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Il telescopio
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= strumento per osservare oggetti lontani
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Un po’ di storia

L'uomo osserva il cielo con curiosita e stuporeamehe con
Interesse “scientifico” da migliaia di anni; nonssi quando sia
nata lI'astronomia, probabilmente con 'uomo.
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Di certo gia 30 000 anni fa qualcuno si prendevariga di
annotare su un o0sso le fasi lunari, circa 5 000 fann Europa si
costruivano osservatori, o in Cina 4 000 anni fiaiweno incisi su

gusci di tartaruga segni celesti.

L""Osso di Blanchard*, proviene
da Abri Blanchard, in Francia,
Un guscio di tartaruga riporta 69 incisioni fatte
risalente alla dinastia probabilmente da un uomo di
Shang (1600 a.C. — Cro-Magnon circa 30.000 anni
1046 a.C.) fa.

Una veduta del monumento megalitico di Stonehenge



Un po’ di storia

Plinio il Vecchio, nel | secolo dopo Cristo, netlaaStoria Naturale dice che i Fenici
scoprirono accidentalmente il vetro. Narra infeltte alcuni mercanti approdati sulle
rive del flume Belos in Palestina non trovando piedra su cui appoggiare il cibo per
scaldarlo al fuoco usarono blocchi di salnitro alevano nel carico della nave; il
salnitro esposto al calore del fuoco si sciolsiasdbbia ricca di quarzo della riva e
genero rivoli di un liguido sconosciuto che si 8ico in bolle trasparenti; il vetro
appunto.

| Greci (Euclide, Archimede, Tolomeo) studiaroneifeazione delle immagini
attraverso aria e liquidi; scoprirono cosi cheddilliquido potevano ingrandire
I'immagine di oggetti cui fossero applicate.

Si dice che nel porto di Alessandria, su una taltia@ 100 m, usassero degli specchi
sferici per osservare immagini ingrandite delleimaavvicinamento per guidarle con
la luce concentrata di grandi fuochi.

Secondo una tradizione riportata da Galeno quesisisspecchi avevano anche la
funzione di specchi ustori (furono utilizzati dachAmede nell'assedio di Siracusa).



Un po’ di storia

Ruggero Bacone nel Xl secolo riporta m@fpfus Maius
“Se le lettere di un libro o qualche oggetto minsw@o visti
attraverso un segmento di una sfera di vetro tadlosche
su di essi sia appoggiato, essi saranno visti megli

Ingranditi [...] possiamo dare forma a segmenti diesfe
trasparenti e disporli rispetto all'occhio e aljjego da
osservare in modo che i1 raggi siano rifratti e devaiome s
scelga; [...] e possiamo leggere piccolissime leitiare
iIncredibili distanze [...] il Sole e la Luna e le ggbossono

essere fatti apparire discendere verso di noi [...].

Probabilmente le prime lenti furono costruite a&&aa, ma
I'arte della loro costruzione fu divulgata a Firenzrso la
fine del Xlll secolo.

Dettaglio del ritratto di
Ugone di Provenza,
dipinto da Tommaso da
Modena nel 1352. E’ la
prima volta che
vengono rappresentati
gli ochiali.



Un po’ di storia

Nei manoscritti di Leonardo da Vinci si legge:
«Fa occhiali da vedere la luna grande»

Gerolamo Fracastoro (1478-1553) nel $ddomocentricorunparla di
accoppiamenti di lenti.

Gian Battista della Porta (1535-1615) nel Biamia Naturalis(1558) specifica
che le lenti devono essere I'una concava e |latinaessa, e secondo 1
Indicazioni erano stati costruiti cannocchiali el fine del 1500.

La piu antica illustrazione di un
telescopio che si conosca e di Giovanbattista della Porta,
la inseri in una lettera che scrisse nell'agosto 16009.



Il telescopio

Il 25 settembre 1608 venne presentata una richie$tigevetto agli Stati Generali
d'Olanda da parte di Hans Lippershey, nato a \eabltante a Middleburg.

“[...] inventore di uno strumento per vedere a distanza, come
verificato da questi Stati, che detto strumento venga mante
riservato e che a lui venga garantito il privilegio di esclusiva
per trent'anni affinché a nessuno venga permesso di imitarlo;
che invece gli venga garantita una pensione annua ct

contatto con il richiedente circa la detta invenzione, |
investigando se non gli sia possibile migliorare lo strumento |
rendendo possibile il suo uso con i due occhi insieme, ed\ %
inoltre quale sia la cifra di rimunerazione che sarebbe di s
gradimento. A seguito di un rapporto su tali questioni, sar
deliberato se sia opportuno garantire al richiedente una
remunerazione o un privilegio.




Galileo

Nella primavera del 1609 Galileo Galilei viene a
conoscenza di un nuovo strumento costruito in
Olanda e ne ottiene un esemplare.

Apporta significativi miglioramenti allo
strumento e contribuira in modo determinante alla
rivoluzione scientifica del 16C

' k ™ o
CANNOCCHIALE GALILEIANO Obiettivo del cannocchiale con

il quale Galileo scopri i satelliti di
Giove
(Firenze, Museo Galileo)

Diametro obiettivo (mm) 15,0
Diametro oculare (mm) 15,0
Distanza focale obiettivo (mm) 980
Distanza focale oculare (mm) -47,5
Ingrandimenti 20,6
Magnitudine limite visuale teorica 7,7




Il telescopio

Lente obbiettiva Lente oculare
convergente divergente




Galileo

Il tubo di legno ricoperto di
carta, contiene una lente
obiettiva biconvessa e un
oculare piano concavo. Ha
capacita di ingrandimento di 14
volte. La lente obiettiva di
guesto cannocchiale ha distanza
focale di 1330mm e apertu
utile di 26mm.

Wiy @IMSS- Firenze

Il tubo di legno e ricoperto di pelle '
rossa con fregi in oro. L'obiettivo e
biconvesso e I'oculare biconcavo.
Ha capacita di ingrandimento di 21
volte. La lente obiettiva ha
apertura utile di 16mm e distanza

focale di 980mm.
W DIMSS- Firenze



Il cannocchiale galileiano di Cleto Rimatori

In occasione dell’Anno Inter
I’Associazione Astrofili “(




Keplero

Nella primavera del 1611 Keplero pubblica il
Dioptrice, dove descrive il suo modello di
telescopio.

CANNOCCHIALE KEPLERIANO




Keplero

Francesco Fontana

Padre Scheiner

Primo disegno di Marte effettuato da Francesco Fontana



Il telescopio

Dopo Galileo il principale contributo al
perfezionamento delle lenti si ebbe nel 1637 con la
pubblicazione del Dioptrique da parte di Cartesio.

Le imperfezioni delle lenti (aberrazioni cromatea
sferica) sono legate alla differenza di spessoveitdo
alla curvatura.

Allungando la focale della lente si riducono entibam

E DI&GCOoURE
DE LA METHODE

Cartesio propose diversi progetti per completamente | ™ot
esenti da aberrazioni sferiche, ma non erano paite, LeRroazniave
tecnologicamente realizzabili.

Ghiel festdre oy desoer METHOD S

Bisognera aspettare circa un secolo.




Il telescopio

Hevelius (1611 — 1687) costruisce un telescopio coahiettivo a due lenti
(I'i"dea e pero di De Rheita (1597 — 1660)) e i set@scopi, visti i risultati che
ottiene, sono senz’altro migliori dei recedenti.

Generalmente utilizzo strumenti di 5 cm di diametrdi 2 m di lunghezza focale,
ma ne costrui di 10 e 20 m arrivando fino a 50 riocile.

| cannocchiali di Hevelius, in basso quello da 50 m.
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Mappa della Luna disegnata da Hevelius tra 11 1643 e il 1644



Huygens

Negli anni tra il 1650 e il 1660 i migliore telegdurono costruiti da Christian
Huygens (1629 — 1695) .

Con un telescopio di 7 m di focale e 6 cm di aparscopri la natura gli anelli di
Saturno .

Con lo stesso strumento che consentiva fino ad@@ndimenti, misuro anche la
rotazione di Marte

Insieme al fratello costruivano telescopi utilizdaria regola della radice quadrata
della focale:

f

d _
d Vi
Se con una focale di 2 m usavano un diametro ch,3on una focale di 8m

utilizzavano un obiettivo da 6 cm.
Riuscirono a realizzare lenti fino a 68m di foc@@ametro di 22 cm).



Eustachio Divini

Nato a San Severino Marche (MC) il
(4.10.1610 — 22.2.1685) si trasferi a Roma -
dove studio con Benedetto Castelli (discepolo
di Galileo) e divenne amico di Evangelista
Torricelli. Divenne famoso come costruttore
di orologi e di lenti. | suoi telescopi erano
concorrenziali con quelli di Huygens.
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Cannocchiale ottagonale 1664
Legno, cartone, carta fiorentina
Lunghezza 2980 mm




Giuseppe Campani

Nato a Castel San Felice (in Umbria, presso Spotetb) 635 si trasferi a Roma
dove divenne famoso per aver costruito, con i lirate orologio silenzioso che fu

regalato al papa Alessandro VII. Successivamerdedico a tempo pieno alla

costruzione di lenti, e per circa 50 anni costelgdcopi e lenti per persone e

istituzioni importanti, fra cui I'Osservatorio Reali Parigi, diretto a quell'epoca da
Cassini.
Invento, tra l'altro, della prima smerigliatricéueidatrice per lenti.
Mori a Roma il 28 luglio 171°¢

Cannocchiale c. 1664
- Cartone, pelle
Lunghezza 2250 mm



Telescopio newtoniano

Costruito nel 1668, fu presentato alla
riunione dell’11 gennaio 1672 della Royal
Society riscuotendo un enorme successo.

d=37mm; f=16 cm




Telescopio gregoriano

Proposto da James Gregory (1639 — 1675) nel 1668vacawvere entrambi gli
specchi concavi: il primario parabolico e il secand ellittico.
Non realizzo mai il suo telescopio.

OCULARE

SPECCHIO SECONDARIO SPECCHIO PRIMARIO
CONCAVO CONCAVO

r: 2 ;
<SS -

Telescopio gregoriano costruito da
John Dollond (1706 — 1761) e
conservato al Museo della Storia
dell’Universita di Pavia




Il telescopio Cassegrain

Attribuito al prete cattolico francese Laurent Casaa (1629-1693) dopo
I'apparizione di disegni da lui fatti sdburnal des scavansl 25 aprile 1672.

E’ un riflettore con un primario concavo e il sedano convesso.

Disegni simili furonc
' EERaantl pubblicati nel 1632 da
SPECCHIO SPECCHIO Bonaventura Cavalieri

SECONDARIO CONVESSO PRIMARIO CONCAVO

e da Marin Mersenne
nel 1636.

Risulta che lo stesso
Gregory, nel 1662 fece
esperimenti con
secondari convessi




Il telescopio

|l riflettore pero non ebbe grande successo in tpuiantecnologia per la
costruzione degli specchi non era molto sviluppata.

Newton utilizzo metallo di campana reso lucido da soluzione di
arsenico.

Tentativi contemporanei con una lega di rame enazsaon ebbero
risultati migliori.

