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IL BIG BANG

(letteralmente

I'Grande Botto
e Il fenomeno che ha dato
Inizio all’Universa




Come nasce l'ldea
del Big Bang”



A seguito della rivoluzione copernicana, con glidstdi Keplero e Newton
e le osservazioni di Galileo ed altri si giunge@hcetto di

Universo infinitamente grande
popolato da un numero Infinito di
stelle.



...Ma...

Consideriamo una stella.

Essa emette, in ogni secondo, una quantita di
energia E in tutte le direzioni.

Dopo un tempdt tale energia si e distribuita
sulla superficie di una sfera di raggio rAt

Ogni unita di superficie di tale sfera ricevera
una parte di energia pari a

E
4T

2

stella r




Supponiamo che la Terra, di raggio R, disti r del&dla . . .

... laTerrariceve, in un secondo, u Stas T;'_I”a
guantita di energia pari a *‘5 \_-?;@

)5

Se I'Universo ¢ infinitamente grande,
possiamo pensare di dividerlo in infinite
sfere concentriche con la Terra al centro.

Ognuna di queste sfere ha uno spessgre

d, ds,....d, ..




Se le stelle nell’'Universo sono uniformemente tsite, possiamo supporre che
ce ne sian® ogni unita di volume.

Un guscio sferico di spessatalla distanza dalla Terra conterra circa
4mr?dN  stelle.

Da tale guscio arrivera sulla Terra una quanti@ngdrgia pari a

%($j2(4m2d|\|) = 7ERZ dN

Sommando I'energia che viene da ogni guscio s wti

MERFAN+7TER d Ne7T ER g N =
:iTERZN(q+ d+ d+ _)_:oo



... La quantita di energia che arriverebbe sidi@a dovrebbe essere infinita.

Evidentemente non e cosi |

Perché ?

Nessuna delle idee proposte riusci a spiegare@pasidosso (proposto da Olbers
nel 1831).



Verso la fine del 1800 primi del 1900 vennero faltine importanti scoperte.

Alcune stelle variabili (le cefeidi) hanno il pedio di variazione legato alla
magnitudine assoluta.

Negli oggetti celesti sono
osservabili delle righe spettrali
caratteristiche degli elemel
chimici noti sulla Terra

Nel 1912 si scopri che le galassi
presentano uno spostamento ver
Il rosso (ed shift) delle righe

spettrali.




La legge di Hubble

Intorno al 1920 Hubble riusci a distinguere st€léfeidi di alcune galassie e ne
determino la distanza scoprendo che erano extitighta

Nel 1929 propose di interpretare lo spostamentsoviérosso come effetto
Doppler; mettendo in relazione la distamiz@eterminata col metodo delle
Cefeidi) e la velocita radiale v (determinata tmspostamento verso il rosso).

Trovo la seguente legge (oggi nota e . I
comelLegge di Hubbl: - | 1"
Oe &
v=H,, = G AT "
; -~
doveH, e una costante detta ° s
costante di Hubble _—

[ 0®PARSECS 2210® PARSECS
FIGURE 1 :

Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.



La legge di Hubble

Cio indusse Hubble alla conclusione fondamentaldgstudio dell’'Universo:

I'Universo si espanc

Inizialmente Hubble stimd{,= 520 km/s per Mpc,
cioe una galassia che si trova a 1 Mpc da noi,
si allontana alla velocita di 520 km/s.



La legge di Hubble

Per determinare il valore Hi, € necessario misurare contemporaneamente la \zetocit
la distanza di diverse galassie.

La velocita si determina sempre, in modo abbastprergaso, dallo spostamento verso il
rosso, per la distanza i metodi utilizzati dansoltati piu incerti.

Il valore che oggi e ritenuto piu vicino al verH, = 70 km/s peMpc.

La costante di Hubble ha le dimensioni del reciprdican tempo e tenendo conto delle
unita di misura si hai, = 2,3-10"8 s

Da cio si ricava un tempo t =HJ = 4,4-10"s ~ 14 miliardi di anni (WMAP).

