galassie ellittiche con indici di appiattimento stipri a 7.

Figura 3.4 — La galassia ellittica M105 nel
Leone

Figura 3.5 — La galassia a spirale vista di latoO¥665 | Figura 3.6 — La galassia spirale barrata M95 nehkee
nella costellazione della Chioma di Berenice.

Le Galassie a spirale dannoun’idea di dinamicita; i bracci che escono fuorl dacleo centrale
per poi perdersi oltre i confini della galassiaitasniano di un movimento potente ed impetuoso.
Hubble divise le galassie a spirale in sottoclasdfiase allo sviluppo dei bracci e alle dimensioni
del nucleo. Si indicano allora c@ale galassie a spirale i cui bracci sono poco ppistii 0 appena
accennati. Il nucleo di queste galassie € sempnedgr spesso € circa la meta delle dimensioni 0s-
servate della galassia stessa. Di regola i braspirale sono due e fuoriescono da punti diametral-
mente opposti del nucleo: essi si sviluppano in ansichile e simmetricamente si perdono in due
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regioni opposte alla periferia della galassia. Soormungue noti esempi di galassie con un numero
maggiore di bracci a spirale. In altri casi i duadei non sono simili. Nella sottoclasSbki bracci a
spirale sono gia sensibilmente sviluppati, ma remmilo ricche ramificazioni. Il nucleo € minore che
in Sa. Le galassie con bracci fortemente sviluppativisi a loro volta in molti bracci e con nuclei
piccoli in confronto a questi appartengono al t§mo

| bracci delle spirali sono costituiti essenzialteeda stelle di Popolazione |, cioé da stelle
calde giganti; in essi si concentrano grandi naistituite da gas e polveri da dove si formano nuo-
ve stelle.

Le Galassie a spirale barratesono chiamate cosi percihéucleo e situato nel mezzo di una “bar-
ra” dritta di stelle ed i bracci a spirale iniziapooprio dagli estremi di queste barre. Come quelle
normali, le spirali barrate si suddividono in tegteclassi indicate co8Ba, SBb, SBca seconda del
grado di sviluppo dei bracci. Non € ancora chiareajione dell’'esistenza della barra.

Si ritiene che la Galassia sia di tipo SBb o SBc.

| bracci delle spirali, sia normali che barra
danno l'idea di una rotazione degli stessi. La primisu- | ,
ra della rotazione dei bracci di una galassia ealpiu
fatta da Vasto Slipher nel 1912. Analizzando léeiglel-
lo spettro delle regioni HIl della galassia M104servo| &
che assumevano una strana forma ad S (vedi fig@)a |-§
egli ne dedusse che la galassia era in rotazi@rey la
parte che si avvicina allosservatore presenta sp@-
stamento verso il blu, mentre quella che si alloatano
spostamento verso il rosso.

| dati ottenuti dalla misura delle velocita diaet
zione delle stelle della Galassia, ma anche o giéas-| &
sie, ha messo in evidenza che queste non segudeg- I
ge “kepleriana” dell’inverso della radice quadraitlla
distanza. Il grafico di figura 8 mette in eviderane ol-
tre una certa distanza la velocita di rotazioneigsgco-
stante.

Figura 3.7 — La rotazione del disco delle galas-

Nel 1933 I'astronomo svizzero naturalizzato g
tunitense Fritz Zwicky (1898 — 1974) stava studaiid

moto di ammassi di galassie lontani e di grandesman

téi-e a spirale fu misurata per la prima volta

912 da Vasto Slipher analizzando lo spe

delle righe emesse dalla regioni HIl (in bag

nell'immagine) della galassia M104

nel
[tro
5SO

particolare I'ammasso della Chioma e quello

della Vergine. Egli stimd la massa di ogni g¢

6.13 12.27 18.40 24.54

lassia delllammasso basandosi sulla sua lur

nosita e sommo tutte le masse galattiche [ @ *°[
ottenere la massa totale del'ammasso, otter £ |
poi una seconda stima indipendente della m: £ ,,
sa totale, basata sulla misura della dispersic 3
delle velocita individuali delle galassie @
nellammasso; questa seconda stima di ma % 100
dinamica era 400 volte piu grande della stif @ |
basata sulla luce delle galassie. E stata que |

la prima prova indiretta dell’esistenza di ma
ria oscura. | lavori di Zwicky furono trascur

[

—+ m~

& R~85kpe =

XM v~ 220 km/sec

M;)‘u‘ Sole T ~ 2.4 x 108 anni
lo e

kepfe,—,‘a"'--_

no Te-

Pt (=t S| [ETEE O e S (T

0

20 40 60 80 100

Distanza dal centro (migliaia di anni luce )

dF' ura 3.8 — Grafico delle velocita delle stelldlagalas-

per molto tempo e solo negli anni settanta ; : ;

. Ay sia in funzione della distanza dal centro.
secolo scorso gli astronomi ripresero a studiare
in modo sistematico questo fenomeno. Nel 2008, igralio studio di diversi ricercatori si ebbe la
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definitiva evidenza della presenza di materia ascltilizzando il telescopio Canada-France-
Hawaii Telescope (Cfht), posto sul monte Mauna Kebe Hawaii, gli studiosi osservarono mi-
gliaia di immagini per verificare la deviazione daduce subiva nel suo viaggio cosmico, consta-
tando che essa veniva deviata anche in punti doveerano visibili masse.

Dall’analisi di migliaia di galassie a spirale atstappurato che piu del 98% di esse possie-
de bracci che ruotano nella direzione suggeritidalrvatura. Solo poche galassie, interagenti con
galassie piu grandi, hanno una rotazione inversat@o galassie (una cinquantina) in cui si osser-
vano i bracci piu esterni in controrotazione rispei quelli piu interni.

Un altro problema é stato quello dell'origine deadxi. Inizialmente si era pensato che fos-
sero una conseguenza del fatto che, poiché le stelldisco della galassia hanno una rotazione dif-
ferenziale, quelle piu esterne rimangono indiggpatto a quelle piu interne che sono piu veloci.

Figura 3.9 — A sinistra: la galassia NGC5428 runtsenso opposto a quello che il verso delle sgmaho pensare,
si ritiene che cio sia dovuto all'interazione carghlassia NGC5427 piu massiccia. A destra la gialdGC4622: la
parte piu interna del disco ruota in senso oppal#oparte esterna.

