NOZIONGENERALI DI ASTRONOMIA




Prefazione

Scopo di questa raccolta di carattere divulgagvquello di fornire degli “abstract” sugli argomient
esposti, rimandando a testi specifici per gli apprdimenti necessari.

Per alcuni temi trattati sono stati introdotti de@mplici esempi matematici (vedi paragrafo
Interferenza, Sole, leggi Keplero, ecc.) con lopscai coniugare la spiegazione letterale del
fenomeno con i risvolti di natura matematico/safera.

Un ringraziamento all’amico astrofilo Mauro di Lomo per la bella immagine del nostro
osservatorio CDS ASTRIS di Cervara di Roma.

Stefano Tomassi
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Strumenti
Ottica

Lo studio dell'ottica puo essere classificato:

» Ottica geometricaStudia i fenomeni ottici in conformita ad un mbdestratto in grado di spiegare
i fenomeni piu semplici comeflessione erifrazione, le cui leggi illustrano il comportamento di un
raggio luminoso che colpisce la superficie di sapane tra due mezzi contigui. Una parte del
raggio incidente é riflessa, mentre la quantitéariente viene rifratta ed in parte assorbita.

» Ottica fisica Studia i fenomeni sulla base della teoria onduilatdella luce e sulla teoria delle onde
elettromagnetiche, spiega fenomeni come diffraziotegferenza e polarizzazione.

» Diffrazione.Proprieta tipica dei moti ondulatori, consistenédla capacita di un’onda di oltrepassare
gli ostacoli di dimensioni inferiori e/o confroniilzon la relativa lunghezza d’'onda. Nel caso @ell
luce, l'inserimento lungo il cammino ottico di ufenditura di dimensioni confrontabili con quelle
della lunghezza d'onda della radiazione incidetressforma la fenditura stessa in sorgente d’onde
secondarie che vanno ad interferire le une cotirke @ando origine alle tipiche figure di diffrane.

Interferenza

Attorno all'anno 1800, I'eclettico medico inglesBomas Young compi un esperimento che mise in
crisi il modello corpuscolare della luce, modelioof allora considerato valido gia dai tempi di
Newton.

L'esperimento consisteva nel fare passare unesdédcio di raggi di luce solare bianca, ottenuto
tramite una fessura, attraverso due ulteriori tetridssure praticate con un rasoio su una carta da
gioco (interessante il "livello" tecnologico dedlferimento ...) ed osservare limmagine che si
produceva su di uno schermo.

1 fezsura schermao

2 fessure

|
|

—}‘HH

luce solare [ N
biarca frange di risonanza

colorate & sfumate

Cio che si verifica € una figura a frange colorata nitide (sfumate).
Facendo l'esperimento con luce monocromaticaemngtino frange nitide.

1 fezsura zchermo
2 fezsure
‘
%
luce solare o
monocromatica frange di nzonanza
hitide

(La luce solare monocromatica puo essere otteagentio passare la luce solare attraverso un filtro
colorato).



Questo fenomeno va sotto il nome di interferenzaoe pud essere spiegato tramite la teoria
corpuscolare della luce. Secondo tale teoria, tinfsitdovrebbero ottenere esattamente due frange,
essendo due le fessure.

Quello che si ottiene, invece, sono molte frangarele scure ed a colori sfumati.

Il fenomeno puo essere invece interpretato alla tiaila teoria ondulatoria.

Prima di passare alla spiegazione dell'esperimginfoung in termini di interferenza di onde, é eitil
fare un'analogia con le onde prodotte sulla sugeréli uno specchio d'acqua tramite il lancio d& du
sassi. Si ottiene cosi la seguente figura (visialta):

Per cresta e gola di un‘onda ovviamente intendigioyn‘onda vista in sezione, un punto di
massimo e un punto di minimo cosi come illustratbgiafico:

cresta gola

SN N
NN

Orbene, se nello stesso punto si sovrappongoneordeee di onde d'acqua, Si ottiene una cresta alta
il doppio:

cresta

due creste
sovrapposte

In questo caso si dice che le onde sono in fase.
Se invece due onde di acqua si sommano in modogrieresta della prima si sovrapponga ad una
gola della seconda, si ottiene I'annullamentoatedi:



rizultante

2 NSNSNSN

onda onda

In tutti gli altri casi, con sfasamenti genericildeonde che si sovrappongono, si ottengono risulta
intermedi.

Cio che accade per le onde di acqua, accade péealgntipo di onda (onde elettromagnetiche, fra
cui la luce, onde acustici ecc.).

Il sommarsi in modo costruttivo o distruttivo did@(con tutti i casi intermedi possibili) va sailto
nome di interferenza.

L'esperimento di Young si pud spiegare allora cemaapposizioni di onde.

Immaginiamo l'esperimento visto da sopra e consider che una stessa onda luminosa colpisca le
due fessure. La luce del sole é costituita da dndase. Se effettuassimo l'esperimento con due
lampadine ognuna davanti ad una fessura, non emeno nessun fenomeno di interferenza in
quanto la luce che colpisce le due fessure, pravdmda sorgenti diverse, non & in generale fase.
Dalle due fessure si propagheranno onde inizialenentase (provengono, come detto sopra, da una
medesima onda) che andranno a colpire lo schermpieado, pero in generale cammini diversi. Le
onde che compieranno cammini di uguale lunghezranao creste in fase e si sommeranno dando
creste di altezza doppia (interferenza costruttilza)onde che compieranno cammini di lunghezze
che differiscono di mezza lunghezza d'onda andransommarsi sullo schermo in modo da avere
creste e gole in sovrapposizione e quindi di comsezg si annulleranno (interferenza distruttiva). |
cammini con differenza di una lunghezza d'onda gmaehno sullo schermo ancora interferenza
costruttiva e cosi via.

In questo modo si spiega il susseguirsi delle feastge appaiono sullo schermo.

fezsure

R

—_— interferenza

Y costruttiva
? Cammiti

luce uguali
incidente

sohemo



mezza lunghezza
d'onda

_—

—

—_—

—— interferenza
luce diztruttiva
incidente

sohemo
una lunghezza
d'onda

_—

_

_

_—

[Lze
incidente
interferenza
cogtiuttiva
schermo

(notare come abbiamo fatto per indicare la diffeeerira la lunghezza dei cammini con la
costruzione di un triangolo isoscele).

In un punto in cui avviene linterferenza costuatisi ottiene un picco di luce, dove si ha
I'interferenza distruttiva si ottiene il buio. Iusseguirsi di luce e buio costituisce le frange di
interferenza osservate nell'esperimento.

Con questo "modello” si spiega anche il fenomentadsfumatura” dei colori che si rileva sullo
schermo. Lo sfumarsi dei colori nelle varie franijgende dal fatto che la luce bianca é composta da
colori diversi che corrispondono a lunghezze d'odiderse per cui, in effetti, ogni colore subisce
una propria interferenza producendo le suddetiaature.