Solo in seguito, con lo “speculum” (Snguwna lega composta al 68% di
rame e al 32% di stagno, si ebbero risultati mrglio



Il telescopio di Hadley

Il primo riflettore in grado di
competere con i rifrattori
dell’epoca fu il telescopio di Joht
Hadley (1682 — 1744) presentat
alla Royal Society di Londra nel
1722.

La qualita dello specch
parabolico da 15 cm, in
Speculum, con una focale di 1,
m e la montatura altazimutale cc
moti micrometrici ne fecero |l
primo vero strumento di questo
tipo tanto che in molti ritengono
che il vero inventore dei telescoy
riflettori si appunto Hadley.




Il telescopio di Herschel

Un impulso ancora maggiore allo sviluppo dei rifietsi ebbe
con William Herschel, lo scopritore di Urano neB17
Il suo telescopio da 16 cm di diametro e 2 m dafedu messo a
confronto con uno dei migliori dell’epoca (un telepio di di
Short di 24 cm) risultando nettamente migliore.

Nel 1782 completd con successt
un 30 cm da 6,1 m di focale e nil
1788 un 46 cm con la stessa -
focale.

Tranne in un caso di gragoriano,:

costrui sempre newtoniani




Il telescopio di Herschel

\ /f-\/ Il telescopio di 122
Al ../ 1 , cmdiapertura e

vy

Nonostante il miglioramento nella

levigatura degli specchi, questi 0 nel1789.
assorbivano ancora circa il 40% della ,_,_;;;;ff;,_l_CO“Eﬁzse‘fapr”
luce e se si aggiunge l'ostruzione del AN \ e Mimas.

secondario, ce comportava un altro 40
di perdita di luminosita, questi strumen
erano abbastanza bui.

Herschel inclino lo specchio primario ir

modo che I'immagine si formasse dul
bordo del tubo. Questa configurazione
nota come configurazione herschelian.

--------

SPECCHIO
OCULARE PARABOLICO



Il doppietto acromatico

Nello stesso secolo che vide i giganti di Herschwethe i rifrattori ebbero un
nuovo impulso.
Nel 1733 il londinese Chester Moor Hall (1703 — 17&@dstrui il primo doppietto
acromatico con una lente convergente di vetro cmvuma divergente di vetro
flint (verso I'oculare).

Le lenti tipiche erano di 5 cm di diametro e 50difocale.

Crown

— Flint




Il doppietto acromatico

Un notevole miglioramento si ebbe solo nel 1758 doim
Dollond (1706 — 1761) che brevetto il modello e per
diversi anni si credette che fosse stato lui I'ineee.

| suoi primi obiettivi erano di 1,5 m di focale peature di
6-7 cm.

Ma le prestazioni non erano ancora eccezionali.
| problemi maggiori erano legati alla lente conweiss
flint, vetro difficile da reperire e da fonderermodo che

fosse adeguatamente omogeneo.

Comunque i doppietti dell’epoca offrivano ottimesgtazioni rispetto agli obiettivi a
singola lente. Il francese Lalande riteneva chehiatbvo acromatico da 76 mm e 2,37
m di focale offriva prestazioni migliori di una kensemplice di Campani da 10,85 m di

focale.
La difficolta di avere grosse fusioni di vetro tlimll'inizio del 1800, faceva ritenere un
obiettivo di 15 cm di diametro, “grande”.



Guinand e Fraunhofer

Un considerevole salto di qualita si ebbe agliiiniz

dell’'800 quando Pierre Louis Guinand (1758 — 18z

e Joseph Fraunhofer (1787 — 1826) riuscirono a(|

ottenere la fusioni regolari di grossi dischi diree
flint.

Il punto di riferimento per I'epoca € il rifrattock
Dorpat che Fraunhofer costrui nel 1824 per Wihle
Un acromatico da 24 cm di diametro e 4,3 m i fac

Anche il telescopio con cui Galle nel 1831 riconobj
Nettuno era un 23 cm di Farunhofer.



Nel 1840, a Birr nella contea di Offaly, Lord Rosse costrui il suo "Leviathan of
Parsonstown", un telescopio da 182 centimetri di diametro, che fu per molti
decenni il piu grande telescopio del mondo.




Lord Rosse

Lord Rosse esegui pionieristici
studi astronomici e scopri la natura
a spirale di alcuni oggetti nebulosi,

che oggi sappiamo trattarsi di

galassie a spirale.

La prima galassia a spirale che
scopri fu M51, ed i suoi disegni
della galassia assomigliano
molto alle fotografie moderne
(oggi M51 e nota come Galassia
vortice).

Hubble



Il telescopio Cooke dell’Osservatorio

INAF di Collurania a Teramo. Fu con |
guesto telescopio che Vincenzo Cerulli
(1859-1927) capi che i cosiddetti
"canali“ di Marte, scoperti da Giovanni
Virginio Schiaparelli (1835-1910) nel
1877, erano illusioni ottiche
dell’'osservatore.




| record dell’'800

| maggiori rifrattori del mondo dal XIX secolo

Anno apertura utile cm  costruttore localita
1824 24 Fraunhofer Dorpat (URSS)
1835 30 Cauchoix Cambridge (Inghilterra)
1839 38 Merz & Mahler Pulkovo (URSS)
1852* 60 Slater Wandsworth (Inghilterra)
1862 47 Alvan Clark Dearborn (USA)
1871 63,5 Cooke Newcastle (Inghilterra)
1873 66 Alvan Clark Washington (USA)
1878 68 Grubb Vienna (Austria)
1885 76 Alvan Clark Pulkovo (URSS)
1888 91 Alvan Clark Mount Hamilton (USA)
1897 102 Alvan Clark Williams Bay (USA)
1900 125 Gautier Parigi (Francia)

(in Italia)
1886 49 Merz & Repsold Milano

* Di cattiva qualita; smantellato sei anni dopa.




| telescopi del XX secolo

Il nuovo secolo si apre con la costruzione delgsande rifrattore mai realizzato.

Costruito per la I'Esposizione Universale di Padgl 1900 aveva un obiettivo di 1,25

m e focale di 57 m. Non era adatto per uso scieatd terminata |'esposizione, i suoi

costruttori non sono riusciti a venderlo a nesssservatorio. E stato rottamato, ma le
lenti sono ancora conservate all'Osservatorio dgPa




| telescopi del XX secolo

A causa delle dimensioni il telescopio fu montat@osizione fissa orizzontale.
La luce degli oggetti astronomici veniva inviatdwio ottico attraverso un siderostato
di Foucault: uno specchio piano mobile da 2 m dirditro, montato in un telaio in
ghisa di grandi dimensioni, posto davanti all'otiet del cannocchiale.
L’oculare era montato su rotaie, per la messa eduo
L'ingrandimento minimo era di 500 x con un camp@di




Il riflettore Common

Le dimensioni necessarie per avere sempre strumenotentsi
fece riprendere la costruzione di riflettori.

Il prototipo dei grandi riflettori del XX secolo deve all'inglese
Andrew Ainslie Common (1841 — 1903) che nel 1888rcosin
riflettore da 152 cm (60 pollici) di diametro e 8/di focale.
Questo strumento aveva una montatura a forceltssd polare

galleggiava in un grosso volume d’acqua.
Era stato costruito come strumento per la fotogradi ottenne
_notevoli succes:




Monte Wilson

L'osservatorio di Monte Wilson (MWO) si trova nelantea
di Los Angeles, in California, sul Monte Wilson¢wio a
Pasadena, a 1742 metri di quota.

Il primo direttore fu George Ellery Hale (1868 — 893che
fece costruire un telescopio riflettore da 152 cmia@mnetro e
7,6 m di focale.

Realizzato diGeorge Willis Ritchey
(1864 — 1945) nel 1905, e tuttora
esistente.

— v — o, S—

Con un sistema di specchi si puo =
mandare la luce verso uno spettrograf
attraverso l'asse polare.



Monte Wilson

Il piu famoso telescopio di Monte Wilson e il
telescopio Hooker, un riflettore di 2,5 m.

Lo specchio, lavorato ancora da Ritchey, hag™ /AL
una focale di 12,9 m e pesa 4,5 tonnellate. B . s47,

E posto su una montatura a culla che |
pregiudica I'osservasione in prossimita del
polo.

Entrato in funzione nel 1917, rimarra, fino al jm- i
1948 il piu grande telescopio al mondo.  ssi»



Monte Wilson

Con questo strumento, per la prima volta, si
sono risolte le stelle della galassia di
Andromeda.

Nel 1929, con esso, Edwin Hubble (1889 —
1953) scopri I'espansione dell'universo.

E stato utilizzato proficuamente fino agli anni

'60. velocitd -
(km/s)

. N . 1000
Ristrutturato, e ancora In uso.




| telescopio di Monte Palomar

L'Osservatorio di Monte Palomar e uno

dei piu celebri ed e stato uno dei pilgg
importanti al mondo. e
Ospita il famoso telescopio Ha

di 5,08 m di diametro.

Fu completato nel 1949 e

gestito dal California Institut

of Technology. ‘

E situato nell
Contea di San Die((
circa 150 km a sug
est di Los Angeles
ad un'altitudine d
1710 metri.




Il telescopio Hale

Nel 1928 Hale ottenne dalla Rockefeller
Foundation un finanziamento di 6 milioni di
dollari per "la costruzione di un osservatorio,

dotato di un telescopio riflettore di 200
pollici" che sarebbe stato gestito dal Caltech.

Il progetto fu supervisionato da Hale, la
costruzione dello specchio fu affidata alla
Corning Glass Works, che utilizzo un nuc
tipo di vetro, il Pyrex.

La costruzione dell'osservatorio inizio nel 1936, axcausa della Seconda guerra
mondiale, il telescopio fu completato nel 1948.

Il Telescopio Hale e rimasto il telescopio piu gfaml mondo fino al 1976.

Ancora oggi e utilizzato dagli astronomi per atavscientifiche ed e equipaggiato con
sensori nell'ottico e nell'infrarosso.



Il telescopio BTAG

Bolshoi Teleskop Azimutalnyi (Grande TelescopiorAatale)

Nel novembre del 1976 venne inaugurato nella regdaet Caucaso, in Unione
Sovietica, un telescopio con lo specchio principaé m.

Costruito dalle officine LOMO di Leningrado e aR@ m e pesa 840 tonnellate.




Il telescopio BTAG

Puo lavorare al fuoco primario con una focale din2é nei due fuochi laterali con
focale di 182 m (f/30).

Un altro elemento che lo contaddistingue e la ntaricaltazimutale.




LMMT

Un altro telescopio innovativo e il Multi Mirror Tescope.

Installato nel MMT Observatory (MMTO), situato ne§tati Uniti, sul Monte
Hopkins in Arizona, 55 km a sud di Tucson, e gegtdll'University of Arizona e
dallo Smithsonian Institution.

L'MMT opero fra il 1979 e il 1998 con u
design allora innovativo: fu il primo telescopi e
il cui obiettivo era formato da specchi muItipI :
il primo con edificio co-rotante e il primo con

una montatura altazimutale controllata da u
computer.

L'obiettivo era formato da 6 specchi di 1,8

metri di diametro ognuno, per un obiettivo

equivalente a quello di un telescopio di 4,5
metri di diametro.