L’astronomo svedese Bertil Lindblad nel 1927 misiargelocita differenziale dei dischi ga-
lattici dimostrando che cio porterebbe, nel girpache rotazioni, ad un aggrovigliamento delle spi-
re tale da non permettere piu la distinzione dsHattura a spirale (vedi fig.3.10)

| bracci delle galassie
spirale sono la traccia della pr
senza di un’onda di densita che
stata innescata dalla distribuzi
ne su larga scala della materi
che costituisce la galassi
L’onda di densita e provocata d¢
perturbazioni che si sovrappon

gono al campo gravitazional
della galassia, innescate dall&igura 3.10 — La rotazione differenziata dellelstelel disco galattico pof

asimmetria nella distribuzion terebbe, nel giro di poche rotazioni all’'aggroaglien—to delle spire.
del materiale galattico. Tali perturbazioni ruotaiggddamente sul piano galattico con velocita molto
inferiore a quella dalla materia del disco e quandesta materia (stelle, gas e polveri) raggiungono
I'onda molto piu lenta (anche 10 volte) riduce dasba la velocita e, rallentando, si comprime. La
curvatura dell’londa diminuisce con la distanzaadgiltro e cido genera la forma osservata, anche del-
le spirali barrate.
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Le Galassie irregolari sono caratterizzate da una forma irregolare, sevessuna regola
d’'insieme per la loro struttura: ne sono un esenpiblubi di Magellano, galassie satelliti della
Via Lattea. In genere sono galassie la cui forrstata distorta da effetti mareali prodotti da galas
sie piu grandi poste in loro prossimita.

3.1.2 — La struttura della Galassia
La Galassia € costituita da cif- . .
ca duecento miliardi di stelle dispost
a formare un disco. E circondata da u :
alone costituito essenzialmente d (TS s
C.

ammassi globulari (ne sono noti circi ——— B

150 disposti con una simmetria sferi

attorno alla Galassia, ma ne potrebb . . .
ro esistere almeno altri 50 nelle zon
di _C'elo dalltaltra parte della Galass"il:igura 3.11 — Distribuzione degli ammassi globulari
e immersa in un alone ancora piu am-

pio di materia oscura, rilevabile solo per i suteti gravitazionali.

Come abbiamo gia detto la Via Lattea vera e propniena debole striscia luminosa (di piu
nella parte visibile nell’emisfero meridionale) tiagta di un gran numero di stelle risolvibili gia
con un binocolo, ed ¢ la parte del disco galattistbile dalla Terra. Nella Via Lattea sono present
degli spazi apparentemente privi di stelle, intéf®no delle nubi di polveri e gas freddi chewsc
rano la visuale delle parti retrostanti.

Le osservazioni nelle onde radio hanno permesstadilire che il materiale della Galassia
ha una struttura a disco con braccia spirali che/golgono nello stesso piano. Oltre alle osserva-
zioni ottiche e nelle onde radio, un elemento dhegermesso di individuare la struttura della Ga-
lassia e stato anche I'esistenza di una miriadétidi galassie a spirale viste in tutte le inclioak

Si é potuto quindi dedurre che la Galassia ha améliro di circa 30 kpc (circa 100.000 anni
luce) e il Sole si trova a 9 kpc (circa 30.000 dooe) dal centro. Nelle regioni esterne lo spasgor
di 300 pc (circa 1000 anni luce) mentre al centeoun rigonfiamento, un bulbo di stelle (e piu usa-
to il termine ingleséulge che ha un diametro di 7 kpc (circa 20 000 ance)ie uno spessore di 1
kpc (circa 3 000 anni luce).

Visto dalla Terra il centro della Galassia si trawadla costellazione del Sagittario ed € una
intensa sorgente di onde radio. Oggi si ritiene tcltte le galassie, compresa la nostra, contengano
nel loro nucleo un buco nero. Infatti, anche neltceesatto della nostra galassia si trova unaanass
di almeno 2,6 milioni di masse solari, che rivelasbia presenza per via degli effetti gravitazionali
sulle stelle circostanti. La spiegazione piu owiahe si tratti di un buco nero supermassivo. Per
diverso tempo questa non é stata l'unica spiegaz®ire pensato che potrebbe trattarsi di una densa
nube di stelle scure o forse di un ammasso di mewtrdi qualche altro tipo piu esotico di materia
oscura. La posizione dell'oggetto &€ segnata soltardalla sorgente radio Sagittarius A* (si legge
“A star”) e da una debole luminosita X scoperta1®99 dal Chandra X-Ray Observatory. Ora c’e
la prova che si tratta di un buco nero e la scap@dne ancora dal satellite a raggi X Chandra il
guale ha rilevato che i raggi X provenienti da 8agus A* variano drasticamente in soli 10 minu-
ti. In un tempo cosi breve, la luce (e quindi ankegheadiazione X) copre una distanza di circa 180
milioni di chilometri, poco piu della distanza chepara la Terra dal Sole (1 unita astronomica).
Quindi la sorgente non puo essere piu grande ditgulistanza. Inoltre il raggio di Schwarzschild
di un oggetto di 2,6 milioni di masse solari € idca 8 milioni di chilometri.

Nella Galassia possiamo osservare stelle di tategd: stelle molto vecchie (da 5 a 10 mi-
liardi di anni), che sono distribuite nel bulgeedlalone (stelle di Popolazione II) e si ritienarso
guanto rimane del primo periodo di grande formazistellare all’epoca della formazione della Ga-
lassia stessa; stelle giovani (di Popolazione t)Ipgiu concentrate in uno strato di circa 500 pc
(1500 anni luce) di spessore medio sul piano dsadiin cui la formazione delle stelle € ancora in
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atto; stelle di eta intermedia, tra i 2 e 5 miliaddanni, delle quali fa parte anche il Sole, slo@o
distribuite sull'intero disco.

Le stelle del disco orbitano introno al centro aé&Halassia come gia detto la loro velocita ha
permesso di evidenziare la presenza della matedara. Il Sole ha una velocita di 250 km/s e im-
piega circa 225 milioni di anni a compiere un giompleto.

\.;ia L..jattea
&

Figura 3.12 — A sinistra una rappresentazionetmdislella Via Lattea e la posizione del Sole. Atde una ricostruziot
ne dello sviluppo dei bracci e nella tabella qutsdloro nomi; I'immagine é ruotata di circa 186Spetto a quella d
sinistra.

colore braccio
ciano Braccio dei 3-kpc e Braccio di Perseo
viola Braccio Regolo-Cigno
- Braccio Scudo-Croce
rosa Braccio Sagittario-Carena

sono presenti anche due bracci secondari:

arancioneSperone di Orione (che contiene il Sole e il noststema solare)
giallo Sperone del Centauro (esteso fra il BradeibSagittario e il Braccio Scudo-Croce)

Figura 3.13 — A sinistra: La costellazione del 8agp, il circoletto indica la posizione del camtlella Galassia; a de
stra una immagine ai raggi X dei 10 anni luce @otrali della Via Lattea, ripresa dal satellite 6t X-ray Observar
tory. Sagittarius A* € la piu luminosa a sinistralld tre sorgenti vicine al centro dell'immagineor@sia Chandra X}
ray Center/NASA/MIT/PSU.
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3.1.3 — Origine ed evoluzione delle galassie

Non ci sono ancora delle risposte definitive rigloala formazione delle galassie. Ci si chie-
de se le galassie ellittiche e quelle a spiraleoas come tipi diversi oppure una e 'evoluzione
dell'altra.