Con luce monocromatica si ottengono invece frantigen La misurare della lunghezza d’oridali

un fascio di luce monocromatica tramite I'esperitoeti Young la si deduce applicando le
relazioni tra angoli e lati di un triangolo (vedijdre precedenti) a cui:

A= (*h)L
dove:
| = distanza sullo schermo tra la frangia centrdie@ima frangia successiva
h = distanza tra le due fessure
L = distanza tra le fessure e lo schermo
| valori devono essere taliche L sia>>dihel.
Supponiamo che:

h=2*10%m
| =3*10°m
L=1m

A= (*h)/L=> (2*10" * 3*107)/1 =>600nmovvero 600 nanometri.
Questa €& la lunghezza d'onda della luce che, pdesdra due fenditure, produce
I'interferenza sopra calcolata.



Telescopio

Obiettivo

| parametri che caratterizzano un obiettivo sondidmetro e lalunghezza focale(la lunghezza
focale ¢ la distanza fra l'obiettivo ed il suo pidocale. Dal diametro dell'obiettivo dipende ineda
capacita di raccolta della luce (il parametro ézfone del quadrato del diametro. Aperture doppie
hanno una capacita di raccolta della luce supediogeattro volte).

Il rapporto focale di un obiettivo & definito come il rapporto ttanghezza focalee diametro = f/D.
L'ingrandimento di un sistema ottico € dato dal rapporto lwaghezza focale obiettivoe
lunghezza focale oculare

Nozioni

» Estrazione pupillare Distanza alla quale si deve tenere l'occhio d#date
dell'oculare per vedere bene il campo visivo. Maggié l'estrazione pupillare piu
agevole e la visione.

» Potere risolutivo Capacita del telescopio di separare oggetti vitia formula per
conoscere il potere risolutivo di uno strumentoaéadda: 120/d dove d = diametro
dello strumento. Il potere risolutivo dell’occhimano e al massimo di 1’ di arco.

» Capacita raccolta lucelLa capacita di raccolta della luce da parte dialescopio
dipende dalle dimensioni dell'obbiettivo ed & quimebporzionale a D (diametro in
millimetri) al quadrato. La pupilla umana al massiraggiunge un diametro di circa
7 mm, quando é dilatata nell'oscurita della nd&er calcolare il guadagno di un
gualsiasi obbiettivo rispetto all'occhio € necesstare il rapporto dei quadrati dei
diametri. Volendo vedere il guadagno di un obhiettiia 70 mm rispetto ad una
pupilla da 7 mm, basta fare: (70x70/7x7)=4900/4%=10 guadagno ottenuto non
dipende soltanto dalle dimensioni dell'obbiettichd rimane il fattore determinante)
ma anche dalla percentuale di luce che esso @adogti trasmettere.

> Magnitudine limite Mjim= Meye— 2 + 4,4 log D dove . € la magnitudine limite ad
occhio nudo della zona di cielo nella quale si nasee D é il diametro dello
strumento espresso in millimetri. Questa relaziénapprossimata, non tenendo
conto, ad esempio, dell’ostruzione dello strumenttella trasmissione della luce dei
diversi schemi ottici. La formula ha un significagtatistico e rappresenta la
magnitudine stellare limite raggiungibile con ogtiumento ottico, se il seeing &
buono, se possiamo variare I'ingrandimento a p&afiep a raggiungere il contrasto
massimo, e se abbiamo gia una certa esperienzée casservazioni telescopiche.
Un’altra formula usata che tiene conto nel paramétrdei fattori di ostruzione e
gualita delle ottiche e che assume normalmentaldre 6,8 € la seguente: Mlim =
N + 5 log D dove D viene espresso in cm.

» Correzione lambdaRiguarda la deformazione che introduce l'ottickh fsonte
dellonda luminosa. Il telescopio introduce un egroassimilabile ad una
deformazione dell'onda luminosa che arriva daloci€er determinare di quanto é
deformata l'onda si usa come riferimento la lunghetonda della luce stessa, che
viene indicata con la lettera greca LAMBDA.""" Questo significa che I'errore
introdotto dal sistema ottico, € una "deviazione!l' cammino luminoso (ad es. di
1/10 della lunghezza d'onda). Ci sono due indicirpisurare questa deformazione,
RMS (valutato su tutta la superficie del tuo obbie) e Picco-Valle (dal punto piu
alto al punto piu basso). Solitamente il limite ptiche professionali € 1/2RMS,
che corrisponde a W4PV. Il valore che assume lambda nel visibile é p@vo da i
4000 nm (blu) a 7000 nm (rosso) ("nm" = un miliwideo di metro = NANO
METRO). Per effettuare una stima del valore P-\'altica si puo usare o la lama
di Focault oppure il reticolo di Ronchi.



Oculari

Il campo reale di vista di un oculare €& definitoneola dimensione angolare della porzione di cielo
effettivamente osservata attraverso l'oculare, do@uesto € applicato al telescopio. Il campo reale
CR e legato a quello apparente CA attraverso #imgjimento | del telescopio dalla relazione CR =
CA/l. Es. telescopio con 2000 mm di focale con amilda 20 mm e campo apparente di 50° avra:
100 ingrandimenti e campo reale di 0,5°.

Per una misura piu accurata del CR occorre conestatiametro del diaframma di campo (il
diaframma di campo e determinato dal diametro danllo interno localizzato davanti alla lente di
campo dell’'oculare). Il CR si determina come rapptna il diaframma di campo diviso la lunghezza
focale del telescopio il tutto moltiplicato per 37Ad es. un oculare con diaframma di campo pari a
27 mm ed un telescopio con lunghezza focale p&@iGamm si ha un campo reale di: (27/600)*57,3
=2,6°.

| principali oculari sono:
1. Lente semplice
» Oculare modesto dal campo ridotto.
2. Monocentrico
» Costituito da tre lenti € un perfezionamento detlellm precedente.
3. Huygens
» Costituito da due lenti separate ha un campo dereagione piu largo dei modelli
precedenti.
4. Ramsden
» Analogo al modello precedente.
5. Fraunhofer
» Analogo al precedente. Campo di 35°.

6. Kellner

» Versione acromatica del Ramsden. Campo di 40°.
7. Abbe

» Costituito da 4 lenti tutte in vetro diverso. Can#fs.
8. Plossel

» Caratterizzato da un’estrazione pupillare maggieiéAbbe. Campo 50°.
9. Erfle

» Grande campo reso possibile da uno schema ottropasto di 5, 6 lenti. Campo 65°.
10. Grande campo

» Composti di 6, 8 lenti hanno un campo visivo pasba.
11. Lantanio

» Caratterizzati da una forte estrazione pupillafer(@n). Campo 45°.

Barlow

Consente di aumentare la lunghezza focale delcthés Pud essere del tipo non acromatico,
acromatiche ed apocromatiche.

L'ingrandimento fornito da un generico oculare éoda = ft/fo dove i = ingrandimento, ft =
lunghezza focale telescopio, fo = lunghezza focalelare. Utilizzando una lente di barlow con
fattore di moltiplicazione "X" la lunghezza focaguivalente del telescopio sara: ft = x*ft.