LMMT

Nel 2000 venne convertito sostituendo gli specohien singolo specchio di 6,5 m.

L'idea di un telescopio a molti specchi
risale all'italiano Guido Horn d’Arturo
(1879 — 1967), direttore dell’Osservator

di Bologna che costrui la stazione
osservativa di Loiano, oggi dotata, tra
I'altro, di un riflettore da 152 cn
La sua idea era quella di costruire una
grande superficie riflettente mediante
mosaico di elementi esagonali. _

Dal 1932, per oltre 30 anni, si dedico a tgiess,
progetto e diede vita ad un primo B ™
strumento, poi successivamente potenz
e migliorato fino a raggiungere 180 cm @i
diametro e 10,40 m di lunghezza focale,
posizionato nella Torre della Specola di _

Bologna.




HUBBLE SPACE TELESCOPE

Lancio il 24 aprile 1990 — fine missione prevista p2014
Orbita in circa 96 minuti a 600 km di altezza.

E un riflettore Ritchey-Chrétien da 2,4 m di diaroe




HUBBLE SPACE TELESCOPE

La missione STS-125 dello Space Shuttle del ma2@@®, ha effettuato importanti
riparazioni di HST, migliorandone sensibilmentg@testazioni.

L'importanza di Hubble non & dovuta solo alle smettari immagini, ma soprattutto
alle ricerche ehehaamngrmesso una media ditibélascientifici alla settimana

- _.....m--*"""' =

S - basati sutdatr raccolti.
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HUBBLE‘SPACE TELESCOPE

Hubble Ultra Deep Fleld

¢ .
‘ ..-" s

Almeno 10 OOO galassue dlstantl fra 12, 7 e 13 mmllldl annl‘luce .
II campo mquadrato equivale a quello di.1 euroeecitea 20 m di dlstanza neIIa
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HUBBLE SPACE TELESCOPE

Ufficialmente gli aggiornamenti estendono la vie glescopio fino al 2014, tuttavig
Hubble potra facilmente superare questa data.

Non prima del 2014 & previsto il lancio del JamebSpace Telescope (JWST),
dotato di specchi di diametro equivalente a 6,5ireathe operera nell'infrarosso, cc
I"D‘bleiﬁ\aeapnnmpaiedmeservare le galassid'daiverso prlmordlale
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Sara-pos&mmto‘m I'_'2 <A cn’ca 1,5 mlllam di oniletri dalla Terra In dlreZ|one (o]e]oJek
- g ‘al Sole.




HUBBLE SPACE TELESCOPE

Questa posizione offre il minimo segnale di fonelortico e quindi la massima
sensibilita alla radiazione infrarossa.
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Tuttavia i telescopio James Wﬁbb rlleva solo Iettrp mfrarosso quindi Hubble ch
possiede-sensori che Operaho nelle: ba‘nde delalketto, del visibile e dell'infrarossc
vicino, puo continuare ad essere di grande bewadita comunita scientifica.




WEBB SPACE TELESCOPE

Il Telescopio Spaziale Webb e costruito e gestitcooperazione dalla NASA e
dall'ESA.

Il IWST pesera la meta dellHST e avra lo specphiacipale in berillio. Questo sarg
diviso in 18 sezioni che una volta in orbita sipiegheranno attraverso dei sensibil
micromotori che posizioneranno correttamente | ssgm




HUBBLE SPACE TELESCOPE

Confronto tra HST e JWST
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LARGE BINOCULAR TELESCOPE

LBT e un telescopio a doppia pupilla in
montatura altazimutale in configurazione
gregoriana, ottimizzato per interferometri
e osservazione a grande campo.
E collocato sul monte Graham, nel sud-€
dell‘Arizona, a piu di 3000 metri di
altezze

LBT e costituito da due specchi parabolici prin@mmposti da un unico blocco di
vetro ricoperto da un sottile strato di alluminio.

Questi specchi, del diametro di 8,4 metri ciascsoop provvisti di un sistema di
ottica attivaper correggere gli effetti di deformazione dovilifoao stesso peso.

Il telescopio vede la partecipazione degli Statitidramite enti governativi
e diverse universita (50%); della Germania (25%¢Eltalia (25%).




OTTICAATTIVA

L'ottica attiva € una tecnologia relativamente néeeitilizzata nei moderni telescop
per avere superficie ottiche di grande precisione.
Essa lavora aggiustando "attivamente" la formaidpgicchi dei telescopi.
Gli specchi primari dei moderni telescopi riflettahe hanno diametri dai 3 agli 8
metri 0 piu, non sono in grado di reggere il promeso senza deformarsi.

Un sistema di attuatori a controllo computerizzadsti
sotto lo specchio puo mantenerlo costantementa nel
forma ideale, compensando gli effetti della gra
Cio assicura sempre una qualita ottimale delle igpma
astronomiche.

figttetttety

Supporti attivi (attuatori)




LARGE BINOCULARE TELESCOPE

| due specchi secondari, sviluppati presso i
laboratori dell‘Osservatorio di Arcetri, sono
specchi concavi di 911 mm adattivi.
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Le ottiche adattiveappresentano una delle
moderne tecniche utilizzate dai telescopi base
terra per contrastare l'effetto di degradazionke(
Immagini dovuto alla turbolenza atmosferica, ¢
riduce di fatto il potere risolutivo del telescopi
valori molto inferiori al limite teorico.

o |
O O O A

Il fronte d'onda proveniente dalla sorgente vieilseodo dalle turbolenze atmosferic
la conoscenza della forma effettiva del fronte daopermetterebbe, tramite un siste
di specchi a deformazione controllabile, di recapeuna forma piu simile a quella
piana, precedente l'interazione con l'atmosferglionando drasticamente la qualita

dell'immagine.
Questa e l'idea che sta alla base del principiordiionamento delle ottiche adattive,
cui implementazione richiede accorgimenti tecn@mngplessi e una o piu sorgenti guid
La tecnologia delle ottiche adattive si sta diffendo e perfezionando sempre piu
permettendo di ottenere risultati di notevole gaali
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riflettente (10% - 90%)
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W. M. KECK OBSERVATORY

E costituito dai due telescopi riflettori gemeltusiti a 4145 metri di altezza sulla
sommita del vulcano Mauna Kea, nelle isole Hawaii.

l..._ = — =

owntatura-altazimutale e sistemi

| due telescopi sono di tipo Ritchey-Chrétien,
ottica attiva e adattiva. Lo specchio primarioidscuno dei due telescopi e costitut
da uninsieme- di specchi esagonali assemblati ohonda formare uno specchio
equivalente.ad uno di-10,2 m di diametro,

Sone.i secondi telescopi ottici piu grandi al mondimpo il Gran Telescopio Canaria

| due strumenti operano in modalita-singola ma anckieme, formando un
interferometro lungo 85 metri.




Palma, nelle*Canare
guota di 2267 metri.

di ottica attiva.

Il progetto GTC, nato ne

1994, e una-ecooperazio
formata da numerose
Istituzioni di Spagna

(90%), Messico (5%) e

| I'Universita della Florida

, (5%).




TELESCOPIO NAZIONALE GALILEO

Il TNG e un telescopio di 3,58 metri di diametrtuato sulla sommita dell'isola de La
Palma alle Isole Canarie ed € il piu importanteragnto ottico della comunita
astronomica italiana.
Dal 2005 la "Fundacion Galileo Galilei, Fundacigan@ria" (FGG) gestisce |l
telescopio per conto dell'lstituto Nazionale dirAfsica (INAF).
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VERY LARGE TELESCOPE (VLT)

E un sistema di quattro telescopi ottici sepasdfiancati da vari strumenti minori.

Ognuno dei quattro strumenti principali € un tetgsae riflettore con uno specchio
primario di 8,2 metri.

g
S e

Il progetto VLT fa parte dell'European Southeﬁﬁ &batory (ESO).




VERY LARGE TE

Si trova sul Cerro Paranal, una montag
SEa

ama, nel Cile

Il primo dei quattro teles
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VERY LARGE TELESCOPE (VLT)

| telescopi sono stati chiamati con i nomi di alooggetti astronomici nella lingua
Mapuche locale: Antu (il Sole), Kueyen (la Lunaklial (la Croce del Sud), e Yepun
(Venere).

Il VLT puo operare in tre modi:

- come quattro telescopi indipendenti

- cOme un unico strumento non-coerente

- come un unico strumento coerente in modo
interferometrico (VLTI).




VERY LARGE TELESCOPE (VLT)

Gli specchi principali sono spessi solo 18
cm e la loro forma e controllata da 150
pistoncini che la aggiustano ogni volta

che il telescopio viene mosso.




VE/RY LA/P«GE TELESCOPE/(VLT)
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Per eliminare I'aberrazione mtfodotta dall’ atmosfsaopraﬂ Cerro Paranal, VIéne
utlllzz% anche un sistema‘di ottlca adattiva goo specchlcyhe aggiusta limmagi

JgOO volte al secon
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VERY LARGE TELESCOPE (VLT)

In modalita interferometrica (VLTI), la luce ractaliene inviata in un laboratorio €
fusa insieme. In questo modo i quattro telescami$cono la stessa capacita di raccy
di luce di un singolo specchio di 16 metri di didroe

lente ad uno specchio chéaln diametro pari alla distanz;
escopi (circa 100 metri).

Il VLTI ha come obbiettivo una risoluzione angolaiié,001" ad una lunghezza d'on
di 1 um, nelvicino infrarosso.

Equivale a risolvere un oggetto di 2 m alla distadella Luna. ‘

E lo strumento attualmente pill potente.




ATACAMA LARGE MILLIMETER ARREY

ALMA e una rete di antenne di 12m ¢
servazione di onde millimetri

submillimetriche in costrui%ne press

[

San Petro di Atca




TELESCOPI>8m

Nome Diametro Tipo d'. Nazionalita Osservatorio Anno .d'
specchio costruzione
. 2x8,4 = . . . . Osservatorio internazionalé
Large Binocular Telescope (LBT) 11.8m 2 singoli USA, ltalia, Germania del monte Graham, Arizond 2007
Osservatorio del Roque dg
Gran Telescopio Canarias (GTC) 10,4 m Mosaico Spagna, Messico, USA  Los Muchachos, Isole 2006
Canarie
Keck 1 10m Mosaico USA Osservatorio d'..M auna Kea 1993
Hawaii
Keck 2 10m Mosaico USA Osservatorio dlul\/launa Kea 1996
Hawaii
Sudafrica, USA, UK, Osservatorio Astronomico
Southern African Large Telescope (SALT 9,5m Mosaico Germania, Polonia, Nuova : . 2005
del Sudafrica, Sudafrica
Zelanda
Hobby-Eberly Telescope (HET) 9,2m Mosaicg USA, Germania Osserva'flc_)él)?aI;/IcDonald, 1997
Subaru (NLT) 8,3m Singolo Giappone Osservatorio dlul\/launa Kea 1999
Hawaii
VLT 1 (Antu) 8,2m Singolo Paesi ESO + Cile Osservat%r:ﬁadel Paranal, 1998
VLT 2 (Kueyen) 8,2m Singolo Paesi ESO + Cile Osservat%r:ﬁadel Paranal, 1999
VLT 3 (Melipal) 8,2m Singolo Paesi ESO + Cile Osservat%r:ﬁadel Paranal, 2000
VLT 4 (Yepun) 8,2m Singolo Paesi ESO + Cile Osservat%r:ﬁadel Paranal, 2001
Gemini North 81m singolo USA,.UK, Cangda, Clle,. Osservatorio dlul\/launa Kea] 1999
Australia, Argentina, Brasile Hawaii
Gemini South 8,1m Singolo USA, UK, Canada, Cile, Cerro Pachén, Cile 2001

Australia, Argentina, Brasile




EUROPEAN — ESTREMELY LARGE TELESCOPE

Il 26 aprile 2010 'ESO ha annunciato che verrarads in Cile, sul Cerro Armazones,
nella Regione di Antofagasta, un telescopio da 3998 specchi esagonali da 1.4 m)

Si stima in circa 800 Klil costo di realizzazione; il completamento e &vper il
2017 (?7?7?).