Su una cosa si e d’accordo: le galassie hannonerigial lento raffreddamento di immense
nubi di gas primordiale a seguito di una contragienframmentazione in stelle. Se fosse vera la
prima ipotesi le galassie ellittiche si sarebbemnfate per prime a seguito di un processo di forma-
zione stellare piu rapido del successivo collagdazontrario le spirali nascerebbero a seguito di
processi di frammentazione molto piu lenti nei gpaima la nube collasserebbe a formare un disco
e poi si frazionerebbe a formare le stelle.

Se invece un tipo viene dall’'evoluzione dell’altpmiché per vari motivi non e possibile che
le galassie a spirale si formino dall’evoluziongydlassie ellittiche, si suppone che I'Universa ini
zialmente fosse formato da galassie a spirale mmgehdosi a seguito di “scontri” 0 meglio “incon-
tri ravvicinati” hanno dato origine alle galassikttche.

Il problema dell'origine del materiale di cui sooostituite le galassie sembra invece risolto
nei modelli che descrivono I'origine dell’'Universo.

3.1.4 — La determinazione delle distanze

Per stabilire la struttura del cosmo, é necessammoscere la distanza degli oggetti celesti.
Con la misura della parallasse stellare si pudastna distanza solo di oggetti relativamente vicin
Esistono altri metodi tutti basati sulla individi@ee di oggetti celesti appartenenti alle galassie
stesse per i quali si ritiene di conoscere cornreiagrecisione la magnitudine assolMtaMisurata

(m-M+5)

da Terra la magnitudine relativaa € possibile applicare la relaziode=10 5 per determinar-
ne la distanza. Questi oggetti sono detti anob&atori di distanza cosmologicio anchecandele
standard e vengono classificati in tre categorie: indicapoimari, secondari e terziari.
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Figura 3.14 — Curve di luce: a sinistra di unaafsiie cefeide, a destra di una supernova la

Gli indicatori primari vengono utilizzati per misue le distanze degli oggetti fuori della no-
stra galassia, la cui magnitudine assoluta puae$issata (ovvero che possono essere calibrati) at
traverso I'osservazione degli oggetti della nogtikassia. | secondari sono quelli che per la alibr
zione dipendono dalla conoscenza della distanpaldssie vicine misurata attraverso gli indicatori
primari. | terziari sono quelli che per la calibi@ze dipendono dalla conoscenza della distanza di
oggetti (galassie) misurata attraverso gli indidgatecondari.
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Gli indicatori primari permettono attualmente stidiedistanza fino a 30 Mpc, quelli secon-
dari e terziari permettono misure fino a distanize3dmiliardi di anni luce.

Tra gli indicatori primari piu significativi e affiabili ci sono le stelle variabili cefeidi, stelle
variabili molto luminose, per le quali esiste urtarione tra il periodo di variazione della lumiRos
ta e la luminosita stessa. Determinato il periodmssibile risalire alla magnitudine assoluta me-
dia della stella e quindi alla sua distanza. Seefaide si trova in un'altra galassia, la sua disdta
coincide con quella della galassia stessa. Il ¢telgi® spaziale Hubble ha consentito di stimare di-
stanze fino a 30 Mpc.

M =-2,78log(P) - 1,3t

La relazione qui sopra € una delle calibazionigdeinazione dei coefficienti numerici della
relazione) della relazione tra magnitudine assaypariodo per le variabili cefeidi ricavata facend
uso dei dati del satellite Hipparcos.

Altri indicatori primari molto importanti sono laipernovae che raggiungono luminosita as-
solute piu elevate delle cefeidi e quindi possosgeee viste a distanze maggiori. Esse presentano
una curva di ludd” con una rapidissima ascesa fino al massimo sedaitm altrettanto rapido de-
clino di luminosita che poi rallenta divenendo makgolare. Analizzando le supernovae finora in-
dividuate é stato possibile stimare distanze fido-a2 Gpc.

- .

Figura 3.15 — Questa & I’imagne pit profondarneealizzata. E stata ottuta dal Telescopio iSubee evi
si possono contare almeno 10 000 galassie, nedleltarione della Fornace, distanti fra 12,7 e 1gardi di anni lu-
ce. Il campo inquadrato equivale a quello di 1 eend a circa 18 m di distanza.

Ml Questa relazione fu una scoperta fondamentake datHenrietta Swan Leavitt e permise ad Hubbéfdttuare mi-
sure della distanza della nebulosa di Andromedmprge che non apparteneva alla nostra galassia.

M Un grafico in cui in ascissa viene riportato ihigo e in ordinata le magnitudine (relativa) chédadappunto la va-
riazione nel tempo della luminosita della stella.
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La misura degli oggetti vicini presenta sempre nrertezz&, & quindi ovwvio che man ma-
no che si cerca di misurare la distanza di oggettpre piu lontani le incertezze siano sempre
maggiori.

Un altro problema e la determinazione della quarditradiazione che viene assorbita dal
mezzo intergalattico. In questo caso le idee samirastanti tanto da rendere le valutazioni diverse
anche del 100%.

3.1.5 — La struttura dell’Universo

Le osservazioni approfondite del cielo evidenzia
che la distribuzione delle galassie nello spazin aaaffatto
uniforme che si pensava. Le galassie si presemagenere
riunite ingruppi di alcune decine, inmmasscon migliaia di
componenti i quali fanno parte di strutture anqatagrandi,
dette superammassicomposte da dozzine di ammassi e
sposte a formare lunghi filamenti. Le ultime ride¥cdanno
per I'Universo una struttura a “schiuma” formata lolalle
vuote sulle cui pareti si dispongono i filamenti deperam-
massi.