Aberrazioni ottiche

| telescopi sono affetti da due tipi di aberrazi@momatiche e geometriche.

» Cromatichesi manifestano come un‘alterazione nella colorezigell'immagine soprattutto
ai bordi. Le cause sono imputabili al fenomenadidipersione operato dalle lenti stesse,
quando sono attraversate da un raggio di luce (gsosizione della luce nelle sue
componenti di colore). Le singole componenti diocelvengono rifratte in modo diverso le
une dalle altre e quindi focalizzate a distanzedig rispetto al centro del sistema ottico.

» Geometrichesono suddivise in cinque tipi:
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Filtri

1. Astigmatismoconsiste nell'allungamento dell'immagine lungo spacifica direzione

(oggetto circolare diviene ellittico).

Comasi manifesta come un pennacchio allungato lungoaenta direzione.

Curvatura di campaonsiste nella distribuzione dei punti d'immagioerispondenti ai

punti appartenenti ad un piano dell'oggetto sopeasuperficie curva. Alcune zone sono

piu nitide ed altre meno.

4. Distorsionenon altera la nitidezza ma il suo aspetto.

5. Aberrazione sferic& determinata dal fatto che il fuoco dei raggiagaiali, ossia dei
raggi passanti in prossimita dell'asse ottico, padnsizione diversa rispetto a quello dei
raggi marginali, ossia dei raggi che sono riflegsirifratti dal bordo dello specchio e/o
lente.

wnN

| filtri sono caratterizzati dai parametri:

>
>

Banda passante ovvero lunghezza d'onda alle qaab srasparenti.
Trasmissione ovvero il rapporto tra luce trasmesdace incidente.

| tipi di filtri disponibili in commercio sono:

>

>

Colorati ovvero consentono una precisa trasmissione defighkrze d’onda interessata
(Giallo, blu, verde, arancio).

SkyGlow (violetto multibandag@ un filtro selettivo di contrasto che blocca trekgioni
dello spettro visibile nelle quali la luminosita ftindo del cielo, sia quella naturale che
quella indotta dalle luci artificiali, risulta patlarmente fastidiosa. Questo tipo di filtro e
molto efficace per incrementare il contrasto sillasservazione del cielo profondo che in
quella della Luna e dei pianeti.

IrCut ovvero “taglia infrarossi”, eliminano tutte le lginezze d'onda al di sopra dei 7000
Angstrom.

Fringe Killer riducono al minimo I'alone bluastro che circontlaoggetti osservati, in modo
simile ad un filtro Minus-Violet, mantenendo allesso tempo un piacevole bilanciamento
dei colori.

UHC-S ovvero (nebulare ad alto contrasto e banda siréttan filtro nebulare innovativo
per la sua altissima luminosita. Esalta il contraklle nebulose e scurisce in modo evidente
il fondo cielo, tagliando con efficacia molte fodtinquinamento.

O-11l (Ossigeno terzQ)e un filtro nebulare dalla banda estremamengtatrParticolarmente
indicato per esaltare il contrasto delle nebulokgiarie e dei residui di supernova e
scurisce in modo evidente il fondo cielo, taglianctin efficacia quasi tutte le fonti di
inquinamento luminoso.

Ultravioletto ovvero un filtro di tipo interferenziale studiaper le riprese CCD (non puo
essere usato in visuale) nella banda UV, ed e guoitichizzato per le riprese dell'atmosfera
del pianeta Venere.

IR Passovvero passa-Infrarosso blocca tutte le lunghdameda visuali e trasmette la luce a
partire dalla lunghezza d'onda di 685 nm fino #otlinfraRosso.

LPR (Light Pollution Reducer) riducono l'inquinamentaminoso. In generale esaltano le
emissioni di “oggetti” del profondo cielo bloccantldte le altre frequenze (sono efficaci nel
bloccare le emissioni di lampade a scarica di gapdri di mercurio, sodio, fluorescenti”,
ma inefficaci sulle emissioni di lampade ad incaoeéaza.

Montatura

| tipi di montature disponibili sono: altazimutadd equatoriale.
Le coordinate cui fa riferimento la montatura equate, sono: Ascensione retta (AR) e
declinazione (lettera greca delta).

>

Ascensione rettéAR) di un astro e la distanza tra il meridianteste che passa per la stella,
ed il meridiano fondamentale che passa per il plgamma" detto punto vernale o primo
dell'ariete (€ misurato in senso antiorario in anguti, secondi).
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» Declinazione(d) di un astro e l'arco di meridiano compreso w@atito stesso e l'equatore
celeste ed & misurato in gradi (da 0° a 90°). Smosce la declinazione di una stella, &
possibile determinare la latitudine del luogo dsessazione. Nel punto in cui la stella
transita in meridiano I'altezza sull’orizzonte, l&itudine A e la declinazione della stella
sono legate dalla relazione: h = 90°-4.

» Angolo orario é la distanza angolare fra il meridiano locale edil®zione della stella
misurata lungo I'equatore celeste, quest’angoloe/iespresso in ore, minuti e secondi come
I’Ascensione retta. L’angolo orario puo andare da 24 ore, poiché indica quanto tempo é
trascorso dal transito in meridiano. L'angolo avadiel punto vernale prende il nome di
Tempo Siderale (TS). Quando il Tempo Siderale ealega zero, il punto vernale sta
transitando in meridiano. Tra il Tempo Siderale)(T&ngolo orario (O) e Ascensione retta
(AR) di una stella c’é una relazione molto sempli©e= TS — AR. In particolare se I'angolo
orario e positivo, allora si ha il tempo trascodsb passaggio in meridiano, ossia l'astro, nel
suo moto apparente da est verso ovest, € gia padsatil meridiano in cui ci troviamo noi.
Se la differenza & negativa, allora si ha il terohe deve ancora trascorrere perché l'astro
passi in meridiano. Nel caso in cui I'angolo oragiaiguale a 0 I'astro sta transitando sul
meridiano.

Sistema solare

Il sistema solare & composto dal sole e dai piambiianti intorno ad esso. | pianeti orbitano mtal sole
lungo orbite ellittiche grima legge di Keplero"le orbite dei pianeti sono ellittiche ed il salecupa uno dei
due fuochi"). La forza che costringe i pianeti aditare intorno al sole e lddrza gravitazionale'. A causa
dell'ellitticita dell'orbita il pianeta puo trovangiu 0 meno vicino al soleérielio = vicino, afelio = distante),
questo significa che il pianeta raggiunge la maasieiocita orbitale al perielio, la minima all'aée(le aree
descritte dal raggio vettore che unisce il solgianeti sono proporzionali al tempo impiegateconda legge
di Keplero).

Ogni schema delle orbite planetarie nel sistemargpke disegnato correttamente, mostra una déstaonz
proporzionale tra le orbite di Marte e Giove. Keplemase sorpreso da questo fatto, al punto gettere
che dovesse esserci un altro pianeta nel sistelagesé&urono gli astronomi Bode e Titius che saomo
una relazione numerica tra le distanze dei pianeti.