Rifrazione atmosferica

Il fenomeno della rifrazione ha influenza sull'ass&ione da terra degli oggetti
celesti a causa della presenza’d@tiosfera terrestre che, oltre ad assorbire la
radiazione, ne devia la traiettoria.

Le leggi della rifrazione impongono che i raggi
Incidente e rifratto giacciano nello stesso pianole
che tra gli angoli di incidenza e di rifrazio |
sussista la relazione Vi | 1
|
|

seni_n, _
senr n

2




Rifrazione atmosferica

zenrt La traiettoria di un raggio luminoso in un mezzo
# otticamente non omogeneo non e rettilinea.
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Rifrazione atmosferica

zenrt

L'osservatore in O vede l'astro S nella direziotella
1 tangente in O alla traiettoria luminosa e misura @an
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Rifrazione atmosferica

zenit Si definisce rifrazione astronomica
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Rifrazione atmosferica

R dipende dalle condizioni dell'atmosfera terrestist€nsione, costituzione, ecc.) e
dall'inclinazione dei raggi luminosi.

R = 0 per gli astri allo zenit, poiché i raggi lumgattraversano
perpendicolarmente gli strati atmosferici.

Non tratteremo la teoria generale, valida per quae distanza zenitale, perche
alguanto complicata e poco utile perché di norn@skervazioni vengono fatte per
distanze zenitali piccole.



Rifrazione atmosferica

Data la forma quasi sferica della Terra e la linitastensione dell'atmosfera
terrestre possono essere introdotte le seguemdispgemplificatrici:

la costituzione dell'atmosfera ha una simmetria sfica,
la densita e una funzione continua del raggio

Cio comporta che per la rifrazione un astro risgfiastato solo in altezza e non in
azimut.

Poiché l'indice di rifrazione e una funzione decesge della distanza degli strati
atmosferici dal suolo, la traiettoria luminosa @ w@arva con la concavita rivolta
verso il basso.



Tralettoria di un raggio di luminoso

La rifrazione:
alza apparentemente gli astri sull'orizzonte (targa guanto maggiore e la loro
distanza zenitale)
deforma i dischi apparenti del Sole e della Luna.

La rifrazione e massima sull’orizzonte e raggiuB§ecirca.

Il Sole e la Luna appaiono sorgere prima e tranmerdapo rispetto al verificarsi
degli stessi due eventi in ideali condizioni dieaasm di atmosfer




Rifrazione atmosferica

Poiché la rifrazione altera I'altezza degli oggegtesti sull'orizzonte, le coordinate
celesti dedotte dalle osservazioni devono esse&rettme, viceversa, la posizione
osservata di un astro sulla sfera celeste non pingidere con quella
corrispondente alle coordinate celesti «verex»adib.

Nelle eclissi totali di Luna la luce solare raddatsuperficie terrestre viene
deviata per effetto della rifrazione atmosfericaicché il cono di oscuramento
completo prodotto dalla presenza della Terra vaam®rciato e si estende finc

circa40 R (R = 6371 km) soltanto.

La Luna, che dista dalla Terra in media circa 60 R
risulta quindi debolmente illuminata dalla luceaseldi

maggiori lunghezze d'onda, che sono quelle mendq@

deviate e meno assorbite dall'atmosfera terrestre g =




Estinzione, scintillazione, seeing

L'atmosfera terrestre diffonde e assorbe le rapimalettromagnetiche in modo piu o
meno completo a seconda della lunghezza d'ondameliazione incidente.
L'atmosfera e trasparente tra 300 nm e 1000 nm @&rnelle onde radio da 5 mm a 50
m circa.

Onde radio Infrarossi Ultravioletti Ragg X Raggi cosmici
10 m | m 0l m | em | mm 100 um 10 um | pm 1000 A, 100 A [0 A | A 001 A 0001 A 00001 A




Estinzione, scintillazione, seeing

Per correggere le osservazioni si deve tener awita diffusione e
dell'assorbimento atmosferico .

Cio viene conseguito valutando, alle varie distazrerstali osservate, I'estinzione
media in funzione della corrispondente massa diattraversata dalla luce ed
espressa in unita della massa di aria attraveafiataenit (iduzione allo zenit).

Per effetto di fluttuazioni spaziali e temporalllagroprieta strutturali
dell'atmosfera terrestre, in genere causate datarbblenti e di insieme dell'ari
I'indice di rifrazione risulta variabile ed i raggminosi provenienti da una stella

vengono assorbiti e deviati in diversa misura tang diversi.

Cio determina il fenomeno delizintillazione nel quale possono distinguersi tre
aspetti:

scintillazione dinamica
scintillazione cromatica
scintillazione parallattica.



Estinzione, scintillazione, seeing

La scintillazione dinamicaprovoca variazioni dell'intensita luminosa; la
scintillazione cromaticada luogo ad un cambiamento di colore della sorgente
luminosa, lascintillazione parallattica causa una variazione (dell’'ordine di 1")

della posizione apparente dell'oggetto osservato.

In conseguenza dei tre effetti 'oggetto osseramoare tremolare e mutare
splendore e di colore.

Oggi la qualita delle immagini viene indicata cbname diseeing(dall'inglese
«vedere») convenendo di designare cosi tutto gqus#me di fenomeni che hanno
rilevanza nell’'osservazione degli oggetti celesti.

Il seeing e determinato dagli strati piu bassi (eqensi) dell'atmosfera.




Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere l'effetto del seeing e utile prenoheconsiderazione, come
esempio, un caso ideale.

Assumiamo che la sorgente osservata sia puntiferaie le ottiche del rivelatore
non incidano sulla qualita dell'immagine.

In assenza di atmosfera il rivelatore osserveré&bbergente puntiforme; mentre
presenza di una massa d'aria, I'lmmagine dellaestegisulterebbe avere
un'estensione superficiale con una densita di fatom decrescerebbe dal centro
dell'immagine della sorgente verso I'esterno.



Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere questo effetto di sparpagliamenttmtbni dobbiamo pensare
che un rivelatore, come un telescopio, ottienexagine di un oggetto attraverso
esposizioni piu 0 meno lunghe, che gli permettarecdumulare la luce
proveniente dalla sorgente.

Durante la posa le condizioni degli strati del cdnatmosfera che si trova tra la
sorgente puntiforme e la superficie del rivelatwambiano di frequente. Tall
variazioni corrispondono ad un cambiamento delbadli rifrazione, che influisc
sulla traiettoria dei raggi di luce e quindi sunpulella superficie del rivelatore
dove i raggi incideranno.

Al fini pratici, la turbolenza atmosferica ha letfffo di spostare rapidamente
(dell'ordine dei millisecondi) I'immagine della gente sul rivelatore. Quanto
I'immagine venga spostata dipende dalla turbolgmuagli strati di atmosfera

saranno turbolenti maggiore sara lo spostamento.



Estinzione, scintillazione, seeing

L'immagine mostra cosa si vede
con un telescopio quando si
osserva una stella a grandi
ingrandimenti (immagine in
negativo).

Il telescopio impiegato ha un
diametro di 7.

- Da notare come la stella paia
frantumarsi in molti punti (noti

come speckle [macchioline]), e un
effetto della nostra atmosfera.

Le varie tecniche appartenenti allo
speckle imaging cercano di
ricreare I'immagine dell'oggetto
cosi come era prima di essere
disturbata dall'atmosfera.



Estinzione, scintillazione, seeing

Scala di Antoniadi;

SEEING | |La visibilita e perfetta, 'immagine e stabile e non tr

SEEING Il [Buona visibilita, i tremolii si alternano con momenti di ca

SEEING IIl Misione mediocre, si percepiscono lunghi tremolii dell'immag

SEEING IV Misibilita scarsa, I'immagine trema a lun

SEEING V Misibilita pessima, le vibrazioni sono continue e non ces




ScalaPickering

1 2 3

Immagine pessima: 'immagine della stella e 2 volte |l
diametro del 3° anello di diffrazione.

Immagine molto cattiva: L'immagine della stella
occasionalmente e 2 volte il diametro del terzo anello.

Immagine cattiva: 'immagine della stella ha circa lo sieg
diametro del terzo anello di diffrazione; € piu luminosa a
centro

S

Immagine appena sufficiente: disco di Airy spesso visibi
archi degli anelli di diffrazione qualche volta visibili

e

Immagine discreta: visibile il disco di Airy e gli archi deg

anelli con una certa continuita.




ScalaPickering

6 7 38

Immagine buona: il disco di Airy e sempre visibile e sono
visibili costantemente piccoli archi

Immagine molto buona: disco qualche volta nettamente
7 definito, si vedono gli anelli come lunghi archi o cerchi
completi

Immagine ottima: disco sempre nettamente definito, anelli
visibili come lunghi archi o cerchi completi, sempre in mpto

Immagine quasi perfetta: la parte interna della figura di
diffrazione e stazionaria, la parte esterna occasionalmente

10 [Immagine perfetta: tutta la figura di diffrazione e ferma 10
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Elementi principali di un telescopio

Gli elementi che caratterizzano un telescopio sono:
OBIETTIVO: lente o specchio che raccoglie la luce.

RIVELATORE: dispositivo permette l'acquisizione dell'immagine pooic
dell’'obiettiva. Ci limiteremc a descriver i ccc.

MONTATURA: apparato che sostiene la struttura che regge l'obiettivili e
rivelatore/l.
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Rifrattore

focale

focale obiettivo __oculare
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Alcuni tipi di doppletti acromatici

Clairaut ‘ Fraunhofer Aplanatico
(lenti incollate) Littrow (aplanatico) Aflint avanti
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Riflettori

| telescopi riflettori sono quei telescopi che hakome obiettivo uno

specchio.

Schema di telescopio Newton

Sp@CChIO f = fuoco
primario fp = fuoco originale o
_b specchio NV primaric
Segondario \ Ds = Diametro
1 - § secondario
Po T § D,  Dp= Diametro primario
\
§ Lo specchio primario e
— Y parabolico, il secondario

piano disposto a 45°.

O,ZOS%S 0 35

P



Riflettori

Schema di configurazione Cassegrain

fp = fuoco primario
fc = fuoco Cassegrain

Lo specchio primario e parabolico, il secondario iperbolico.
Lunga focale.