La Galassia appartiene al cosiddeBnuppo Locale
di cui fanno parte la galassia di Andromeda (uneakpun
po’ piu grande della Galassia), la galassia M33Tmigingolo N
(anch’essa e una spirale, ma piu piccola delle dltie) e cir-| s _ |
ca 70 galassie di piccole dimensioni. Il centrongissa de| Figura 3.16 — La disposizione di un milip-
Gruppo Locale si trova in un punto compreso fr¥fie Lat- —c-digalassie

—

tea e la Galassia di Andromeda e le galassie msm@itdensano interno ad essa. Il gruppo ha un
diametro di circa 10 milioni di anni luce (circaMpc), diviso principalmente in due grossi centri
(attorno alla galassia di Andromeda e alla Via éaft La massa totale del Gruppo e di (1,29 +
0,14)10* Ms.

Il Gruppo Locale si trova alla periferia dellAmnsasdella Vergine (una struttura ricca di
un migliaio di galassie) e presenta un moto riléeaim direzione del suo centro; moti su grande
scala come questo sono stati rilevati in molti assnaicini.

Figura 3.1— A sinistra la galssia di AndromeMS:( ea desta la glassa del Trianolo (M33) .

Approfondite osservazioni in ammassi locali comellgudella Vergine hanno provato che
in prossimita del centro dellammasso non ci soalaggsie a spirale; si sta dibattendo se non vi si
siano mai formate a causa degli intensi campi taaminali o se si siano distrutte o trasformate. La

™M Gia nella misura della distanza della Grande Ndiddagellano (una galassia satellite della Via éa}t a seconda
degli indicatori utilizzati, si ottengono valorimpresi tra 44 kpc e 55 kpc; la stima attuale piididsa € 51 1 kpc.
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tendenza attuale € quella di credere che la fusr@ngalassie le abbia trasformate, ma e ancora va-
lida lI'idea che una qualche specie di mezzo intatieo possa aver spogliato le spirali di gas e
polveri trasformandole (una spirale privata del gatelle polveri cesserebbe la formazione stellare
ed in breve tempo assomiglierebbe ad una di tipo SO

Figura 3.18 — A sinistra ma mappa della radiazioogmica di fondo a microonde dedotta dai dati detlite COBE
(1990), a destra dai dati del WMAP (2003) e in batas dati della sonda Plank (2013)

Studi dettagliati della distanza e del redshifyaiassie vicine hanno aggiunto un altro aspet-
to nella comprensione della dinamica degli ammassio ancora nella fase di accrescimento!

La distribuzione in gruppi, ammassi e superamntelfe galassie porta con sé informazioni
sulla distribuzione della materia nell’'Universonpordiale. In breve, se tale distribuzione nellaefas
precedente alla formazione delle galassie era umépcome lasciavano intendere i primi dati del
satellite COBE, per avere la struttura attuale ld@@estato necessario un tempo maggiore dell’eta
stimata per I'Universo.

Misure della distribuzione della Radiazione Cosmiédondo a microond® fatte prima
dall’'esperimento Boomerang (con una importanteeggyazione italiana) nel 2000 e successiva-
mente dalla sonda WMAP (Wilkinson Microwave Anisgty Probe) agli inizi del 2003, hanno
evidenziato delle strutture iniziali che giustificala distribuzione osservata degli ammassi e supe-

M Ossia di un “rumore” proveniente da tutte le pdefi cosmo e interpretato come il resto bigl bang oggi sappiamo
che questa radiazione di fondo ha la distribuzidelée energie per frequenze tipica di un’emissidnen corpo nero a
2,7 K. Il satellite Kobe prima, il satellite WMARp e ora il satellite Planck, hanno fornito magpenpre piu dettaglia-
te della distribuzione delle disomogenetia di taldiazione.
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rammassi di galassie. Ulteriori conferma stannovamdo dalle prime analisi dei dati della sonda
Planck [']. Non solo ma secondo tali misure I'Universo saeebostituito per il 68,3% danergia
oscurg il 26,8% damateria oscurae solo il 4,9% dmateria ordinaria

Dark Matter NSl Dark Matter

12.8% Dark Energy

Figura 3.19 — | costituenti dell’'Universo secondaiisure della sonda WMAP (a sinistra) e seconddledel-
la sonda Planck (a destra)

| termini materia oscura ed energia oscura nguliggio della teoria della relativitd sono

equivalenti, in questo caso non é cosi. Una irdedicelta del termine energia oscura porta a genera-
re qualche confusione. Col termine energia osdurdgende infatti una nuova forma di energia che
sembra essere uniformemente distribuita in tutioiVerso e che é responsabile della sua evoluzio-
ne; con materia oscura si intende invece quell@maafdi natura ancora incerta) che non emette ra-
diazione elettromagnetica e che per certo € distakattorno alle galassie aumentandone di molto
la massa tanto da spiegare il moto. La materianarii € quella fatta da atomi che emettono radia-
zione elettromagnetica. Per differenziare la maesrdinaria da quella oscura a volte si urano an-
che i termini di materia barionica per la primaaa ibarionica per la seconda. Nel caso della mate-
ria oscura si ipotizza che potrebbe essere cdstituiparte da particelle supersimmetriche che non
interagiscono con la materia ordinaria se non tgawnalmente.

3.2 - IL BIG BANG

3.2.1 — Il paradosso di Olbers

Olbers, nel 1831, cercava di risolvere il problemarima vista banale, del perché la notte
buia! La risposta sembra ovvia: perché non c'®lieSMa un'analisi un po' piu profonda ci mostra
che il motivo non e questo. All'epoca di Olbersrgeneva I'Universo infinito e contenente
un’infinita di stelle omogeneamente distribuiteb@rs fece il seguente ragionamento:
» Sia S una stella e supponiamo che emetta unagqeatdita di lucd. per unita di tempo; se con-

sideriamo una superficie sferica di raggia quantita di luce per unita di tempo e per udita

superficie é: .
amr?

[¥] La sonda del’lESA Planck & stata progettata pguisire un'immagine delle anisotropie della raidiag cosmica di
fondo e migliorare le misure precedenti della radiae cosmica di fondo a microonde. E’ stata lamacibl4 maggio
2009 ed ha completato la sua missione il 23 ott@bde3.
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Supponiamo che la Terra, di ragdRpstia ad una distanzada una stella S: la Terra ha una se-
zione trasversale diR e quindi dalla stella riceve una quantita di lyser, unita di tempo, pari

L LR? . . : o .
a o [(TiR? =——. Ser e molto grande questo valore € molto piccolo. dliwostra che il
g
contributo in luce di una singola stella e infisiteo.

Consideriamo ora l'intero Universo (infinito e ptgge da infinite stelle) e supponiamo che ci
sianoN stelle per unita di volume; calcoliamo la quantittale di luce che arriva sulla Terra da

gueste stelle.