Consideriamo lo zero poi il 3 e quindi numeri via doppi (0; 3; 6; 12; 24; 48; 96). Se ad ognunqudsti
numeri aggiungiamo 4 e poi dividiamo per 10 ottewaa(0,4; 0,7; 1; 1,6; 2,8; 5,2; 10). Questi valooh
buona approssimazione rappresentano le distarizA itei pianeti dal Sole.

Il periodo di rivoluzione del pianeta intorno alls@ tanto maggiore quanto maggiore € la distamta d
pianeta dal sole, in particolare il quadrato deiqu® di rivoluzione & proporzionale al cubo deingzsse
maggiore della sua orbitte(za legge di Keplero => T4 T,2= R,%/ R,?).

Un'applicazione della terza legge di Keplero adngse € se volessimo calcolare il tempo che
impiegherebbe la Terra a “cadere” sul Sole suppos&cessi il suo movimento di rotazione intorna al
stella. Per fare questo, consideriamo la distarezeaTSole come un’ellisse molto stretta, da condosiccon
una linea, e tale che i suoi due estremi sianosufirbita terrestre e I'altro sul centro del Sdlesemiasse
maggiore di una tale ellisse & la meta di quelldadbita terrestre. Il calcolo del periodo di uerpo che
percorre tale ellisse, lo si ricava dalla terzaykedi Keplero.

Dalla formula:T,% T-2= R;¥ R,®

Dove:

T, = periodo di rivoluzione della Terra = per sempéi@a 365 giorni;

R;= semiasse maggiore dell’'orbita terrestre = 1 UA,

T, = periodo di rivoluzione lungo l'ellisse stretta;

R, = semiasse maggiore dell’ellisse stretta = 0,5 UA.

Sostituendo questi dati nella formula, si ottieB@5/ T,%= 1%0,5’, da cui risultal ,= 129 giorni. A noi perd
non interessa l'intero periodo di rivoluzione di corpo immaginario che si muove su questa ellisgela
meta di tale periodo, cioé la durata del percoedbatbita terrestre al Sole: questa durata sadutata della
caduta della Terra sul Sole. Si ottengono pertéatd giorni che corrispondono al periodo origindilso
per 2.
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La forza che costringe un pianeta ad orbitare mdt@ Sole (in realta il singolo pianeta ed il Sotbitano
attorno ad un centro di gravita comune, dove ltadim tra i due corpi ed il centro di gravita ézione della
loro massa) € leorza gravitazionale.

La massa determina la forza gravitazionale intdasd#i un corpo, nhonché rispetto ad un altro cofrperitro
di gravita comune. In altri termini ad esempio plemdo come riferimento il sistema Terra Luna, deulaa
avesse una massa pari alla meta della massa dagHta, Bi troverebbe dal centro di gravitd comunsa
distanza doppia di quella della Terra; se avessermassa pari ad un terzo della massa della Terra, s
troverebbe ad una distanza tripla, e cosi via. asizipne del centro di gravita del sistema Terrad.si
trova a circa 1600 Km sotto la superficie dellardge a 4720 Km dal centro della Terra stessa. urzal
orbita attorno a quel punto e lo stesso vale apeinda Terra. |l centro di gravita del sistema &druna si
trova 81,3 volte piu lontano dal centro della Lainguanto non sia dal centro della Terra; cio digaiche la
Luna ha una massa pari 1/81,3 ovvero 0,0123 valtedssa della Terra.

In generale per determinare la posizione del catitrnassa di un sistema composto da due magsem?2
si utilizza la seguente relazione:

ml*dl=m2*d2 => m1l/m2=d2/d1

dovedl e d2 rappresentano la distanza rispettivamente dal @elitmassa e le due magsd e m2 Per il
sistema Terra Luna si ha (chiamm = massa Lunant = massa Terrajt = distanza dal centro di gravita al
centro della Terra]l = distanza dal centro di gravita al centro dellad)

ml/mt=dt/dl => 1/81 =dt/380.000 -dt => 82*dt = 380.000 km =>dt = 4700 km

Dalla conoscenza di questa relazione & possibilerrdaare la massa ad esempio degli altri pianeti d
sistema solare relativamente a quella della Terdrantando ad esempio gli effetti gravitazionaeesitati
da un pianeta sul suo satellite con quelli esdratdla Terra sulla Luna. Infatti, il tempo impetg da un
piccolo satellite a compiere la sua rivoluzioneitatb attorno al suo pianeta e funzione della disdadel
satellite dal centro del pianeta e l'intensita chainpo gravitazionale del pianeta stesso. Il piaGévae, per
esempio, ha un satellite, lo, che si trova a ustadra da Giove quasi esattamente uguale alladistella
Luna dalla Terra. Eppure lo compie la sua rivologi@ttorno a Giove in un giorno e tre quarti, medr
Luna orbita attorno alla Terra con un periodo digi@rni e un terzo. Si pud calcolare che Giove, per
costringere lo a muoversi cosi rapidamente, deeeeawn campo gravitazionale 318,4 volte piu intetiso
quello terreste, in altri termini, Giove deve avarna massa 318,4 volte maggiore di quella terrestre

C’e un’occasione importante in cui accade di essestretti a restare dal centro di un pianeta adistanza
diversa da quella dal centro dell’altro (ad esempiando si € sulla superficie di uno dei due pianeer
analizzare questa situazione prendiamo ad esetnpamfironto Terra Luna. La massa della Terra € pari
81,3 volte la massa della Luna e, per posizionas# ad uguale distanza dal centro di ciascundwkecorpi,
lintensita del campo gravitazionale della Terrasémpre 81,3 volte maggiore di quella del campo
gravitazionale lunare. Supponiamo pero di essdfe superficie della Luna. In questo caso ci trawaa
1738 Km dal suo centro. Quando siamo sulla superfiella Terra ci troviamo a 6371 Km dal suo centro
L'intensita gravitazionale alla superficie di unrgo € la suagravita alla superficiee, calcolandone
l'intensita, dobbiamo tener conto delle differemiedistanza dal centro. La distanza della superfizlla
Terra dal centro del nostro pianeta € 3,666 volggiore della distanza esistente fra la superéidleentro
della Luna.

L'intensita gravitazionale diminuisce con il quadraella distanza, cosicché la gravita alla supierfilella
Terra e indebolita rispetto alla gravita della Latla sua superficie di un fattore pari a 3,666668 ovvero

di 13,44. Dobbiamo percio dividere l'intensita gtazionale intrinseca della Terra di 81,3 (rispettquella
della Luna) per 13,44, e otteniamo 6,05. Cosi, héta Terra abbia una massa 81,3 volte maggiayealia
della Luna, la sua gravita alla superficie e sgib&olte maggiore di quella della Luna.

Posizione dei pianeti e fenomeni reciproci.