Primario molto aperto (/3 - /5).



Riflettori

La configurazione Ritchey-Chrétien e un‘evoluzideo schema Cassegrain capace
di diminuire notevolmente gli effetti dell'aberrame per gli oggetti fuori asse.
Fu inventata all'inizio del XX secolo dall'astronmstatunitense George Willis

Ritchey e dall'astronomo francese Henri Chrétien.
Il Ritchey-Chrétien € un telescopio di tipo aplac@mtesente cioe da aberrazioni
sferiche e di coma.
E composto da due specchi con superfici particelatticamente non usuali.
Richiede una lente spianatrice di campo.
Con questa combinazione ottica sono stati costyraindi telescopi come il 150 ¢
di Loiano (ltalia), il 4 metri di Siding Spring (Atralia), il Kitt Peak Cerro Tololo
(Cile), i due telescopi gemelli Keck da 10 metragtii).

Il vantaggio di questa architettura ottica e langlacompattezza, il tubo puo infatti

essere lungo fino alla meta della lunghezza focale.

— {L__-“_ ;
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Riflettori

Una variante del Cassegrain € la configurazionanyts
In questo caso alla classica configurazione Caasegraggiunge un terzo
specchio (piano), situato lungo l'asse di declm@istrumentale che estrae |l
fuoco all'interno dell'asse.
L'osservazione della sorgente avviene cosi aktesta dell'asse di declinazione
ove sono collocati gli strumenti di osservazione.

>




Catadiottrici

| telescopi catadiottrici sono di tipo misto.
Sono presenti uno specchio primario e uno secam{igici della

configurazione newtoniana, ma la luce prima divane al primario passa
attraverso una lastra correttrice.

Schema Schmidt-Cassegrain

T
r




Catadiottrici

Lo specchio primario e sferico e molto aperto (;5)2la lastra correttrice
asferica e posta nel fuoco e il secondario e cssove

Sono molto compatti.

Forme tipiche di lastre correttrici per telescoph®idt

AT

(le curvature sono esagerate)



Catadiottrici

Il Telescopio Maksutov-Cassegrain e un telescafi&tore in cui tutte le superfici
ottiche sono sferiche.

E necessaria la lastra correttrice che é costitlsitan menisco con la concavita
rivolta verso l'esterno.

Il russo Maksutov e stato il primo, anche se n@olb, a stabilirne la fattibilita nel
1941 mentre il primo esemplare realizzato con ssisi deve all'americano John
Gregory negli anni cinquanta.

La soluzione ideata da Gregory e quella che vieaggirmente utilizzata
consiste nel ricavare lo specchio secondario resmlafiettente la parte centrale
del menisco; per questo motivo tale telescopiofimitie anche come Gregory-

Maksutov.




Caratteristiche di un obiettivo

Le caratteristiche principali di un telescopio sono

INGRANDIMENTO: ha significato solo in casi particolari € non € una propriet
Intrinseca dell'obiettivo; si caratterizza con altri pagdri, primo di tutti la distanza
focale.

LUMINOSITA’ : e una caratteristica molto importante, esprime la capaizilo
strument: di raccoglier: la luce emess dalle sorgent. Alla luminosité € conness
la possibilita di rivelare sorgenti piu 0 meno deboli o lorga

RISOLUZIONE: indica quanto lo strumento sia in grado di distinguere aotig
molto vicine tra loro o piccoli particolari di una sorgentstesa. Essa dipende da
numerosi fattori, non tutti legati al progetto del telesocop senso stretto. Per fare
buon uso dello strumento e indispensabile la conoscenZattlwi che influenzano
la risoluzione.



Parametri geometrici di un obiettivo

Possiamo considerare tutti gli oggetti che si ass®r a distanza infinita
oVvVvero

la radiazione che ci arriva ha perso la caratteasti onda sferica centrata st
sorgente e si presenta come un’onda piana.

ovvero

| raggi emessi dalla sorgente che arrivano al¢elgis sono paralleli.



Parametri geometrici di un obiettivo

L'obiettivo e un dispositivo che trasforma le Obiettivo
onde piane in onde convergentneglio
possibile(nessun obiettivo realizza / /
N ) .' / Ll g E
completamente cio) in un punto F’ defitmco | e {_{_L
(piu esattamentesecondo fuoch \\\ \ L

Il fuoco va pensato come il punto in cui Si reaiza massima concentrazione
luce.

Questo fatto si esprime dicendo che l'obiettivorfain F un'mmagine reale
dell'oggetto (stella) considerato.

Un obiettivo puo essere uno specchio (riflettooppure un sistema di una
piu lenti (rifrattore).

Nel seguito ci riferiremo quasi sempre a guestorseéa caso, che permette figure
piu semplici; ma tutto quanto diremo vale ancheghespecchi.



Parametri geometrici di un obiettivo

Definizione unsistema ottico centrate un mezzo (o una successione di mezzi) in
cui l'indice di rifrazione presenta una simmetilandrica intorno a un asse, che si
diceasse otticael sistema.

Salvo rare eccezioni, un obiettivo € un sistemamtentrato e avra un asse ottico.
Definizione il diametro dell'obiettivee il diametro della sezione (circolare) del
fascio di luce che da una sorgente posta sull@sise (all'infinito) puo entrare

nell'obiettivo.

Il diametro dell’obiettivo e il diametro delfaupilla di entratadel sistema.



Parametri geometrici di un obiettivo

Definizione 1di distanza focaleconsideriamo un raggio incidente AB parallelo
all'asse ottico e il raggio uscente oltre I'obwettiDF’. Sia C l'intersezione delle
due rette AB e DF.
Abbassata la perpendicolare da C all'asse otti€d sndira distanza focale la
lunghezza del segmento P'F'.

f=P'F’

P’ si dicesecondo punto principale




Parametri geometrici di un obiettivo

Definizione 2di distanza focaleSi consideri una radiazione incidente con un
(piccolo) angole sull'asse ottico. L'obiettivo concentra la radiaBmel punto F
Si puo dimostrare che Fé sulla perpendicolare di F’ e che la distanZ&'E h e
proporzionale in prima approssimazione all'angolo

Si dira distanza focald il valore della castadi proporzionalita:
h=f[¢
La retta del raggio per, parallelo
H_'"‘“———-.*_q_____h _ al raggi incidenti incontra l'asse
| ottico (eventualmente dentro

- I'obiettivo) in un punto N’, che si

_\\‘\ N o |F dicesecondo punto

— /& [ nodale ne segue
~TT ] ) @ g
-_—__‘-——.___L__ E .I: - N 1 FI



Parametri geometrici di un obiettivo

Quando il mezzo prima dell'obiettivo e uguale allpueopo,
f=f e P'=N'
Le due definizioni sono equivalenti, ma la secoaqbé espressiva.

Se infatti poniamo in F’ una lastra fotograficaomsideriamo due stelle che hanno
distanza angolal€, sulla lastra le loro immagini distan

h= fe

La distanza focale fornisce $@aladi una fotografia fatta con il nostro obiettivo.

E’ chiaro che und piu grande dara una fotografia pit grande dellsssteegione di
cielo; ma non si puo parlare di ingrandimento pérelunangolo€ che viene tradotto
in unadistanzah.



Limiti di risoluzione

Non ha senso parlare di luminosita e di risoluzieseza introdurre un altro elemento
essenziale di qualsiasi strumento astronomicozelatore.

La luce raccolta dall'obiettivo (I'immagine formaka questo) deve essetistada
gualcosa, che potra essere 'occhio umano (rarametie applicazioni scientifiche),
una lastra fotografica (ormai quasi piu utilizzata) fotomoltiplicatore, una telecamera,

un dispositivo a CCD (charge coupled device), ecc.

Tutti questi oggetti hanno una struttura discretero costituiti di
rivelatori elementari, pit 0 meno grandi e numenvs sempre |
numero finito.

Riducendo all'essenziale la schematizzazione stgporche un
elemento del rivelatore sia una piccola superagente un diameti

a caratteristico del rivelatore.
Supporremo inoltre che la luce che cade su un elenagisca su
guello e solo su quello, e che conti solo I'enetgfiale ricevuta, no O

Il modo come e distribuita: non fa differenza s&itze arriva solo s ...

un’area di diametro molto minore @j o se invece e dispersa
uniformemente su tutto I'elemento.



Limiti di risoluzione

Definizione si chiamasorgente otticamente puntiformena sorgente luminosa
per la quale la luce che arriva da essa illuminaoloelemento del rivelatore.

Una sorgente puo essere o0 meno puntiforme a seconda
a) delle sue dimensioni e della sua distanza @@&bsuo diametro angolare);
b) delle caratteristiche dell'obiettivo, cioe dedua capacita di concentrare luce;

c) del rivelatore (del diamet@dei suoi elementi).

Una sorgente sara dettatesase illumina molti elementi del rivelatore.



Limiti di risoluzione

La risoluzione di uno strumento e limitata perchgoenon e in grado di distinguere
due sorgenti, anche praticamente puntiformi, ladesteinza angolare sia troppo
piccola.

La risoluzione puo percio essere misurata dall@ama distanza angolar€
risolvibile.

| limiti della risoluzione provengono da tre calss distinte
a) l'obiettivo
b) I'atmosfera

c) il rivelatore



a) — Effetto dell’obiettivo

| limiti intrinseci all'obiettivo si possono ancockassificare secondo tre cause:

al) diffrazione
a2) difetti di progett

a3) difetti di costruzione.



al) — Diffrazione

La diffrazione ha la sua origine nelle proprietawiatorie della luce, le quali fanno
si che nessun obiettivo, per guanto ben conceits®uito, possa concentrare
completamente in un punto la luce di una sorgeadengtricamente puntiforme.

Intorno al fuoco si forma una macchiolina luminabkaui raggio e all'incirca

LN
P

doveA é la lunghezza d’onda della luce.

Il terminef/d viene detto anchepporto focale



al) — Diffrazione

Una definizione piu precisa porta alla formula

f
=122
P J

Per la luce visibile &: O,4umM<A<Q {1

da cui il valor medio di 0,5%1m; si ha quind
P = O, 675 HMm

Questa espressione e piu utile in termini angolari.
Alla separazion@® corrisponde un ango®dato da

e =P _0,67
f d

NB — Sed & inum allora€ & in radianti.




al) — Diffrazione

E’ piu comoda la formula

N 140mm
d

Questo e chiamato limite di Rayleigh e definisaiaimetro del primo anello
scuro.

Poiché nella figura di diffrazione I'85% della lugieconcentra in una zona centrale
e che il rimanente va a cadere sugli anelli briilarpossibile nella pratica
guadagnare un 15% sul valore minimo di separaziartal caso I'espressione
precedente diviene (limite di Dawes):

N 120mm
d




al) — Diffrazione

Il limite di risoluzione significa che due stellaranno risolte
se le macchie (figure di diffrazione) da esse ptiedoanno |
centri a distanza

0>p

cioe se il centro dell'una e fuori dall'altra; r&aranno risolte
INn caso contrario.

Si tratta di un criterio arbitrario, che puo funzawe piu o
meno bene in pratica a seconda di altre condiziotuii non
si e detto.