» Con la Terra al centro, suddividiamo il cielo insgusferici di spessorg. Consideriamo un gu-
scio tipico: il volume valedrr?d; e il numero di stelle in esso contenutdré®d; [N . Il contri-

2
buto di luce di questo guscio (ézﬂfnrzdi EIN) E—!‘iz = TIR? NLLg

4r

* La luce totale che arriva sulla Terra da tuttetddles dell'Universo e data dalla somma della luce

che arriva da ogni guscio e quindp. TR NLCY =mtR NI} d=w poiché l'universo &, per

i=1
ipotesi, infinito.

i=1

Nessuno dei tentativi fatti per superare questaqusso ebbe successo finché non si giunse

ad ipotizzare I'espansione dell’'Universo.

3.2.2 — La legge di Hubble

Nel 1912 Shapley scopri che le galaj
presentano uno spostamento verso il rosso dell
ghe spettrali. Nelle osservazioni che Hubble ¢

o
dusse tra il 1923 e il 1924 scopri una variabile |
d

feide nella Galassia di Andromeda, determinan
ne la distanza con sufficiente precisione.
Nel 1929 propose di interpretare lo sp

stamento verso il rosso come effetto Doppler

mettendo in relazione la distanddi alcune galas:
sie (in cui nel frattempo aveva individuato de
variabili cefeidi) e la loro velocita radiake (de-
terminabile con lo spostamento verso il ross

o

|

400 500 600

~

700

trovo la seguente legge oggi nota colegge di

Figura 3.20 — Red shift delle righe spettrali.

Hubble:

v=H,d,

doveHp € una costante dettastante di Hubble

L'interpretazione di Hubble dello spostamento vérsasso porta ad conclusione fondamen-
tale per lo studio dell'Universo:Universo si espandeEgli inizialmente stimoH, = 520 km/s per

Mpc . Attualmente si hanno diverse stime di questomated“" . che sembrano convergere ver-
so un valore intorno a 70 km/s per Mpc, valore utilezzeremo nei calcoli che seguiranno.

ki Questo significa che una galassia che si trovai@d da noi, si allontana alla velocita di 520 km/s
kil Nel 2009, utilizzando misure dellHST, si era ottenil valore di (74,2+3,6 km/s/Mpc); determinaziatel 2010
condotte sempre con I'HST hanno dato il valore7@i@+3.1 km/s/Mpc). Dall'analisi di sette anni disarazioni con-
dotte con il WMAP, nel 2010 si ottenne una stim#7di,0+2,5 km/s/Mpc). Nel 2011 con il telescopi@ziple Hubble
e stato misurato un valore di (73,8+2,4 km/s/M@gmpre con il telescopio Hubble, ma con un appoodbierso si
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Si puo osservare che la costante di Hubble hantemkioni del reciproco di un tempo e te-
nendo conto delle unita di misura si hiely = 2,27-10° s,

3.2.3 — | principi cosmologici

Le osservazioni e gli studi fin qui svolti ci partaa pensare che I'Universo é tenuto insieme
dalla forza di gravita; € quindi ovvio che per cose modelli matematici per descrivere I'Universo
si faccia uso delle teorie che descrivono quesaadaione. Attualmente i piu completi e attendibili
sono forniti dalla teoria della relativita geneP4fe Non manca pero chi ritiene che nella determi-
nazione della struttura e dell’evoluzione dell’'Usiiso la forza elettromagnetica sia molto piu im-
portante di quanto si peRYi.

Alla base di tutte le teorie sull’evoluzione dellilverso c’é un assunto detto principio co-
smologico. Esistono due versioni del principio cofogico:

il principio cosmologico
su grandi scale I'Universo € con buona approssimaxie omogeneo ed isotropo, non
Vi sono cioe posizioni o direzioni privilegiate

il principio cosmologico perfetto
su grandi scale I'Universo € con buona approssimaxie omogeneo ed isotropo in
ogni istante

ovvero, 'omogeneita e l'isotropia siano le steasehe nel tempo.

3.2.4 — | modelli di Friedman

Nel 1917 Einstein applico la sua teoria dellatreiia generale all’'universo nel suo insieme
ed ottenne un universo in movimento in contradaieiall’idea comune che l'universo fosse statico.
Si tenga presente che ancora Hubble non avevarsacdespansione dell’universo!!! Einstein mo-
difico quindi le sue equazioni introducendo un tiexcorrettivo che rendesse conto di questo fatto.
Quando successivamente Hubble scopri I'espansietf@riverso piu volte confesso di ritenere
l'introduzione di questo parametro il piu grosswmeg scientifico della sua carriera.

Nel 1927 il prete, fisico e astronomo belga Gesrgemaitre (1894 — 1966) ipotizzd che
l'universo e in espansione, basandosi sulle miduredshift di Slipher e di Hubble e su una delle
soluzioni dell'equazione di Einstein. Fu il priméoamulare la legge della proporzionalita fra la di
stanza e la velocita di recessione degli oggettoasmici. Questa legge, apparsa in un suo articolo
pubblicato del 1927 in lingua francese e non tri@dot inglese, non raggiunse mai la comunita
scientifica e sara riscoperta empiricamente da Kugbalche anno dopo. Egli proponeva che I'U-
niverso si fosse espanso a partire da un punt@i@jzxhe egli chiamatomo primigeniq Lemaitre
descrisse la sua teoria come l'uovo cosmico chHedmm al momento della creazione.La sua stima
dell'eta dell'universo fu tra 10 e 20 miliardi dink Einstein rifiuto la teoria di Lemaitre, in qua
in quel periodo considerava l'universo immutabile.

Il russo Aleksandr AleksandravFridman (1888 — 1925) nel 1929 dimostro che salsi-
tava il principio cosmologico esistevano delle z@ui delle equazioni della Relativita Generale
che presentavano un nuovo aspetto: I'Universotimfave:

0 avere avuto un'origine da una singolarita (unoatbd di densita e temperatura infinite);
o collassare verso una singolarita;

ottenne (67,0+3,2 km/s/Mpc). Nell'ottobre 2012 wabove (74,3+2,1 km/s/Mpc) utilizzando il telescoipaziale agli
infrarossi Spitzer. Nel 2013 i dati della sondanelahanno restituito un valore pari a (67,15+1,24Mpc). Dall'in-
sieme di queste misure in continuo aggiornamentousi concludere che la successione di misure deksante di
Hubble sta convergendo ad un valore sempre pitraitciche per ora si ferma pero solo alla terza significativa.
IV | realta & possibile ottenere alcuni risultatlifativamente validi anche usando la gravitazionewton

I vedi Lerner E.J. H Big Bang non c’@ mai staf®EDALO, 1994
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0 soddisfare entrambe le situazioni.