Se la velocita di espansione dell’'Universo fossaaisempre costante questa sarebbe
la sua etal!l






L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

L'Universo e tenuto insieme dalla forza di gravita.

| modelli matematici che descrivono I'Universo faruso della teoria della
relativita generale enunciata da Albert Einsteini94.6.

Lo stesso Einstein noto che in tutti i modelllbhiverso precedenti c'era un
estremo “provincialismo”, nel senso che si era gemsprcato qualcosa da po
“al centro”.

In una memoria pubblicata nel 1917 Einstein riahigise la struttura dell'Universo
non fosse data a priori ma scaturisse come solezlalie sue equazioni.

Non essendo ancora nota I'espansione dell’'Univegojmpose che la soluzione
verificasse dei drastici criteri: doveva descriviardistribuzione media della
materia nell'Universo e doveva esseneogenea e isotropa sia nello spazio che nel
tempo



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
Principi cosmologici

Alla base di tutte le teorie sull’evoluzione deliilverso c'e |l
principio cosmologica

Secondo tale principio la condizione di omogengi@ziale richiede
I'equivalenza per traslazione in tutti i punti dedpbazio, mentre la
condizione di isotropia I'equivalenza di tutte ieedioni spaziali.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
Principi cosmologici

Esistono due versioni di tale principio:

Il principio cosmologico
su grandi scale I'Universo e con buona approssintasd omogeneo ed
isotropo, non vi sono cioe posizioni o direzioniplegiate

Il principio cosmologico perfetto
su grandi scale I'Universo e con buona approssintasrd omogeneo ed
Isotropo in ogni istante

ovvero, 'omogeneita e l'isotropia siano le stesse anclhi&enao.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

Modelli di Friedman

Nel 1929 Alexander Alexandrovich Friedman dimostne adottando il principio
cosmologico esistevano delle soluzioni delle eqpraziella Relativita Generale
che presentavano un nuovo aspetto.

L'Universo doveva evolversi nel tempo

Nella soluzione di Friedman I'Universo deve:
0 avere avuto un'origine da una singolarita;
o collassare verso una singolarita;

0 soddisfare entrambe le situazioni.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

Modelli di Friedman

| modelli di Friedman descrivono tre possibili sagrli evoluzione
dell’'Universo.

In essi gioca un ruolo fondamentale il valore déwkella densita della
materia nell’'Universop, e il suo rapporto con la densita critfza

_3Hg

Pc "8G

Tenendo conto dell'incertezza sul valore dellaaois di Hubble si ha:
Pc~ 9,2-1C7kg/m?.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
Modelli di Friedman
Sep, > p., 'Universo si espandera fino a raggiungere ugi@gassimdr . dopo di

che il moto si inverte fino a diventare un collasSoha quindi un Universo chiuso e
oscillante.

Sep, = p., 'Universo si espandera fino all'infinito, ma cona velocita che tendera a
Zero.

Sep, < p. , le galassie tenderanno ad allontanarsi semprepahne quando I'Univers

sara infinitamente grande e diluito.
A Universo aperto

P<Pe T

Universo
chiuso

>
tempo “Big Crunch”



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

Le misure fatte sulle supernove di tipo la,
negli ultimi quindici anni hanno portato ad ipotize che I'Universo si sta espandendo
accelerando.

Possibili modelli di Universo in espansione

decelerazione accelerazione
[ | nulla accelerazione

i
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i
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Passako




L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

Rispetto a cosa si espande I'Universo? e quamnlaiata questa espansione ?

Consideriamo lo spazio come una fettuccia elastila quale sono fissati, a varie
distanze, dei segni a simulare la posizione dellasgie.
Tendendo l'elastico per gli estremi, le distanaeytresti segni aumentano, infatti,
se ne prendiamo in considerazione uno allora lanke degli altri aumentano.
Se cambiamo il punto di riferimento si ha ancora lehdistanze dei segni ¢
nuovo riferimento aumentano.
In conclusione non esiste un segno privilegiatoat® al quale gli altri si
muovono, ma tutti vedono gli altri segni allontagiar

Si puo dimostrare che ognuno vede gli altri segmbwersi con la stessa legge.
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L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
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L'origine e I'evoluzione dell’'Universo

L’espansione dello spazio-tempo e I'eta finita
dell’'Universo fanno si che lo spazio da cui riceviamo
luce (sempre piu spostata verso il rosso man mano ¢
allontaniamo) sia finito (una sfera di raggio pari a 14
miliardi di anni luce).