L'angolo che un pianeta forma con il sole e laatgale 0° si dice che & aongiunzione Viceversa se sole e
pianeta sono in direzioni opposte rispetto alleater dice che sono wpposizione(l'angolo in questo caso é
di 180°). Per i pianeti interni "Mercurio e VenerBdpposizione non esiste e si parlaadingiunzione
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inferiore e superiore (le due configurazioni sono: pianeta-Sole-Terralepianeta-Terra, in nessuno dei
due casi il pianeta € visibile). Per essere visilaitcorre che il pianeta raggiunga la massima rdiata
angolare dal sole chiamatbongazione(tale valore & 25° per Mercurio, 45° per Venere).

Sempre riferendoci alle posizioni dei pianeti ssgano verificare i fenomeni diansito e occultazione
(transito = passaggio del pianeta davanti il smteultazione = passaggio del pianeta dietro il)sole

Punti di Lagrange

Nel problema dei tre corpi, i punti di Lagrangesnieamente chiamati punti di oscillazione, altranrsmno
che quelle posizioni nello spazio, nell'ipotesinegkficativa in cui uno dei corpi abbia massa maitferiore
agli altri due, in cui le forze che agiscono sglfjetto minore si bilanciano, creando una situazidne
equilibrio. Di fatto in un sistema dove un corp@taicon orbita quasi circolare intorno ad un altiGgono
dei punti nello spazio dove le forze gravitazior#i due oggetti si bilanciano e permettono adampa di
piccola massa di mantenere una posizione fissattesmagli altri due. Si tenga presente che i punti
lagrangiani non sono punti fissi nello spazio, macspunti fissi rispetto ai due corpi maggiori.

Questi punti sono detti di Lagrange in onore detemmatico Joseph-Louis de Lagrange che nel 1772 ne
calcolo la posizione.

Esistono cinque punti lagrangiani denominati L1, L3, L4 e L5 tre di questi sono punti di equilibri
instabile L1, L2, L3, poiché basta una piccola yrudzione dallo stato di equilibrio, per far si ¢tbhggetto
si allontani sempre piu dal punto lagrangiano steksestanti due punti possono essere di equolistabile
(se di poco perturbati gli oggetti in queste pasiziritornano alla posizione originaria) se é \Jedfa la
condizione:

(KL*K2)/(KL+K2)<=1/27

dove K1 e K2 sono le costanti di gravitazione deogi principali. L'angolo formato tra (a) la comggente
il punto e il centro del cerchio e (b) I'asse ségna pari a 60°.

In astronomia, i punti lagrangiani sono molto usesisi identificano un particolare punto di un'tabih un
sistema di corpi, di un pianeta o di un satellitpunti lagrangiani sono gli unici punti in cui gossono
situare corpi minori, o gruppi di corpi minori, pasndividere stabilmente I'orbita di un corpo prargle, in
guanto le attrazioni gravitazionali si annullan@u&zione tipica € quella degli asteroidi Troian cui i piu
famosi sono quelli di Giove (recentemente sond stadperti i "Troiani di Nettuno") organizzati irud
gruppi che condividono l'orbita del gigante, une db precede di 60° e l'altro che lo segue allassie
distanza angolare.

Sole

Il sole € la stella piu vicina e dista otto mirlutte da noi. Il sole ci mostra un disco apparentdrda 0,5° di
diametro. La quantita di energia che emette inamosdo su tutte le frequenze si didgiinosita.

La luminosita del sole “L” pu0 essere calcolatagado dalla quantita di energia “q” ricevuta insgtondo
da un centimetro quadrato di superficie terrestidtiplicando “q” per la superficie della sfera,echa come
raggio I'unita astronomica “d”, si ottiene “L":

L = 411d%q

Dalle misure, essendo q = 1,36 **Hdg cn? s' e d = 149,5 * 18 cm, si ottiene I'energia nell'unita di
tempo, ovvero la potenza:

L=38*10%erg §

Considerando che la distribuzione di energia did scsimile a quella di un corpo nero (in fisicaaorpo
nero & un oggetto ideale che assorbe tutta laziadia elettromagnetica incidente, e quindi nonifhette né
trasmette alcuna energia, lo spettro di emissidiv@zone della temperatura) applichiamo la legig8tdfan

per ricavare la temperatura superficiale dell'asf@uesta legge afferma che I'energia emessa da un
centimetro quadrato del corpo nero in un seconggorzionale alla quarta potenza della temperatura

Indicando con “R” il raggio del sole (6,9 * fom) ed essendo = 5,6 * 10° erg cn? grade’ s* si ha:
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L=4T RO Te
3,8*10%erg ¢ = 41T (6,9 * 10°cm} * 5,6 * 10° erg cnf grade’ s* Tey'
da cui si ottiene la temperatura efficace del sole:
Terr = 5800°K

L’unico processo che consente di liberare un dosivalore di energia per tempi lunghi é I'enerdia
fusione, I'energia “E” liberata dalla trasformaz#odi una massAm in energia & data dalla:

E=Am¢?

La massd\m che deve essere trasformata in un secondo pgareran’energia pari alla luminosita del sole
e:

Am=L/¢# =38*16°/9*10° =4,2*10°g = 4,2* 16t

In particolare nel processo di fusione per costruim nucleo di elio occorrono quattro nuclei dogkno. La
massa del nucleo di elio € di 4,00389 unita atomiatentre quella del nucleo di idrogeno € di 1,80&dita
atomiche. Nel prodotto finale della reazione maoca®2863 unita atomiche (1,00813 * 4 — 4,00386¢ ci
lo 0,71% della massa dei nuclei di idrogeno entnafla reazione. Dunque di 1 grammo di idrogeno
trasformato in elio, 0,0071 grammi appaiono sattonfa di energia per un ammontare di:

E =0,0071* (3* 1/)?=6,4 * 13% erg.

Sapendo che 1 grammo di idrogeno produce il valbEesopra riportato, per sapere quanto idrogeies
trasformare in elio ogni secondo basta dividexalbre dell’energia emessa dal sole in 1 secon@*(30°
erg) per 6,4 * 18 erg ovvero 600 * 10tonnellate di idrogeno.

Dal valore anzidetto lo 0,71% & il prodotto disfarmazione sotto forma di energia pari a 4,2 # 10
tonnellate al secondo, in accordo con quanto sarétla formula cod\m.

Dai dati sopra trovati possiamo calcolare ad eserimpguanto tempo 1/10 della massa del sole (stppos
costituito interamente di idrogeno) si trasformaeiio, e che ogni secondo ne sono trasformate GDONM

di tonnellate.

Sapendo che la massa del sole & di 2 *¥ goammi, 1/10 di questa massa & 2 ®*?1grammi e ne
consumiamo 6 * 13 grammi il secondo, per consumarli tutti impiegimeoe

(2 * 10°3/(6 * 10" = 0,3 * 14°

Il valore trovato corrisponde a circa 10 *Ehni.
Con lo stesso criterio si puo ricavare per quaatopb il sole pud emettere energia al ritmo sopd@io
(ovvero trasformare completamente la sua massa®* 10°g) si ha:

t=M/ Am=2*10%4,2*10%=4,7 * 16%
Il risultato e 15.000 miliardi di anni.