I modelli di Friedman descrivono quindi tre poskibtenari di evoluzione dell’Universo. In
essi gioca un ruolo fondamentale il valore attuiléa densita della materia nell’'Univergm,

« Sepo>p™ | I'Universo si espandera fino a raggiungere Wyi@massimdina dopo di che
il moto si inverte fino a diventare un collassoasgiebbe uibig crunch(figura 3.21, curva 1). Si
parla di universo ellittico e I'universo sarebbeusio. Secondo alcuni modelli 'universo potreb-
be avere una sorta di rimbalzo e quindi ritornat@spandersi in una serie infinita di espansioni
e contrazioni: si avrebbe Wwniverso oscillante

* Sepo =pc, 'Universo si espandera all'infinito, ma con weocita che tendera a 0. Si parla di
universo parabolico e I'universo sarebbe apefigura 3.21, curva 2).

* Sepo<pc, le galassie tenderanno ad allontanarsi sempreapche quando I'Universo sara in-
finitamente grande e diluito. Si parla di univeigerbolico e I'universo sarebbe aperto. (figura
3.21, curva 3).

Spesso si preferisce utilizzafk il rapporto tra la densita di materia totale prés nell'uni-
verso e la densita critica. $&> 1 l'universo e ellittico, s€ = 1 e parabolico, s@ < 1 € iperboli-
co.

Di recente pero e stato osservato che la €
va di luce di supernove molto distanti (oltre ciaq
miliardi di anni luce) e diversa da quella di sim
supernove vicine. Dopo una aver scartato tutta
serie di ipotesi, e rimasta quella secondo la qui
l'universo si sta espandendo accelerando (fig
3.21, curva 4) e non rallentando come avviene
tutti i modelli di Friedman. L’espansione accelara
e dovuta alla presenza di ueaergia oscurache
agisce come una forza repulsiva (in alcuni mod
si parla proprio di gravita negativa). N

Un’altra questione importante & stabilire r 10 Oggi 10 20 0
spetto a quale punto si espande I'Universo e quatr Milerdy i ann
& iniziata questa espansione. Facciamo un'anale§igura 3.21 — Modelli di evoluzione dellUniverso
Consideriamo lo spazio come un elastico sul quae $issati, a varie distanze, dei segni a simula-
re la posizione delle galassie. Tendendo l'elagt@aqgli estremi, le distanze tra questi segni aume
tano, infatti, se ne prendiamo in considerazione, yrer esempio A, allora le distanze degli altri
aumentano. Se cambiamo il punto di riferimentoasahcora che le distanze dei segni dal nuovo ri-
ferimento aumentano. In conclusione non esisteegma privilegiato rispetto al quale gli altri si
muovono, ma tutti vedono gli altri segni allontasiaSi pud dimostrare che ognuno vede gli altri
segni muoversi con la stessa legge. Le galassisohdei moti locali e c'e da riflettere sul fatto
che non solo le galassie (i segni) si muovono replario (I'elastico) fisso e immutabile nel tempo,
ma lo spazio stesso si espande (o si contrae adzdel modello).

c = c

,_
Dimensione relativa dell'Universo
. .
[N.]

m

3.2.5 — L’eta dell'Universo
La costante di Hubble ha le dimensioni dell'invedsain tempo e quindi
r=+
H
ha le dimensioni di un tempo, che viene dé&tmpo di Hubble Si ha quindit = 4,4110" s ovvero

1,410 anni.

2
i o =2% & la cosiddetta densita critica. Tenendo contoalelre della costante di Hubble si lpa:= 9,22-1F" kg

m3. Da questa relazione si vede I'importanza deltemieinazione del valore dH,.
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Il tempo di Hubble sarebbe proprio I'eta dell’'umise se I'espansione fosse avvenuta sem-
pre con la stessa rapidita. Si puo dimostrare rchetii i modelli I'eta dell'Universo & inferiore a.

Nei primi modelli il valore dit era inferiore all'eta stimata per le stelle dagtimassi glo-
bulari della Galassia, cio ha creato alcuni probjena misure di parallasse molto piu precise hanno
permesso di ridurre la stima dell’'eta degli ammassibulari facendo in modo che i due valori di-
ventassero compatibili.

3.2.6 — Il modello del Big Bang

Intorno al 1940 il fisico e cosmologo ucraino paituralizzato statunitense Georgiy Anto-
novich Gamov, poi cambiato in George Gamow (190¥68), pose le basi per quello che oggi
viene chiamatd@ig Bang(grande botto), che sta ad indicare I'inizio deiligrso.

:
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Figura 3.22 — le fasi dell'evoluzione dell’'Univerede teorie di unificazione delle intera-
zioni

Egli stava effettuando una ricerca di luoghi neiil¢rso che potessero essere piu caldi del
centro di una stella e dove potessero aver luogtlegteazioni termonucleari che portano alla for-
mazione degli elementi chimici. Gamow comprese cisalendo indietro nel tempo, la materia
dell'Universo sarebbe stata piu compressa diventaralto calda e si potevano realizzare le condi-
zioni per la sintesi dei nuclei atomici piu pesaBijli calcolo come la sintesi di tali nuclei pastes
essere avvenuta a partire dal nucleo dell'atomdrdgeno. Ma l'idea che la maggior parte degli
elementi piu pesanti fosse stata sintetizzata @stgumodo si rivelo sbagliata. Solo I'elio si forima
un tempo sufficientemente rapido da poter essendotio in grande quantita nei primi istanti
dell'Universo. Circa il 25 per cento dell'idrogen@zialmente presente si converti in elio nei pr8ni
minuti, e praticamente tutto I'elio oggi esisted&giva da quei primi istanti. La soluzione venne
proposta da Fred Hoyle, tra I'altro il fondatordlaéeoria dello stato stazionafi) che per diversi
anni fu contrapposta a quella del Big Bang.

il |5 teoria dello stato stazionario nacque intornb940 tenendo conto dell’espansione dell’'Univeestel principio
cosmologico perfetto. Gli autori furono Hoyle, Borad Gold. Tale teoria prevede che man mano cheiVéfeo si
espande la materia che lascia un certo volumealigpenga rimpiazzata da altra materia creatanaléd. Facendo i
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La prova decisiva per la teoria del Big Bang fist@aperta della radiazione cosmica di fon-
do; oggi sappiamo che questa radiazione ha laildigione delle energie per frequenze tipica di
un’emissione di un corpo nero a 2,7 K. Fu una irtgade conferma per la teoria del Big Bang.