Cio risolve il paradosso di Olbers.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
Il modello del Big Bang

Intorno al 1940 George Gamow pose le basi per defio delBig Bang.

Egli stava ricercando i luoghi nell’'Universo caldive potessero aver luogo le reazioni
nucleari che portano alla formazione degli elememimici.

Comprese che risalendo indietro nel tempo la naateil'Universo sarebbe stata piu
compressa e molto calda tanto da poter realizeazeridizioni per la sintesi dei nuc
atomici pesanti.

Calcolo come cio potesse avvenire a partire ddeoutell'atomo di idrogeno.
Tale idea si rivelo sbagliata, solo I'elio (e ungiditio) si formano in un tempo
sufficientemente rapido da poter essere prodotipande quantita nei primi istanti

dell'Universo.

Circa il 25 per cento dell'idrogeno inizialmenteggnte si converti in elio nei primi 3
minuti, e praticamente tutto I'elio oggi esistetéeiva da quei primi istanti.



L'origine e I'evoluzione dell’'Universo
Il modello del Big Bang

Fred Hoyle, sostenitore della teoria dello stadzishario, negli anni '40
antagonista del big bang, dimostro che gli elemantpesanti dell’elio potevano
formarsi all'interno delle stelle.

La prova decisiva per la teoria (Big Ban¢fu la scoperta nel 1965 da parte
Penzias e Wilson delladiazione cosmica di fondassia di una radiazione
proveniente da tutte le parti del cosmo e che eggnta il resto ddélig bang

Questa radiazione di fondo ha un’emissione tipiaanccorpo nero a 2,7 K).

Le odierne teorie sulle particelle elementari eanpettono di realizzare un quadro
ragionevole sui primi istanti dell’Universo.



FERMIONI

| fermioni sono le particelle che costituisconarlateria presente nell'Universo.

| fermioni si dividono in leptoni e quark a secors#gasono 0 no soggetti alla forza forte.

Lepton Quartk
Prima Elettrone Neutrino Up Down
generazione
Seconda Mu Neutrino mu Charm Strange
generazione
ferza Tau Neutrino tau Top Bottom
generazione




BOSONI

| bosoni sono le particelle responsabili dellerateoni. Quando una particella
materiale emette un bosone modifica il suo statetermina una modifica anche dello
stato di una seconda particella materiale che lassbibosone; in questo modo tra le
due particelle si € avuta una interazione.

| bosoni sono :
PARTICELLA INTERAZIONE
Gluoni Forte
Bosoni vettorigli Debole
(elettrodeboli)
Fotone Elettromagnetica
Gravitone Gravitazionale




Gravitazione
Universale
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Super-Unificazione

Magnetismo Elettricitd Luce

Elettromagnetismo

Forza ebole

Forza Elettrodebole ¥orza Forte

| |
I._................T_-__...._......_I

Gran-Unificazione delle
Forze Elettrodebolie Forti

Protone

Fermilab,1988
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tiny fraction’
of a second

380,000
years

L'origine e I'’evoluzione
dellUniverso

billion
years




Storia dell’Universo

un
pSto
ptale

Tempo Tempera- | Energia per :
. . Eventi
cosmico tura particella
Avviene il big lbaing Pud darsi che la singolarita fosse
0s punto; certamente I'Universo era molto piccolo. Da qug
momento esso inizia a espandersi. Forse I'energia tq
ere (ec €) nulla,
E il cosiddettatempo difftarukk
Puo essere considerato come listante in cui veng
“create” le particelle elementari attual
Prima di questo momento l'interpretazione comune d
1043s 5-161K 6-108Gev | spazio-tempo non aveva senso. Non aveva forse ned

senso parlare di particelle.
E’ possibile che per tempi piu piccoli del tempo di Plar
si sia avuta anche l'unificazione della forza Granduntfg
con quella gravitazionale.

ono

ello
\nche

1Ick
a




Storia dell’Universo

Tempo
cosSmico

Tempera-
tura

Energia per
particella

Eventi

103%s

5.-16’K

6-104 Gev

Termina l'unificazione dell'interazione forte con que
elettrodebole.