Per esempio: cod = 60mm si avrebb&” =2,3".
Se puntiamo il telescopio su Sirio, che e una dofEpculi
componenti sono separate di 97, dovremmo vederle
benissimo, mentre di fatto la scoperta visualecdalpagno
di Sirio e stata molto difficile. La ragione e cBreio B e 500
volte piu debole di Sirio A.

Sirio A

.
Sirio B




a2) — Difetti di progetto: aberrazioni

In questo gruppo si sono riassunti i limiti di fismone che per un dato obiettivo
sussistono anche trascurando la diffrazione.

Anche nell'ottica geometrica, che appunto ignonaalara ondulatoria della luce,
solo in approssimazione di Gauss e vero che una éemcentra tutta la luce in
un'immagine puntiforme: dungue in generale un tile@tanche a parte la
diffrazione, formera una macchia di raggio nonmuthe potra essere reso piu

0 meno piccolo a seconda della costituzione (ptoydell'obiettivo.

A questo scostamento delle immagini ottiche daldid si da genericamente
Il nome diaberrazioni.

Le aberrazioni sono un limite importante alla nsadne di un obiettivo
fotografico, dove sono necessari molti compromieasiiversi fattori (non ultimo
Il costo); nel campo astronomico generalmente &ralzioni possono essere quasi
trascurabili, almeno per strumenti professionali.



a2) — Difetti di progetto: aberrazioni

Le aberrazioni sono insite nella natura delle lerdegli specchi.

A seconda che si presentano sull'asse ottico ofabd di esso si dividono in
assialied extra-assiall
Aberrazioni assiali:
- cromatiche

- di sfericita



a2) — Difetti di progetto: aberrazioni cromatiche

La distanza focale di una lente e
legata all'indice di rifrazione,
questo varia al variare della  _, . i
lunghezza d'onda quindi la confusione violetto
distanza focale dipende dalla w\é
lunghezza d'onda.
La radiazione violetta, pi
deviata, si focalizza piu vicino Ny
alla lente, quella rossa, meno
deviata, converge piu lontano
dalla lente.
Se la sorgente luminosa non e
monocromatica lungo l'asse | !
ottico si hanno fuochi diversi per lg}’;;%";;;
| diversi colori.

luce rossa

luce bianca \ .
fuoco per i fuoco per i
raggi violetti raggi rossi




a2) — Difetti di progetto: aberrazioni cromatiche

L'aberrazione cromatica non e
nociva se la lunghezza focale
della lente e almeno uguale a:

f = 18, Gd 2 A=circolo di minima

confusione violetto

FOSSO %
—_

doved e il diametro
dell’'obiettivo.

luce rossa

Con questa formula anche -
diametri modesti impongono
lunghezza enormi (per un 60 MM ;.. pianca | -
. fuoco per i fuoco per i
necessiterebbero 6,7 m). raggi violetti  raggi rossi

Il modo piu semplice per ridurre i |
. . aberrazione
notevolmente I'aberrazione longitudinale
cromatica e di usare due lenti
(una convergente di vetro crown,

I'altra divergente di vetro flint).




a2) — Difetti di progetto: aberrazioni sferiche

| raggi paralleli che incidono su

una lente o su uno specchio sferico — ,,
. . B N -
vicino all'asse ottico vengono — ™ P
focalizzati pitl lontano di quelli : | >=;{;j_’j :
che incontrano la lente o lo — = AN
specchio presso il bordo. '*.,Ilff’if”"’ Spherical aberration
Questo fa si che si vengon
formare piu piani focali in ognuno
dei quali si sovrappongono, piu o fuoco marginale
meno sfocate, le immagini degli superficie caustica
altri. ﬁwlco parassiale
L'immagine globale che ne deriva—] -
compresa tra fluoco marginalee ® ;

Il fuoco parassialgprende il magine di
nome dicaustica diffrazione

marginale

immagine di
diffrazione parassiale



a2) — Difetti di progetto: aberrazioni sferiche

C’e una regola (di Rayleigh) che asserisce chertahione sferica comincia a
compromettere seriamente la figura di diffrazionamgo la superficie d'onda devia dal
percorso ideale di circa 1/4 Mi(perA si puo prendere 560 nm; luce giallo-verde).

Aumentando la lunghezza focale della lente o dgdkecchio I'aberrazione diminuisce.
Per le lenti non e la soluzione in quanto e semppesente I'aberrazione cromatica.

Per gli specchi sferici vale:
f =335d*

dove f & la focale &l & il diametro.

La soluzione migliore e uno specchio parabolico.

-~
r

fuoco parassiale

asse ___ T ~ l _ =
ottico > T.i‘ S

fuoco marginale

Y



a2) — Difetti di progetto: aberrazioni

Aberrazioni extrassiali:
- coma
- astigmatism
- curvatura di campo

- distorsione



a2) — Difettl di progetto: coma

E' una aberrazione data dal fatto che i raggi prievei dalle zone extra-assiali si
focalizzano su piani diversi.
| raggi passanti per le zone distanti dal centrayesmo focalizzati dando origine ad
anelli luminosi provenienti dalle diverse zone piegura del sistema ottico. La
sovrapposizione di questi anelli luminosi creammagine stellare a forma di cometa,
una v con la punta rivolta vero l'interno o I'estera seconda che la coma sia positiva
0 negativa.
E una caratteristica di alcuni sistemi ottici madjmerti come i Newton, per ovviarne si
puo diaframmare I'obiettivo o utilizzare correttore di com.
Se tale difetto e presente pero nelle zone cewlirglialunque strumento indica una
scollimazione.

Image

Coma




a2) — Difettl di progetto: astigmatismo

Questa aberrazione extra-assiale puo verificadi@am asse quando siamo di fronte ad
un obiettivo lavorato male.

Trasforma una sorgente puntiforme in due linegfhkeembe giacenti su piani a 90°;
I'immagine che ne trae I'occhio e di una crocéitdovuto alla diversa distanza a cui
focalizzano diametri perpendicolari dell'obiettivo.

Per la causa sopra descritta attraversando laiposidi fuoco dall'intra all'extra focale
avremo un cambio di ass

Puo esservi astigmatismo anche
guando le ottiche risultano tension
0 pesantemente scollimate.

E' tollerato nell'osservazione visua
meno in quella fotografica.




a2) — Difettl di progetto: curvatura di campo

Uno strumento ottico e affetto da curvatura di campando la sua superficie
focale non e prettamente piana ma leggermente emcisf

Questo fenomeno e intrinseco con la maggioranzia sidgemi ottici dei telescopi e

obiettivi in genere; per ovviare a questo incongate il progettista dell’ottica deve

provvedere — come avviene nei comuni obiettivi foadigi — all'inserimento di un
gruppospianatore di camp lungo il cammino otticc

La curvatura di campo e avvertibile solo in fotdgra si presenta mostrando le
Immagini stellari sfuocate in prossimita del boraimostante che le stelle al centro
del campo siano perfettamente a fuoco.

Focheggiando a loro volta le immagini al bordo,rando sfuocandosi le immagini

al centro del campo.



a2) — Difetti di progetto: curvatura di campo

Schema semplice di
rifrattore con campo
curvo

Schema di rifrattore
con spianatore di
campo e campo
piano




a2) — Difettl di progetto: distorsione

Fa assumere a linee diritte non passanti per l@tise I'aspetto di curve.

E imputabile al fatto che l'ingrandimento non é&tasaente lo stesso per i raggi
che passano a diverse distanze dall'asse ottico.

Si puo evitare facendo uso di due doppietti simigietrn sistema cioe di 4 lenti.

Un sistema esente da tale aberrazione siortoscopict.

A _”\
lL )

™

——




a3) — Difettl di costruzione

Un obiettivo anche perfetto sulla carta e soggetidetti in sede di
realizzazione:

- Inesatta lavorazione delle superfici,
- Imprecisione di montaggio,

- deformazioni delle strutture portanti,
- ecc.

Questo fattore puo essere decisivo per obiettildiadiso costo costruiti in
serie; ma puo essere reso trascurabile per strudiersio scientifico.

Non bisogna pero dimenticare che la costruzionsdjrande telescopio,
per la precisione richiesta in parti che pesanerdrtonnellate, € un‘opera
che non solo sul piano ottico, ma anche di ingagnechiede competenze

di altissimo livello e una grande quantita di lavassai qualificato.



b) — L'atmosfera

L'atmosfera € un mezzo ottico con indice di rifoa& poco diverso da 1, ma la
differenza non e trascurabile; quello che piu centhe l'indice di rifrazione
dell'aria sopra e dentro il telescopio e soggettarazioni anche rapide, per

effetto di variazioni di pressione e temperatura.

L'atmosfera e in continuo movimento, anche su pécsoala (turbolenza): ne
consegue una perturbazione irregolare nel peramisiaggi di luce, che si
manifesta in piu modi.

Se si guarda una stella quando I'atmosfera e embokssa “brilla”, cioe cambia
luminosita e anche posizione in modo casuale; & vol
I'immagine appare sfocata, per tornare a fuoco popo, ecc.

Questo se si usa un piccolo strumentg (80 cm); con strumenti piu grandi

ciascuna parte dell'obiettivo presenta lo stedsttefin modo indipendente dalle
altre, e il risultato e un‘immagine stabile, mafosa. Anche con uno strumento di
piccolo diametro si ha una perdita di nitidezzaida una fotografia con posa
anche di qualche secondo. Complessivamente itatsug una minore risoluzione,
che dipende dalle condizioni dell'atmosfera.



b) — L'atmosfera

Al fenomeno si da il nome deeing(che si potrebbe tradurre all'incirca con
“condizioni di visibilita”) e si chiama seeing arecla misura del limite
di risoluzione conseguente.

Il seeing puo essere molto diverso a seconda dgble delle condizioni
meteorologiche: a titolo di orientamento, puo ardha 0,2” (eccezionale) a 3”
(cattivo).

| valori migliori si ottengono in localita elevafma l'altitudine non basta!).

Per quello che diremo in seguito, assumeremo unge€el”, solo per indicare
I'ordine di grandezza.

Se lo strumento e piccolg (30 cm) si possono prendere molte pose brevi, che no

risentono in modo sensibile della perdita di rigauae, e poi comporle con
adeguato software.

Per strumenti grandi si possono usare inveceilghetattive.



c) — Il rivelatore

La struttura discreta del rivelatore limita in maalovio la risoluzione.

Grosso modo, sa e il diametro di un elemento del rivelatore, dueysati
puntiformi saranno distinte se la distanza fraote immagini € maggiore @:

cio implica
e=a/f (in radianti

Il limite di risoluzione dipende dunque @zche e una caratteristica del rivelatore, e
daf che & una caratteristica dell'obiettivo.

Quanto ai valori, vanno discussi caso per caso.



Limiti per la risoluzione

Riepilogando: si hanno tre limiti distinti (tralaaado le possibili aberrazioni e i
difetti di lavorazione che dovrebbero non esistettelescopi professionali)

. . 140mm
a) diffrazione €4 — .
b) seeing e, =1
c) rivelatore e, =a/ f (radianti)

A seconda che |'uno o l'altro dei limiti sia dormbt@potremo avere tre casi diversi
e il limite effettivo sara:

max(eq £ £;)



Limiti per la risoluzione

| parametri indipendenti sono in realtef 4, a, €.