Le odierne teorie sulle particelle elementari ainpettono di realizzare il seguente quadro
sui primi istanti dell’'Universo. La tabella che sege una sintesi dei momenti essenziali. Vengono
riportati: il tempo dal Big Bang, la temperaturankrgia per particelld™ e gli eventi principali.

Tempo co- Temperatura Energia per | g oy
smico particella
0s Avviene il big bang.Puo darsi che la singolarita fosse un punto; |cer-

tamente I'Universo era molto piccolo. Da questo ranta esso inizia
a espandersi. Probabilmente I'energia totale et@)eulla.

E il cosiddettotempo di Plancké I'epoca in cui vengono create|le
particelle.
Si conosce poco di quanto €& successo prima di@isgahte. Secondo
i modelli matematici, in quel periodo doveva esisten’unica supel
forza che comprendeva anche la forza di gravitapiteolissime di;
10%s 5.168'K 6-10°GeV | mensioni dell’'universo fanno si che in esso abbianauolo impor]
tante i fenomeni quantistici.
Doveva esistere solo un tipo di particella che deda bosoni e fej
mioni e che li converte continuamente gli uni nexdfii cosicché no
esiste una reale differenza tra di essi. A”18 l'interazione gravitd
zionale di differenzia dalla forza grandunificata.

=

Termina I'unificazione dell'interazione forte conella elettrodebole
Prima di questo istante € I'era della GTU, se irguai leptoni son
veramente i costituenti ultimi della materia, sbaensare I'Universp
come un gas (alcuni parlano di zuppa) formato dirkjuleptoni, anti
quark, antileptoni e bosoni intermedi mediatorilalébrza di Grand
Unificazione (GTU). L'Universo aveva dimensioni nwlpiccole §
10%°s 5.16" K 6-10“ GeV | densita di materia molto elevata.

Si pud pensare che prima di questo istante esisi@sssolo tipo di
materia (illepto-quark)e una sola forza, la forza Grandunificata.
Avviene il disaccoppiamento con la materia oscura igon interagit
sce quasi piu con la materia ordinaria.
In questo periodo avvieneflazione in una frazione di secondo|le
dimensioni dell'universo aumentano di*iQolte.

1%

Termina l'unificazione della forza elettromagnetoa quella debolg.
Prima di questo istante sono scomparte le paricglle i quark e |i
leptoni hanno una loro identita individuale e nasgono piu conve
tirsi gli uni negli altri. Sono presenti quark (amna liberi), leptoni, fo
toni, neutrini, W, Z° e gluoni.

Da questistante la forza debole e quella elettgymadca sono diverge
'una dall'altra e nell’'Universo ci sono le quattirterazioni cosi co
me le vediamo oggi.

10%s 1,5-16 K 200 GeV

Avvienel'annichilazione protone-antiprotone.

Prima di questo istante avviene il confinamentoqieirk per formar
barioni e mesoni.

10*s 1,51 K 200 MeV Come risultato dell'annichilazione protone-antiomd e di quella
elettrone-positrone (che avverra in un secondo mdohesi ha I3
scomparsa dell'antimateria, lasciando un numerat{vamente limi
tato) di protoni ed elettroni.

11%

calcoli si ricava che si dovrebbe avere la creazitirun protone per frogni miliardo di anni. Pur essendo estremamen-
te piccolo, questo tasso di creazione deve espargado nel contesto della fisica; € anche veroilghencipio di con-
servazione della massa (o0, che € lo stesso, aeliien non &€ mai stato verificato con tanta preaisida poter escludere
questa creazione.

il | a relazione tra temperatura ed energia si deternfalla teoria cinetica dei gas in base alla gsidie

E =g KT = (1, 29110* %/j T, ma data I'imprecisione sui valori vale come oedih grandezza.
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Tempo co-
smico

Temperatura

Energia per
particella

Eventi

30 minuti

318K

40 KeV

Avviene lanucleosintesi di elio e deuterio.
Precedentemente, a 1,1 s, I'energia media deiineetrdiminuita €
questi non interagiscono piu con il resto dellaeriat diventando in
dipendenti.
A 14 s avviene Hnnichilazione delle coppie’ € e contemporaneg-
mente si ha un aumento del numero di fotoni. Iniasa della radia
zione.
L'Universo contiene ora fotoni, neutrini € mateodiscura € sono pre-
senti (relativamente) piccole quantita di matec@nposta in peso per
il 24% di elio e per il 76% di protoni. Non ci sogaasi piu neutrori
liberi.

Dopo 30 minuti si dice che inizigera della materia(prosegue fino
0ggi).

Non si possono ancora formare gli atomi perché egita che un
protone cattura un elettrone, immediatamente aevigma collisiong
con un fotone che rompe 'atomo.

j8

3-1¢ anni

4.000 K

0,5eV

E il momento delldormazione degli atomi.
L'energia dei fotoni & diventata cosi bassa ché rems sono piu i
grado di distruggere gli atomi che si vanno formand

Gli elettroni si uniscono ai protoni formando atashiidrogeno; i nu
clei di elio con gli elettroni formano atomi di @l

L'Universo diventa trasparente alla radiazionetedetagnetica, che
da questo momento si disaccoppia dalla materia @thsautonomal.
Un fotone interagisce con una carica elettrica, lequguellal
dell’'elettrone, ma interagisce molto poco con uonai neutro. Un
elettrone che si unisce a un protone per formaratomo di idrogenp
non avverte quasi piu i fotoni e interagisce ppadinente con il cani
po elettrico del protone.

E questo listante in cui viene emessa quell’erealie oggi vediam
come radiazione di fondo.

O

2:1¢ anni

Formazione delle galassie.
La materia si addensa sulle disuniformita presestiformano nubi di
materia (protogalassie e protostelle). Le prim#estanolto massicce
che producono i primi elementi pesanti si sono se&adrca 200 mi
lioni di anni dopo il big bang. Lentamente si fomode galassie.
Circa 5 miliardi di anni fa si & formata la nubellstre dalla quale na
sceranno il nostro Sole e i suoi pianeti, fra ilg@aTerra. || materiale
raccolto dalla nostra nube contiene in prevalemzageno ed elig,
cioe il materiale prodotto all'inizio dell'Universana sono preserti
anche quantita importanti di materiali come il ¢ersintetizzati in pre
cedenza in una stella massiccia che poi & esplosa.

)

1,37-16°
anni

2,7K

Circa un milione di anni fa; si sviluppgdomo sapienshe inizia 3
domandarsi come é fatto questo nostro Universo.