Prima di questo istante I'Universo € come un gas (al¢uni
parlano di zuppa) formato di quark, leptoni, antiquark,

antileptoni e bosoni X (tra cui i fotoni).
Le particelle X sarebber i boson intermed mediator

della forza di Grande Unificazione, cioe la forza ghe

unificherebbe la forza elettrodebole con quella forte.

Si pu0 pensare che in quegli istanti esistesse un solo tij
materia (il leptoquen) e una sola forza, la forz
Grandunificata.

Tra 103° s e 10%2 s ha luogo lera didllinffEzmme durante
la quale I'Universo si espande di un fattore circ#®0

Do di
a

1010g

1,5-16°K

200 Gev

Termina l'unificazione della forza elettromagnetica (@
guella debole. Dopo guest'istante la forza debole e q{\
elettromagnetica sono molto diverse I'una dall’altra.

on
lella




Storia dell’Universo

Si

D

-

Tempo Tempera- | Energia per :
. . Eventi
cosmico tura particella
Bariogenesi
Fino a questo istante si poteva parlare di quark come di
10°s 1,5-183K 2 Gev particelle libere. Ore i quark si unisconc in tripletti pel
formare i barioni (protoni e neutroni) e gli antiquark
uniscono per formare antibarioni.
Annichilazione pratomeaamtijnaitome
Come risultato dell’'annichilazione protone-antiproto@sg
10%s 1,5-162K 200 Mev | della successiva elettrone-positrone, si ha la scomy

dell’antimateria, lasciando un numero (relativame

arsa
nte

limitato) di protoni ed elettroni.




Storia dell’Universo

Tempo Tempera- | Energia per :
. . Eventl
cosmico tura particella
Disaccoppiamento deiengtitrini
1,1s 1,4-18K 2 Mev 'energia media dei neutrini & diminuita, non interagisc(
piu cor il restc delle materi: e diventancindipendent.
Annichilazione delecoppiee” e .
14 s 4-10K 0,5 Mev | Si ha contemporaneamente un aumento del numero di
fotoni. Inizia I'era della radiazione
Nucleosintesi
200 s 1.10K 140 kev L'intervallo tra 1 e 100 s corrisponde alla scala de

energie “giusta” per la nucleosintesi primordiale. Si far
I'elio, tracce di litio e di berillio.

b|le
m




Storia dell’Universo

Tempo Tempera- | Energia per :
. . Eventi

cosmico tura particella
L'Universo contiene principalmente fotoni e neutrini.
Sonc preseni piccole quantité di materia compost in
peso per il 24% di elio e per il 76% di protoni. Non ci so
guasi piu neutroni liberi.

30 minuti 3-10K 45 kev Inizia I’ eradi| Ematerna(prosegue fino a oggi).

Non si possono ancora formare gli atomi: ogni volta che
protone cattura un elettrone e forma un atomo di idrog
poco dopo avviene una collisione con un fotone che ro
I'atomo.

no

2 un
2NO,
mpe




Storia dell’Universo

Tempo
cosmico

Tempera-
tura

Energia per
particella

Eventi

3,8:10 anni

4.000 K

0,5eV

Formazionectkgi atomi
L'energia dei fotoni & diventata cosi bassa che non ¢
piu in grado di distruggere gli atomi che si van
formando.

L'Universc  divente trasparent alla radiazion:
elettromagnetica, che da questo momento si disaccq
dalla materia.
Un fotone interagisce con una carica elettrica, quale gt
dell’elettrone, ma interagisce molto poco con un atg
neutro.
Un elettrone che si unisce a un protone per formare
atomo di idrogeno non avverte quasi piu i fotoni
interagisce principalmente con il campo elettrico

protone.