Per discutere la situazione conviene tracciareraficg in cui due di questi sono
tenuti costanti: ad esempacede..

Vedi: www.df.unipi.it/~penco/Astronomia/index_astr.html

d [mm)]
b La figura si riferisce ad = 20um, e
mostra tre regioni, in cui dominano
rispettivamente la diffrazione, il seeing
e il rivelatore.
140 — A E —

100 -_./ ¢ Le frecce indicano come si spostata il

A :{;T ] “punto triplo” al crescere di e dig..

f
s
g




Limiti per la risoluzione

Siaf = 1m,d = 100mm (punto A).
Domina il rivelatore: volendo aumentare la risotun®, se non si puo disporre di
un rivelatore ad altissima risoluzione si deve autanef (con undente di
Barlow). Ci si spostera a destra lungo un'orizzontate, &l punto A, che non
converra oltrepassare, perché a guel punto diventanante la diffrazione e la
risoluzione non aumenta piu.

d [mm)]

5000 B
El _SJ Sia oraf = 16,5 md=5m
(Telescopio Hale, punto B).
Domina il seeing e non c‘e niente
da fare: si vede pero che si puo
140 A &, — usare senza danno un rivelatore con
100 - __,/ a a piu grande che renderebbe piu
A d] breve la posa richiesta.




Luminosita dell’obiettivo

La quantita di luce che viene concentrata su umex¢o del rivelatore
e chiaramente proporzionale all'area dell'obietgugilla d'entrata): quindi
e proporzionale d?2.

Nell'osservazione di oggetti puntiformi la lumin@dsilel telescopio varia caty.
Se si osserva una sorgente estesa (ad esempielulasa), la quantita di luce e
ancora proporzionaled?, ma lI'immagine varia di dimensioni proporzionalteen

a f, e percio il numero di elementi illuminati e proponale & 2.

L'effetto prodotto su ciascun elemento da una swegestesa e ancora
proporzionale a2, ma anche a fl#, cioé ad 4/ f2.

d / f =rapporto di apertura



Luminosita dell’obiettivo

Uno strumento puo essere piu luminoso di un akrdestelle, e meno luminoso
per le nebulose.

Esempiod, = 1m, f; = 10m;d, = 0,5m, f, = 2,5m.

Il primo strumento e 4 volte piu luminoso del sadoper sorgenti puntiformi
(d,?/d,?=1/0,25 = 4), ma 4 volte meno luminoso per sorgestesed,?/ f,?>=0,01;
d,?/ 1,°=0,04 .

Questo spiega anche perché con un telescopiosipoyedere le stelle di
giorno.

L'occhio adattato alla luce diurna daz 2mm, f ~ 20mm (apertura relativa 1/10).

In queste condizioni la luminosita del cielo e glamispetto
a quella delle singole stelle, anche brillanti.
Sed = 50mm, f = 1m (apertura relativa 1/20) aumentiamo di urofat{50/23 =
625 la luminosita di una stella, mentre riduciamardfattore [(1/10)/(1/205]= 4
guella del cielo.



Guadagno

La pupilla umana quando € al massimo della dilateeze di 7-8 mm.

Il guadagndG rispetto all'occhio € dato dal rapporto tra l'asleflobiettivo e 'area
della pupilla; sal e il diametro dell'obiettivo (in cm) e 0,7 il diatnedella pupilla
(in cm) si he

-(3)



Luminosita dell’obiettivo

Dal diametro dell'obiettivo dipendono anche le miagini limite teorica delle stelle
visibili. La formula classica &(in cm):

n‘limite = 6 ’8+ 5D0g d

Tenendo conto anche della qualita del cielo, svaad una formula piu precisa
(vediwww.lezionidiastronomia.it/astronomia amatoriale/pdf/magnitudine limite gasparri.pdf):

rT]imite = rncchio - 2 + 4 ’4|:||Og d

Magn. Diametro obiettivo (mm)

occhio | 100 150 200 250 300 350 400
6,5 13,3 | 14,1| 146 151 154 15,7 15,9
6,0 12,8 | 136| 14,1| 146 149 15,2 154
5,5 123 | 13,1| 136 14,1 144 14,7 14,9
5,0 11,8 12,6 | 13,1| 136 139 14,2 14,4
4,5 11,3 12,1 | 12,6| 13,1 134 13,7 13,0
4,0 10,8 11,6 | 12,1| 12,6/ 12,9 13,2 134
3,5 10,3 11,1 11,6| 121 124 127 129




Luminosita dell’obiettivo

La luce che colpisce la superficie di

una lente non entra tutta nel vetro, unp Diametro Guadagno rispettp Magnitudine
parte viene riflessa. obiettivo (cm) allocchio limite
6 73 10,7
E' possibile ridurre tale tale quantit| 8 131 11,3
trattando le superfici con strati 114 265 12,1
antiriflessi. 15 459 12,7
20 816 13,3

Si stima che un obiettivo a due le 25 1.27¢ 13,¢
non trattato trasmette all'oculare circp 40 3.265 14,8
I 92% della luce. 100 20.408 168
. - _ 500 510.204 20,3
Per gli specchi c'e_ una per_dlta dovuﬂa 500 34,694 20.7
al fatto che l'alluminiatura riflette solo

una parte della luce che riceve.

Ovviamente ogni superficie e ogni lente riduconmée utilizzabile.

In un telescopio newtoniano classico, con due $pgealt'oculare arriva il 72% della
luce.




Ingrandimento

Un altro elemento fondamentale e I'oculare.
E la lente di ingrandimento che.

Il parametro principale di un oculare € la sua hexya focale che insieme
alla lunghezza focale del telescopio determingtamdimento.

Lunghezza focale obietti

Ingran dimento=
Lunghezza focale ocular

All'aumentare dell'ingrandimento la luminosita tielinagine diminuisce.

Una regola empirica generale dice che l'ingrandimerassimo e 20 volte
Il diametro dell'obiettivo espresso in cm.

In maniera piu precisa si ha:

per i rifrattori: 70Q/d -1

d espresso in cm.
per i riflettori: 100Lyd - 3
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La spettroscopia astronomica

Lo sviluppo della spettroscopia, cioe dello studio dello spettro
delle sorgenti luminose, € cominciato nel XIX secolo, con la
messa a punto del primo spettroscopio. Lo spettroscopio € uno
strumento che permette di separare le varie componenti di un
fascio di luce, cioe le diverse lunghezze d'onda. Se ad esso e
abbinato un dispositivo di misura dell'intensita della luce alle varie
lunghezze d'onda, si dice spettrometro.

Ogni elemento chimico emette ed assorbe particolari frequenze,
cioe particolari righe. Il suo spettro puo essere studiato in
laboratorio in diverse condizioni di temperatura, densita e
pressione. Studiando la luce emessa da varie sostanze chimiche
e analizzando la luce proveniente dal Sole e da alcune stelle, gl
astronomi del secolo scorso furono in grado di scoprire la loro
composizione chimica.



La spettroscopia astronomica

Una scoperta fondamentale fu che gli spettri stellari possono
essere suddivisi in gruppi, detti tipi spettrali, in base a delle
affinita, come il colore o la presenza di certe righe spettrali. In
particolare, ci si accorse che il tipo e I'aspetto delle righe spettrali
variava al variare del colore della stella.

Lo spettro di una stella e a righe di assorbimento. Sotto certe
Ipotesi, la parte continua di questo spettro puo essere
approssimata con guello di un corpo nero di temperatura pari a
guella della superficie della stella.



La spettroscopia astronomica

In astrofisica una stella viene caratterizzata da un "colore" e da
una "temperatura superficiale" a seconda della forma del suo
spettro: questo viene confrontato con uno spettro di corpo nero, e
una volta trovato quello che piu si avvicina a quello della stella, si
attribuisce a questa la stessa temperatura del corpo nero. Il colore
e determinato dalla regione dello spettro nella quale l'intensita
della luce e massima; le stelle hanno temperature superficiali di
gualche migliaio o poche decine di migliaia di gradi, ed emettono
la massima potenza nella regione ottica dello spettro. Il Sole
emette al massimo di intensita nella regione gialla della banda
ottica, percio la sua temperatura superficiale e stata stabilita in
5780 gradi Kelvin.



La spettroscopia astronomica

Se un elemento chimico e presente negli strati esterni di una
stella, produce una riga in assorbimento, lasciando una riga
oscura nel suo spettro.

Solo le stelle giovani e massicce hanno una temperatura
superficiale abbastanza alta (qualche decina di migliaia di gradi)
da poter ionizzare il gas che le circonda. Questo gas, caldo e
rarefatto, assorbe l'energia proveniente dalla stella e la riemette
sotto forma di righe spettrali; per guesto motivo, sovrapposto allo
spettro stellare con le sue righe di assorbimento, queste stelle
hanno anche uno spettro a righe di emissione, quello del gas.

Alcune righe spettrali sono molto importanti in astrofisica. Tra
gueste, le righe dell'idrogeno, in particolare la riga detta H alpha,
con lunghezza d'onda di 6563 Angstrom. Altre righe importanti
sono quelle del sodio, del calcio ionizzato, ecc...



Tecniche per la rilevazione

DIRETTI (48)
OSSERVAZIONE DIRETTA(48)

INDIRETTI (1738)
METODI DINAMICI: — Metodo astrometrico (2)
— Metodo della velocita radiale (558)
— Metodo del Pulsar Timing (14)

METODI FOTOMETRICI: — Metodo di microlensing (29)
— Metodo del transito (1133)
— Metodo TTV (2)

METODI ALTERNATIVI: — Tracce di dischi di polveri
— Emissione radio

— Emissione di onde gravitazionali
Dati aggiornati al 7 maggio 2014



Tecniche per la rilevazione

Metodi direttl

Un pianeta, che orbita intorno ad una stella dithasital.. , avra una luminosita
L, che dipende dalla lunghezza d’ondalal raggio planetariB; e dal semiasse
maggiore dell'orbita:

ool

a

dove p(A,a) e una funzione che tiene conto dell'inclinazioled’orbita e delle
proprieta dell’atmosfera del pianeta.

a e la distanza angolare del pianeta dalla stella.

Da circa 16 anni luce di distanza il Sole & 2®olte piu luminoso di Giove.



Tecniche per la rilevazione

Metodi diretti

A causa delle diverse temperature della
stella e del pianeta, nell'infrarosso, il
rapporto migliora di un fattore 10

Per il sistema Solés{(eve eioiaacade @ger
A=204m.

Problemi come la diffrazione dello
strumento e il seeing atmosferico, nei
moderni telescopi, vengono superati con

tecniche molto sofisticate.

2M1207 b, uno dei 24 pianeti extrasolari
scoperti per osservazione diretta

La stragrande maggioranza dei pianeti extrasolarene scoperta con metodi
indiretti



Tecniche per la rilevazione

Metodo astrometrico

Consiste nella misurazione dello
spostamento di una stella sulla sfera
celeste dovuto alla presenza di un

pianets
La proiezione del moto della stella,
intorno al baricentro del sistema, su
un piano perpendicolare alla linea di
vista, e un’ellisse.