3.2.7 — La teoria dell'inflazione
Nel 1980, il fisico statunitense Alan Guth propos@a modifica al modello classico del Big
Bang per risolvere due dilemmi cosmologici: il pevha dellbrizzonte cosmologice dellapiattez-
zadell'universo. La soluzione da lui proposta prethhdeme diteoria dell'inflazione
In ogni istante della storia dell'universo, esigtgaggio caratteristico dell'universo osserva-

bile che corrisponde alla distanza percorsa dadla b partire dal Big Bang. Cosi, per esempio, a 1
s dalla nascita del cosmo, il raggio dell'univeosgervabile era pari a 300 000 km, cioé qualsiasi
osservatore non avrebbe potuto vedere oggetti patiitanze superiori a 300 000 km, dato il valo-
re finito della velocita della luce! Ovviamente,ncid passare del tempo, per l'osservatore questo
"orizzonte cosmologico"” si espande, poiché la hagiu tempo per percorrere distanze piu grandi.
Attualmente, in un cosmo di circa 14 miliardi dingrla nostra visione arriva a una distanza di 14
miliardi di anni luce, in ogni direzione. Una cogaenza importante € che se noi non possiamo ve-
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dere al di la delbrizzonte cosmologi¢@llora non possiamo essere influenzati da alcaogsso fi-
sico originatosi al di la di tale orizzonte. Regidell'universo tra loro molto lontane, ciascunalial
fuori dell'orizzonte cosmologico dell'altra, nonsgono conoscere nulla I'una dell'altra, non potendo
scambiare alcun tipo di informazione e quindi ieflaare le reciproche condizioni fisiche. Al con-
trario, se noi osserviamo l'universo in cui vivigmotiamo che anche se vi sono addensamenti di
galassie e regioni relativamente vuote, I'univengpare nel complessmogene@isotropa Anche
regioni dello spazio al di fuori dei rispettivi prionti cosmologici sembrano avere proprieta simili.
Come hanno fatto a comunicarsi le informazioni seage per assumere caratteristiche simili? Il
modello inflazionario prevede che nei primi istatitvita dopo il Big Bang, dopo 10 secondi, I'u-
niverso abbia subito una rapidissima espansionenehgiro di pochissime frazioni di secondo ha
aumentato le sue dimensioni di un fattoré’10n sostanza, la teoria dell'inflazione sostiehe in
guella infinita frazione di secondo, nell'univesaia verificata una deflagrazione che ha dilalato
suo diametro in maniera esponenziale che poi wendta una espansione pressoché lineare a cui
assistiamo oggi, prevista dalla teoria classicaBigiBang. Di conseguenza, prima della fase inflat-
tiva I'universo era cosi piccolo che le regionspazio che adesso sono al di fuori dei rispettiid-o
zonti cosmologici potevano trovarsi in contattolel@ cosi risolto il problema dell'orizzonte co-
smologico.

[l nostro universo € inoltre
apparentemente piatto, cioe, sem
avere all'incirca il valore di densit
pari alla densita critica. Poiché e

I [
tormazione
delle galassie
10'8 } | gravitazione

~ 1 M, O

- - - 4 - - - |disaccoppiamentoy. - - -|- - - - eleltromagnet
trambi i valori della densita media debole
della densita critica della materj: 105
presente nell'universo cambiano n oofoo | nugeosintesi | | _. -

tempo, avendo subito delle variazit confinamento dei quark
ni molto rapide nelle prime fasi evo ‘
5 “zuppa” quark-leptoni
10

lutive dell'universo, se la densit:
unificazione
elettrodebole
25

media fosse stata appena maggic
della densita critica un istante dopag
Big Bang, l'universo sarebbe colla

etd dell'Universo (g)

i<

sato rapidamente sotto l'azione d " \ /
Suo stesso peso; se fosse stata app - ¥\‘_"”azi°ne /,/
minore l'universo si sarebbe rapide  '° \ % e
mente espanso all'infinito, raffred : ¥__ r unificazione
dandosi velocemente. 1% : 1

Il fatto che, dopo circa 14 mit :ﬂi‘ﬂﬁ's?ﬁﬁ super
liardi di anni, il valore diQ sia anco- | unificazione
ra prossimo a 1 & un'evidenza del f 16° 1 16" 10% 10% 10% 16% 16" 1 10"

wm

to che tale rapporto doveva ess¢
gia molto prossimo a 1 subito dopoj »
Big Bang. Il modello inflazionari
risolve il problema: la rapida espa
sione dell'inflazione forzo lo spazio a diventaratioe, e di conseguenza il valore @ia diventare
prossimo a 1 (qualunque fosse stato il suo vatorgaie).

Nel marzo 2014 é stato annunciato il risultatdadebllaborazione BICEP2 secondo la quale
state rilevate tracce di polarizzazione della radize cosmica di fondo lasciati dalle onde gravita-
zionali subito dopo il Big Bang. Questa misura bbheeun'ulteriore prova indiretta dell'esistenza
delle onde gravitazionali e confermerebbe ancliedidell'inflazione. | dati analizzati da BICEP2
hanno prodotto una misura con un‘altissima prewgsid ale risultato dovra pero essere verificato in
modo indipendente con ulteriori esperimenti.

scala dell'Universo

Figura 3.23 — L'Universo inflazionario
=
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3.3 — CONCLUSIONE

Oggi la tecnologia al servizio dell'osservazioné delo ha fatto passi da gigante e ha per-
messo di ottenere una notevole quantita di datlsuverso; la cosmologia che negli anni cinquan-
ta del secolo scorso era prevalentemente teonja,eodiventata una scienza sperimentale. Questo
fatto consente di conoscere meglio il mondo cheirconda, ma nello stesso tempo ha proposto
inevitabilmente numerosi problemi interpretativealli scienziati stanno cercando di risolvere. Ma
altri ne verranno !

In fondo solo 400 anni fa Galileo alzava versaelail suo primo rudimentale telescopio e
oggi parliamo di un universo che si sta evolvendo citca 14 miliardi di anni; come dice
I'astronomo americano C.S.PowdllUniverso ha impiegato miliardi di anni a scrivela storia
della creazione. L'uomo, senza dubbio, dovra comatie a cercare di imparare a leggerla ancora
per molto tempo

E anche se siamo in grado di rispondere a molteaddmsul nostro universo, molte riman-
gono ancora senza risposta . . . e molte altrerstiesncora essere formulate!!!

L i

¥i Ma da dove
diavolo viene &4
fulto questo? |

diavolo viene
tutto guesto?
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