E questo listante in cui viene emessa I'energia che (

ON0
Nno

ppia

el
mo

r un

e
del

Je[e]

vediamo comeadiazioneamssmazadiftortho




Storia dell’Universo

Tempo Tempera- | Energia per :
. . Eventi

cosmico tura particella
Formazionedidlgprime stellems | =prime galassie
Si formano le prime stelle (osservate dal Keck)|in

: lontanissime galassie.

5 1C anni : . . . .
Le disomogeneita presenti nella distribuzione della niater
permette il formarsi delle prime stelle in immense strugtur
che soncle galassi primordial.
Si forma la nube stellare dalla quale nasceranno il ngstro
Sole e i suoi pianeti.

0 o Il materiale raccolto dalla nostra nube contiene | in

100 anni : . . s
prevalenza idrogeno ed elio, sono presenti anche quantita
importanti di materiali come il ferro, sintetizzati [n
precedenza in una stella massiccia che poi e esplosa.
Oggi.

1.4.18%anni 27K Circa un milione di anni fa si SV|IuppaHbmommhe:

successivamente inizia a domandarsi come e fatto

I'Universo.
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Storia
dell’Universo

espansione accelerata
afterglow era dell'energia oscura

light pattern oscura
eta 400 mila anni ] sviluppo corpi celesti
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fluttuarioni
quantiche

prima stella
eta circa 400 milioni
di anni

espansione dal Big Bang

13,7 miliardi di anni
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L a misura della densita media dell’Universo

In linea di principio non e difficile effettuare tale misura:tbgwendere un volume abbastanza
grande di Universo e contare quante galassie vi sono racchiuse. Saperalla gqonassa media di
ogni galassia, si arriva abbastanza facilmente a calcoldem$ata dell’Universo.

La massa di una galassia tipica puo essere stimata misuraaddlzone totale prodotta dalle
sue stellerpassa luminosa

Le osservazioni ci dicono che la densita della materia visiloiienere del valore critico.
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L a misura della densita media dell’Universo

La la massa luminosa potrebbe e solo una piccola parte dellaanestistente; la
materia si raggruppa anche in nane brune, in pianeti, in buchi negualche strana forma di
particelle e la nostra stima sarebbe in difetto.

Studiando il moto delle stelle e del gas in una galassia a spisalaccorge che considerando
solo la massa luminosa, le stelle piu lontane dal nucleo dovrebbenemintdentamente (come
avviene nel Sistema Solare).

L'andamento della velocita dovrebbe essere proporziorfaté?a
Le velocita misurate a varie distanze dal nucleo delle galaspgale sono pressoché costanti:
cio suggerisce l'esistenza di altra massa, che per ovvi mative\chiamatanateria oscurap
massa mancante.

Le osservazioni indicano che essa e circa dieci volte la m&ieninosa.

Anche quando si valuta il moto di una galassia in un ammasso ottenidenprdeé che
indicano che la maggior parte della massa e oscura.

La composizione di tale massa e tuttora ignota e costituiscanpodcativo di ricerca per la
cosmologia.



L’omogeneita della radiazione cosmica di fondo

La misura della radiazione cosmica di fondo ha dimostrato che essko omogenea e cio
comporta alcune difficolta.

Per prima cosa non e possibile che diverse zone dell'Universo abbiand &smuipo di
“scambiarsi” informazioni e quindi non hanno potuto assumere valori di depsatssione e
temperatura comuni.

Il tempo per scambiare informazioni e quello impiegato dalla luceigggiare da una regione a
un'altra

Consideriamo due regioni distanti da noi 10 miliardi di anni luce, irzidineopposte, e cioe alla
distanza tra loro di 20 miliardi di anni luce; la luce partitada di esse non ha fatto in tempo a
raggiungere I'altra.

Segue che ogni parte dell'Universo si sarebbe dovuta evolvere in madipeadente
conservando la propria identita e senza mescolarsi col resto. Oggnaourvedere delle grandi
differenze guardando in direzioni opposte di cielo mentre vediamo inveggande uniformita.