Del sole possiamo vedere lo strato superficialeodemato fotosfera dove e possibile osservare lechiac
solari. Altri strati dell'atmosfera solare non biiinormalmente sono:

Cromosfera e corona.

Sulla cromosfera & possibile osservare le protuzeralramite opportuni filtri € inoltre possibileservare
facole, brillamenti e filamenti. Con un appositacessorio (coronografo) o quando si verifica un&sgli
totale € possibile osservare la corona solareeribiheno dell'eclissi di sole accade, quando ldaséel
occultata dalla luna.
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Esistono tre tipi d’eclissi:
1. Parziale quando il disco lunare non copre interamentelgselare.
2. Anulare quando la luna lascia visibile una stretta cornzolare della fotosfera solare.
3. Totale quando il disco solare & completamente oscudta lina.

Glossario

>

>

Analemma. Il fenomeno é determinato dalla variazione (laterdéd)sole nel suo
moto apparente sul piano dell’eclittica. La posidalel sole, presa ogni giorno alla
stessa ora varia sia in altezza che nello spostanttierale (equazione del tempo).
Tale oscillazione determina una figura a formatth denominata “analemma”.
Anno sideraleL’anno siderale e il tempo che impiega il Solétarnare nella stessa
posizione rispetto alle stelle della sfera celesteero il periodo orbitale della Terra
attorno al Sole che e pari a 365 giorni, 6 orejruth 9 secondi.

Anno tropicale.Anno tropicale o anno solare, e la durata inteerde fra due
passaggi consecutivi del Sole per il punto gamn@ Eequinozio di primavera.
L’anno tropicale non e perfettamente costante,atardella Terra attorno al Sole é
influenzato sia dalla presenza degli altri piangtijndi il passaggio nello stesso
punto dell'orbita non avviene nello stesso istargi® dalla precessione degli
equinozi che sposta lentamente il punto zero. Bestq motivo & stato definito un
anno tropicale medio pari a 365 giorni, 5 ore, 48uti e 46 secondi.

Anno anomalisticoAnno anomalistico e lintervallo di tempo tra dpassaggi
consecutivi della Terra al perielio.

Anno civile.Poiché I'anno tropicale non contiene un numerermtdi giorni ed il
suo inizio varia di anno in anno viene introdotdr pso civile un particolare tipo di
anno che contiene un numero intero di giorni.

Brillamento. Detto anche flare &€ un’eruzione di plasma dallpesicie del sole.
Vengono suddivisi in classi “M, C” dove M sono piatenti.

Corona Fascia esterna dell'atmosfera solare composgfasdiarefatti.
CromosferaStrato dell'atmosfera solare compreso fra lardigpeluminosa del sole
"fotosfera" e la corona esterna. La cromosferasébile solo durante le eclissi di
Sole, durante le quali si manifesta come un btilamello rosso che lo circonda.
Elongazione Distanza angolare di un pianeta dal sole o disatellite dal suo
pianeta.

Equazione del temp&costamento del sole reale rispetto al sole méidiole medio

€ un corpo immaginario che si muove sull'equateleste alla velocita media del
sole (il moto apparente del sole non & costantevipedell'ellitticita dell'orbita). Il
sole medio interseca il sole fittizio nel puntonae (primo dell'ariete) e nel punto
della bilancia (opposto al primo dell'ariete). dls fittizio € un corpo immaginario
che si muove lungo l'eclittica a velocita costaateinterseca sia all’apogeo che al
perigeo il sole vero.
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Fotosfera Superficie luminosa del disco solare.
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» Facole Punti luminosi che si osservano sulla fotosfesulba cromosfera, prodotta
da una concentrazione di linee magnetiche.

Spicole A Zona radioattiva
~ Cromosfera

Protuberanze

Macchie solari

Facole B

=l = Vento solare \\\
Nucl 1 )
ueles 5 Fotosfera

Zona di convezione

» Grani di Baily Fenomeno dovuto al fatto che il lembo lunare astagliato in
corrispondenza al profilo dei rilievi. Per cui, tiggtanti che precedono e seguono la
totalita, si possono vedere come punti brillaméiggi solari che passano attraverso le
depressioni tra un rilievo e l'altro.

» Granulo. Superficie del disco solare che appare granulosa.

» Luce zodiacale, Gegenschein e fascia zodiaclesti tre fenomeni sono, in ordine
di difficolta fenomeni osservabili solo in cieli gbetti. La loro causa € la medesima,
ovvero particelle di polvere interplanetaria diggenel sistema solare. La maggiore
concentrazione di polveri si ha nella parte intetleh sistema, per questo motivo
l'intensita € maggiore al tramonto e all’alba, oveicino al Sole, questa parte piu
luminosa €& chiamata “luce zodiacale”. Il Gegensthei un bagliore opposto
“nuvoletta di luce” in direzione antisolare. Viepeodotta principalmente da due
effetti: uno di retrodiffusione ovvero quando lacduillumina in fase piena le
particelle di polvere, I'altro determinato dallaggéore concentrazione di polveri nei
pressi del punto Lagrangiano L2. La fascia zod@éalina striscia di luce ancora piu
debole sovrapposta all’eclittica.

» Macchia solare Area scura che appare sulla superficie solarermétata da una
grande attivita magnetica del sole (confinamentb mlasma al di sotto della
superficie solare con conseguente raffreddamertim stessa).

» Numero di WolfE’ un numero indice dell’attivita solare; e ingio con R o Rl ed e
calcolato in base alla formula: R = [(G*10)+M]*K de G rappresenta il numero di
gruppi visibili sul disco del sole, M e il numerotdle di macchie visibili in tutti i
gruppi, K fattore d’adeguamento per poter conframtle osservazioni fatte da
diversi osservatori e/o con diversi strumenti (K per obbiettivi pari ad 80mm).

» Oscuramento al bordd=enomeno dovuto al fatto che guardando versentro del
disco guardiamo attraverso uno strato piu sottdémbsfera rispetto al bordo.

» Protuberanze Sono getti di idrogeno che risultano correlatmpee dal campo
magnetico del Sole, in particolare questi getusmo soprattutto le linee di forza
del campo magnetico, ecco perché nella maggioe it casi assumono una forma
ad arco. In base alla loro forma ed al loro congugnto esistono tre tipologie di
protuberanze: Ad anello, quiescenti, ed eruttivem€ suggerisce il nome, le
protuberanze ad anello possono assumere forme amnanelli che condensano per
poi ricadere sulla superficie. Le quiescenti invpossono assumere forme svariate
ma hanno la caratteristica di mantenere il lorcetisgper molto tempo. Le eruttive
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sono una variante delle protuberanze ad arco,ckudifferenza e che risultano piu
“violente”, nel senso che una volta creati si egaly in gran velocita allargandosi e
allontanandosi dalla cromosfera, dopo essersi egpdfanello comincia a
frastagliarsi e si disperde grazie all'azione d=ite solare.