Tecniche per la rilevazione

Metodo astrometrico

Giove, a 10 anni luce, provoca

al Sole un’oscillazione di circa

3,2 millesimi di secondo d’arco
In circa 12 anni.

La Terra, alla stessa distanza,
solo 2 milionesimi di secondo
d’arco.

Con gquesto metodo, al
momento si potrebbero rilevare

solo pianeti tipo Giove




Tecniche per la rilevazione

Metodo astrometrico

Con questa tecnica si possono rilevare sol
pianeti molto massicci e molto vicini alla
propria stella: i cosiddettiianeti gioviani caldi
(hot Jupiter).

Un pianeta gioviano caldo ha una massa §
confrontabile con quella di Giove, ma orbit
meno di 0,05 UA (7,5 milioni di chilometri) §

dalla propria stella, ovvero e otto volte piu
vicino ad essa rispetto a quanto Mercurio di$
dal Sole. i

La temperatura tipica di questi oggetti, nelle
parte rivolta verso il loro sole, raggiunge | o T
facilmente mlgllala di gradl. Rappresentazione artistica di HD 209458b.

La coda blu é I'atmosfera del pianeta che
evapora a causa della vicinanza eccessiva

alla sua stella.



Tecniche per la rilevazione

Metodo astrometrico

Il Satellite GAIA (Global Astrometric
Interferometer for Astrophysics), una
missione spaziale astrometrica dell’'ESA,
compilera un catalogo di circa un miliardo

di stelle con I'obbiettivo principale di
effettuare misure astrometriche di altissima &
precisione '

Il satellite determinera la posizione esatta di S SSESEEEEES
ogni stella in tempi diversi, cio permettera i
di effettuare senza dubbio scoperte di
pianeti extrasolari con il metodo
astrometrico.

La sonda é stata lanciata il 19 dicembre
2013.

Rappresentazione artistica della
|l satellite occupera un'orbita attorno a L2. missione del’ESA GAIA



Tecniche per la rilevazione

Metodo della velocita radiale

La presenza di un pianeta intorno ad una stelldym® in essa una variazione della
componente radiale della velocita.

Analizzando gli spostamenti delle sue righe spletttavuti all’effetto Doppler, si
possono dedurre alcune caratteristiche fisich@ideketa.

Gli spostamenti dello
spettro sono molto
piccoli!

Giove produce sul
Sole uno
spostamento delle

righe di ~10° nm.




Tecniche per la rilevazione

Metodo della velocita radiale

Circular Orbit: rho CrB Highly Eccentric Orhit: 16 Cyg B

K= 67.d mfs e = 0,03 K= 46.6 mfs e = .67
w = 210.0 deg, sinfi)= 0.3 %) w= B6.8 deg, sinfi)= 0.3 %)

Radial Velocity Curve Radial Velocity Curve
af the Star [mf=] af the Star [mf=]

0.4 0.6 0.5 1.0

0.0 0.2 0.4 0.6

Orhkital Phase Orhkital Phase
5.6 Korzennik (CEy 8 18997 5.6 Korzennik (CEy 8 18997
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Tecniche per la rilevazione

Metodo della velocita radiale

1w — - -

j T L
Il moduloK dellampiezza dell'oscillazione ~ *°f ’/I}
della velocita radiale di una stella avente o S S Y
massaMl., dovuta all'interazione con un e k y
oggetto di massil,, e dato da : e
—100L

18850

K

|

211G
T

Mp sini

V3
J

Mp+M.)

2/:-3(1_92)_]/2

1222

1994

DoveT edesono il periodo e I'eccentricita dell’orbita e I'angolo che il piano
orbitale forma con il piano perpendicolare allaerdi vista (osservatore - stella).



Tecniche per la rilevazione

Metodo della velocita radiale

Dalla misurazione della variazione della veloc@diale si deduce il periodbe
I'eccentricita; essendil, << M., dalla terza legge di Keplero si ricava il semgass
maggiore dell'orbita. Si ottiene quindi una stinsla massa del pianeta:

173
M, sini D(Tj K M.*V1-¢€°
2TG

Nella maggior parte dei casi non si conosce l'angoinclinazione dell’orbita e
quindi si puo determinare solo un limite inferiper la massa.



Tecniche per la rilevazione

Metodo della velocita radiale

Oltre alla stima della massa del pianeta, la cagmsz dell’'intera curva
della velocita radiale porta alla determinazioagmhrametri di un’orbita
kepleriana:

- la velocita del centro di massa del sistema (detiizcita sistemich
- la semiampiezza della velocita

- Il periodo orbitale (e quindi il semiasse magg)ore

- 'epoca del passaggio al periastro

- I'eccentricita

- 'argomento del periastro.



Tecniche per la rilevazione

Metodo del Pulsar Timing

Il metodo consiste nella misurazione delle i ) _
variazioni degli intervalli di emissioni di una T e b g TR
pulsar. Y Y /e

Una pulsar (il residuo piccolo e ultradenso di una
stella che e esplosa in una supernova) ruot
emette onde radio a intervalli estremamente
regolari.

Essenzialmente esistono due tipi di pulsar:

- Normal Pulsar, con periodi di rotazione dell'ordine del secondo
- Millisecond Pulsar, con periodi dell’ordine del millisecondo



La luminosita
del
corpi celest



La magnitudine assoluta e relativa

L'illuminamento di uno schermo diminuisce in modo proporzionale al quadrato della
distanza tra lo schermo e la sorgente luminosa.

Se prendiamo una lampada da 100 W e la spostiamo dalla distanza di 1 m da noi a 2 m,
I'illuminamento che ne riceviamo diventa un guarto.

Definiremo luminosita intrinseca L, di una sorgente la potenza totale della sorgente,
ossia I'energia raggiante totale emessa in un secondo e chiameremo flusso F
attraverso una superficie S I'energia che attraversa S in un secondo in direzione
normale. Si definisce invece intensita luminosa il flusso per unita di area attraversata.

Si chiama magnitudine (o anche grandezza) una quantita legata alla luminosita delle
stelle.

La magnitudine relativa m e la magnitudine di un oggetto celeste misurata da Terra.



La magnitudine assoluta e relativa

Ipparco aveva suddiviso le stelle visibili ad occhio nudo in 6 classi di
magnitudini: le stelle piu brillanti erano dette di prima grandezza, quelle appena visibili
ad occhio nudo erano di 62 grandezza e le altre venivano classificate entro questi due
estremi.

Oggi possiamo dire che le stelle di prima grandezza sono circa 100 volte piu
luminose di quelle appena visibili ad occhio nudo.

La relazione tra la magnitudine delle stelle e la loro luminosita, che conserva la
classificazione di Ipparco, € nota come legge di Pogson :

m= na—Z.SIogE
0

Se S e una stella di prima grandezza (ossia di magnitudine 1) ed S, e una
stella appena visibile a occhio nudo (ossia di magnitudine 6), utilizzando la
classificazione di Ipparco deve essere m —m, = -5.

Inoltre risulta F/F ,=100. Da cio si comprende perché viene scelto il
coefficiente -2,5.



La magnitudine assoluta e relativa

Si chiama magnitudine assoluta M la magnitudine che avrebbe un oggetto
celeste se fosse posto alla distanza convenzionale di 10 pc.

Tra la magnitudine relativa, la magnitudine assoluta e la distanza dell'oggetto
esiste la relazione:

Per le stelle vicine conosciamo la magnitudine relativa e la distanza d (da
misure di parallasse) € quindi possibile determinare M.

Se una stella e cosi lontana che la misura di parallasse e impossibile, ma se
esiste un metodo per misurare la magnitudine assoluta M, allora si pud determinarne
la distanza d (in pc):

L =m - M e detto modulo di distanza.

L'applicazione della relazione ora data non e cosi semplice. E’ difficile ricavare
M; inoltre lungo la linea di vista si possono interporre gas o polveri, che assorbono o
diffondono parte della radiazione inviata dall'oggetto verso la Terra. In questo modo il
valore di m viene falsato.



Effetto Doppler

Se una locomotiva ci passa accanto fischiando, mentre si avvicina udiamo un
sibilo piu acuto che diventa improvvisamente piu grave quando la sorgente sonora
comincia ad allontanarsi.

Un effetto analogo vale anche per le onde luminose che provengono da una
sorgente in moto. Esse sono spostate verso il violetto (piccole lunghezze d’onda) se la

sorgente si avvicina, verso il rosso (grandi lunghezze d'onda) se la sorgente si
allontana.

L'osservatore posto dietro L 'osservatore posto di fronte
la sorgente vede lunghezze alla sorgente vede lunghezze

d'onda pil ampie d'onda pil corte

S —

sorgente in movimento



Redshift e blushift

Le righe spettrali degli oggetti celesti presentano generalmente  uno
spostamento verso la parte rossa (redshift ) o verso la parte violetta dello spettro
(blushift ).

Interpretando questo fenomeno come effetto Doppler, nel primo caso I'oggetto
si allontana, nel secondo si avvicina; conoscendo lo spostamento delle righe spettrali e
possibile misurarne la velocita radiale (cioe lungo la congiungente osservatore-oggetto).

La teoria della relativita fornisce le formule pertinenti; se la luce di lunghezza
d'onda A viene inviata da una sorgente che si muove alla velocita v verso un
osservatore fermo, questi misura una lunghezza d’onda:




Il redshift

Definiamo redshift la quantita:

Si ha:

Quindi la velocita della sorgente e data da:

Se v << c allora le relazioni possono essere semplificate:



Diagramma di Hertzsprung-Russell

> Nel 1913 il danese Hertzsprung
e |I'americano Russel costruirono
un grafico dove in ascissa
riportarono l'indice di colore
(una grandezza legata adlla
temperatura superficiale della
stella) e in ordinata la
magnitudine assoluta di stelle di
distanza nota.

> Le stelle non si raggruppano a
caso ma si concentrano in due
regioni ristrette (la sequenza
principale e il ramo delle giganti)

> La separazione CORRISPONDE
a DIVERSI STADI EVOLUTIVI

Log. luminosita (unita solari)

Temperatura (°K)
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Diagramma di Hertzsprung-Russell
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SPETTROSCOPIA E COSMOLOGIA

Verso la fine del 1800 primi del 1900 vennero fatte alcune importanti
scoperte.

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

Negli oggetti celesti sono 400 500 600 700
osservabili delle righe ”
spettrali caratteristiche degli
elementi chimici noti sulla
Terra

Nel 1912 si scopri che le
galassie presentano uno
spostamento verso il rosso
(red shift) delle righe

spettrali.




La legge di Hubble

Intorno al 1920 Hubble riusci a distinguere stelle Cefeidi di alcune
galassie e ne determino la distanza scoprendo che erano
extragalattiche.

Nel 1929 propose di interpretare lo spostamento verso il rosso come
effetto Doppler; mettendo in relazione la distanza d'(determinata col
metodo delle Cefeidi) e la velocita radiale v (determinata con lo

spostamento verso il rosso).

4

Trovo la sequente legge (Legge di Hubble):
v = H,Ud,

Dimensione relativa dell'Universo
(%]
rJ

dove A, e una costante detta costante di /

0 L
-10 Oggl 10 20 an

Miliardi di anni