L’omogeneita della radiazione cosmica di fondo

Un’altra questione riguarda la distribuzione della materia deWelso: le galassie si addensano
in ammassi che a loro volta formano delle strutture piu compléssi&eno sembrare I'Universo
una grande groviera, un insieme di grandi vuoti dalle dimensioni di 400-500 rdilianini luce

di diametro le cui pareti sono tappezzate da galassie.

Gli scienziati ritengono che i semi di questa struttura dovevanceqa®ssenti fin dai prin
istanti di vita dell’Universo e quindi essere osservati come aeadlgolarita nella radiazione
cosmica di fondo.

Solo ultimamente misure nell'infrarosso fatte con delle sonde neosiigballoni aerostatici
lanciati nell’Antartide e quelle fatte dalla sonda WMAP hanno diratsdelle increspature nella
distribuzione della radiazione cosmica di fondo che potrebbero spieganattara attuale
dell’'Universo.



Teoria dell’'Universo inflazionario

Una teoria che ha cercato di dare una risposta a questi prodeegosddettdeoria
dell'Universo inflazionario

Si fa uso di conoscenze di fisica delle particelle e di idagatdr dai tentativi di unificare tutte
le quattro forze fondamentali della natura.

Si suppone che I'Universo, appena dogmglbang abbia subito una fase di “super-espansione”,
durata una minuscola frazione di secondo, in cui le dimensioni dell'ldnigeno aumentate in
un modo eccezionale.
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Teoria dell’'Universo inflazionario

Immaginiamo |'Universo neonato come un insieme di piccole sferaediendnsioni uguali alla
distanza che la luce ha percorsolaiglbang

Ogni sferetta e diversa dalle altre, ma una singola sfeérettaogenea e uniforme, perché e cosi
piccola che la luce ha avuto il tempo di attraversarla.

Supponiamo adesso che una di queste sferette si super-espanda ad maggrce di quello
della luce (questo non e in contraddizione con la teoria della r&dathie proibisce aegnalidi
avere velocita piu grandi di quelle della luce).
Alla fine del processo |'espansione torna al ritmo normale predasbig banc
classico.

Quella che una volta era la minuscola sferetta potrebbe edgssoal nostro Universo. A noi
quindi sembra che zone diverse del cosmo non siano mai state in conmn@dez loro, secondo
la teoria dell'inflazione per un tempo infinitesimo, poco dojagilbang le varie regioni
dell’Universo si sono “parlate”, accordandosi sui valori di densigggione e temperatura da
assumere.

La teoria dell'Universo inflazionario risolve anche il problemaodne mai la densita
media dell'Universo sia cosi vicina a quella critica.



| risultati della sonda WMAP ci danno oggi un gu@adr
dell’Universo di questo tipo:

% la prima generazione di stelle che ha brillato nell'universo ha mies 500 milioni di anni
dopo il Big Bang

%t I'eta dell’'Universo e circa 14 miliardi di anni
1t la teoria del Big Bang e dell'inflazione continuano a mostrarsi
21l contenuto dell’'Universo include un 4% di atomi (materia ordinamia)23% di uno

sconosciuto tipo di materia oscura ed un 73% di una misteriosa “eascgia” che agisce come
una sorta di antigravita.

[Anne Kinney direttore della NASA per I’Astronomia e la Fisical



LA MATERIA OSCURA

Ormai si e certi della sua esistenza, anche se non ne conosainaiura.
Probabilmente e la responsabile della non omogeneita della radiaasmea di fondo e quindi
dell’Universo attuale.

Due simulazioni della distribuzione di materia ascnegli ammassi di galassie. Negli ultimi annisstate compiute
numerose simulazioni di questo tipo, per studidireffetti gravitazionali della materia oscura sudlinamica delle galassie e
degliammassi e sulla formazione di strutture gdarcala, confrontando la teoria delle simulazoom le osservazioni dello

spazio profondo.
(Pittsburgh Supercomputing Center - PSC)
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