» Saros Periodo al termine del quale si ripetono le stesdissi di Sole (41) e di Luna
(29). La durata & pari a 18 anni 10 giorni e 22 ore

» Spicole Sono piccoli getti di idrogeno di forma filames#oche, una volta generate
permangono per circa 5 minuti. Possono esseredsrasé come un prolungamento
della granulazione fotosferica, non a caso sonancaie spicole perché assumono
una forma simile ad una spiga di grano. Come id#gnomeni solari, la presenza
delle spicole & correlata sempre con linterazidedle linee di forza del campo
magnetico.

» Vento solare Flusso continuo di particelle prodotte dal Soletate di carica
elettrica.

Terra

La Terra € il terzo pianeta in ordine di distanahSble.

La formazione della Terra e datata a circa 4,54andil di anni fa. Essa possiede un satellite néuta
Luna, la cui eta, stimata analizzando alcuni canipielle rocce piu antiche, € risultata compreaadtf9 e
4,56 miliardi di anni. Il suo asse di rotazionenelinato rispetto alla perpendicolare al piano 'delittica:
guesta inclinazione, combinata con la rivoluzioettadTerra intorno al Sole, causa l'alternarsiedsthgioni.
Le condizioni atmosferiche primordiali sono staterate in maniera preponderante dalla presenfarie

di vita, le quali hanno creato un diverso equibbeicologico plasmando la superficie del pianetaceCil
71% della superficie e coperta da oceani di acqlates mentre il restante 29% e rappresentato dai
continenti e dalle isole.

Gli scienziati sono riusciti a ricostruire la stodella Terra. La Terra e gli altri pianeti deltsisa solare si
formarono 4,57 miliardi di anni fa. Inizialmentgiefatto, il pianeta gradualmente si raffreddomando
una crosta terrestre sempre piu di tipo granitsiojile all'odierna. La Luna si formo subito dopo,
probabilmente a causa dell'impatto tra la Terran @ianetino grande quanto Marte e avente circ®% 1
della massa della Terra, conosciuto come Theid'uNeltra i due corpi, un po' della massa di qogstcolo
corpo celeste si uni alla Terra e una porzionesfpksa nello spazio, ma abbastanza materiale sopsav
per formare un satellite orbitante.

La Terra ruota da ovest verso est una volta ahgianteso come giorno siderale, attorno all'agseunisce

il polo nord al polo sud in 23 ore, 56 minuti e M Gecondi. E per questo che il sole e tutte leestergono

a est e tramontano a ovest compiendo un movimeaitoielo a una velocita di circa 15°/h o 15/mimoltre

la Terra ruota attorno al Sole, a una distanza andidl50 000 000 km in un anno siderale. La suacit@l di
orbita é di circa 30 km/s (108 000 km/h), velocbadianza da coprire il diametro del pianeta (chZz®00
km) in 7 minuti, e la distanza dalla Luna (384 G@9) in 4 ore.

Ha un satellite naturale, la Luna, che le giraration 27,32 giorni.

Visti dal polo nord terrestre, tutti questi movirtiesi svolgono in senso antiorario. | piani dei nmognti non
sono precisamente allineati: I'asse della Terrecknato di 23,5 gradi rispetto alla perpendicolded piano
Terra-Sole, e il piano Terra-Luna € inclinato digtie gradi, cosa che impedisce il verificarsi d¢ @glissi
(una solare e una lunare) ogni mese, e le rendecénun evento raro. Sempre a causa dell'inclinazion
dell'asse terrestre, la posizione del Sole nebaelincidenza delle sue radiazioni (vista da ageovatore
posto sulla superficie) varia nel corso dell'an®a@ esempio, un osservatore posto a una latitudine
settentrionale, quando il polo nord & inclinatoseeit sole, notera dei periodi di luce giornaliera lunghi e
un clima piu temperato, mentre disporra di menodbitace e di un clima piu rigido nel caso oppogtbdi
sopra dei due circoli polari si raggiunge il castremo di alternanza di lunghi periodi di assenzhuak
(chiamati notti polari), a periodi di non tramormtel Sole.

Questa relazione tra il clima e l'inclinazione @ste terrestre viene definita tramite le 4 stagiesse, dal
punto di vista astronomico, sono determinate ditigo(i punti di massima inclinazione verso e tonil
Sole) e dagli equinozi (punti in cui l'inclinaziore perpendicolare alla direzione del Sole). Il tiis
invernale cade il 21 dicembre, quello estivo ilgZdgno; mentre i due equinozi cadono, quello priende il

20 marzo e quello autunnale il 23 settembre. lriadteza delle stagioni € opposta da un emisfereste
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all'altro, data l'opposta inclinazione dell'assemportando ad esempio, la presenza in quello nelfegstate

e in quello sud dell'inverno.

L'angolo di inclinazione é relativamente stabileceasiderato su lunghi periodi, tuttavia esso cempi
lento ed irregolare moto (conosciuto come nutaziocen un periodo di 18,6 anni. L'orientazione 'defie
varia secondo una precessione intorno a un cerdimpleto in un ciclo di poco piu di 25.800 anni. La
presenza di una precessione € la causa dello sagatna un anno siderale e un anno tropico. Ertteal®
variazioni del movimento dell'asse derivano dallatewole attrazione del Sole e della Luna sullaepart
equatoriale del pianeta. Anche la velocita di rot@e del pianeta non e costante, ma varia nel tempo
secondo un fenomeno noto come "variazione delighenza del giorno".

Il futuro del pianeta e strettamente legato a quedl Sole. Come conseguenza del processo di atcuaialu
gas elio all'interno del Sole, la sua luminositédiera ad aumentare con un ritmo stimato del 10%arsb
dei prossimi 1,1 miliardi di anni e del 40% nei ssini 3,5. Modelli climatici indicano che l'aumerdelle
radiazioni che raggiungono la Terra potrebbe agereseguenze devastanti, fino alla possibilita ddipe
delle masse oceaniche.

L'incremento conseguente di temperatura acceldfia@ganico ciclo del carbonio, riducendo la sua
concentrazione verso il livello letale per le paaper la fotosintesi in circa 900 milioni di anAinche se il
Sole fosse infinito e stabile, il continuo raffr@sdento della Terra comporterebbe comunque unastents
perdita della sua atmosfera e degli oceani (a cae#la diminuita attivita vulcanica) e la sua tetal
scomparsa dopo un altro miliardo di anni.

In luce di cid, a meno di interventi, la Terra sefi@ttivamente abitabile per ancora circa 5000nildi anni.
Successivamente il sole incomincera a espandensi, & raggiungere, in circa 5 miliardi di anni, le
dimensioni di una gigante rossa. Secondo i mode=dip si espandera di circa il 99% della distahpabita
terrestre odierna (1 unita astronomica, o UA). dui#t, in questo periodo, l'orbita terrestre si sgid
spostata di circa 1,7 UA a causa della diminuitasaasolare e conseguente minore gravita. Si rithadl
pianeta possa evitare di essere inglobato dall'atatte volume solare verso lo spazio esterno, seblzen
maggior parte (se non la totalita) della vita pnése sara estinta. Tuttavia, le piu recenti siniolsiz
mostrano che l'orbita terrestre, a causa di effiettharea, decadra, causando il suo ingresso tnesidera
solare, con conseguente distruzione.

La terra ha un’atmosfera relativamente spessa csiaper il 78% di azoto e peril 21% di ossigen@eldbo

di argon. L'atmosfera separa la superficie tereedidlo spazio ed i suoi vari strati sono cosi susid

» 1°strato = Troposfera (si formano i fulmini, lebhecc.) il cui spessore e paria 12 Km.

» 2°strato = Stratosfera si estende sino a 50 Km.

» 3°strato = Mesosfera si estende sino a 85 Km.

» 4° strato = lonosfera presenta una gran quanti@ndliberi generati dalla radiazione UV solare.

Nel corso degli ultimi due milioni di anni a caudrvariazioni dell'inclinazione dell’asse terresteedi
oscillazioni periodiche di quest’ultimo la terra $izbito cambiamenti climatici caratterizzati ddtéanarsi di
cinque periodi glaciali intervallati da peridi inggaciali piu caldi.

I mutamenti climatici possono avvenire anche p¢tofaesterni al sistema solare. Tra le cause distju
cambiamenti, secondo recenti ipotesi potrebberoageun ruolo fondamentale i raggi cosmici galattrc
particolare occorre precisare che il flusso di raggsmici sul breve termine dipende principalmente
dall'attivita del Sole, mentre sul lungo periodeatita determinante per 'ambiente in cui si trawaierso il
sistema solare, mentre orbita attorno al centria @&dlassia.

Il Sole emette un flusso di particelle elettrictegiche, il vento solare, che produce un campo niagne
interplanetario la cui intensita varia con l'attividella stella. Il plasma rilasciato produce uniissdi campo
magnetico chiamato “eliosfera” che riesce in parteviare parte dei raggi cosmici galattici. L’ameato
nel tempo dei raggi cosmici si puo ricostruire deieando I'abbondanza di alcuni isotopi radioattfvi
Carbonio C14 e Berillio) formati dall'impatto coti gtomi dell’aria. Dall'analisi su campioni proviemti da
alberi secolari o dalle profondita dei ghiacci potaemerso che:

Il flusso minimo rilevato dal dosaggio degli isoitdfa gli anni 1000 e 1300 coincide con il periathddo
medioevale. Il periodo freddo caratterizzato da nessimi di flusso dei raggi cosmici che segsale tra il
1600 e il 1700. Il repentino aumento della tempgeatattualmente in atto € imputabile ad un aumento
dell’emissione in atmosfera di sostanze, i cositltighas serra” che intrappolano il calore.

Le mutazioni consistenti del flusso di raggi cosmimonducibili alla diversa posizione occupata sistema
solare nella galassia sul lungo periodo producarseguenze climatiche assai maggiori di quelle rgppe
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descritte. Nei bracci della galassia si concentistetye luminose e di massa elevata, che al teriinma
vita relativamente breve esplodono come supernsivBarmano cosi alcune tra le piu intense sorgénti
raggi cosmici. L’attraversamento di queste regioiai parte del nostro sistema planetario si ripete
mediamente ogni 135 milioni di anni, con un peripadoo inferiore a quello stimato per le glaciazidwella
nostra epoca, il sistema solare si trova nei piissin braccio minore chiamato di Orione (i bragalattici
prendono il nome dalle costellazioni e sono parabweno quattro diramazioni principali che si dipao
dalla barra centrale della galassia).

Di fatto i periodi piu freddi coincidono proprio dl passaggio del Sole in queste regioni (i ragggmici
prodotti da supernove schermano I'energia irradidsdh Sole, con conseguente abbassamento della
temperatura sulla Terra), densamente popolate mrsove, in particolare la glaciazione avvenutatéé e
430 milioni di anni fa periodo detto “Siluriano” &ssociata allo stazionamento del Sole nel braceio d
Perseo. Quella del “Carbonifero” compresa tra 326@milioni di anni fa si sovrappone all’attraversento

nel braccio del Cigno. L'era glaciale del Giuraesimincide con il passaggio nel ramo del Centauro.
L’attuale glaciazione € iniziate nel Pliocene corstazionamento nel braccio di Orione, circa 3onilidi
anni fa.

Fenomeni

» Aurora boreale.Spettacolare fenomeno luminoso che si osserva tsagpoanelle
vicinanze dei poli tra i 100 e i 500 Km d’altezZd.fenomeno €& prodotto da
particelle cariche provenienti dal Sole (vento s®)lache sono deviate dal campo
magnetico terrestre e urtano le molecole di gd&tiabsfera. Questi urti eccitano le
molecole che ritornando al loro stato fondamergatettono luce.

» Coriolis. Forza apparente provata da un corpo in movimentosservato da un
sistema di riferimento in rotazione non inerzialea forza di Coriolis agisce
perpendicolarmente alla direzione della velocitgodere Fc = 2m(V®) dove m =
massa, V = velocita linearey = velocita angolare. Ad esempio sulla Terra i torp
che si muovono nell’emisfero boreale sono deflessiso destra rispetto alla
direzione di moto, nell’emisfero australe versossia.

Luna

La Luna é l'unico satellite naturale della Terra. distanza che la separa dalla Terra varia da aimwoidi
363.104 km (perigeo) a 405.696 (apogeo). La Luwalge alla Terra sempre la stessa faccia perché il
periodo di rivoluzione attorno alla Terra ed il ijpelo di rotazione attorno al suo asse sono ugualrbita
della Luna € inclinata di 5,1° rispetto al pianau&griale terrestre, mentre il suo asse e inclimat6,6°
rispetto al suo piano orbitale. La Luna non rispmdmolte regole che hanno guidato la formazione de
pianeti. Le prime tre teorie ipotizzavano che ladsi formo come la Terra dalla compattazione denle

in orbita. Il punto debole di tale teoria & chentteriale roccioso da cui hanno origine i pianetgini era
sparso (a differenza delle regioni periferiche)tgeio € difficile spiegare come la Terra abbia ftu
formarsi con attorno un anello di simili proporziodn'altra teoria affermava che la Luna si fosgginata
indipendentemente dalla Terra in una regione iatefel sistema solare e fosse stata attirata ne&ran
orbita dalla gravita terrestre. Anche questa sgiege presenta delle lacune in quanto la Luna ai st
allontanando da noi di circa 3,5 cm I'anno, fattte mon si spiegherebbe in questo modello, inolre |
probabilitd che la Luna sia stata catturata dalroqganeta senza modificarne l'orbita & estremdenbassa.
Un’altra teoria che cerca di spiegare sia il lemtuto di allontanamento della Luna, sia il fenomeannesso
alla graduale riduzione della velocita di rotaziake nostro pianeta (la durata del giorno attusd@mentata

di due ore rispetto a 600 milioni di anni fa) affer che in origine la Terra ruotava intorno al pi@@sse
con un’elevata velocita tale da comprometternetdailita della sua struttura interna, scagliandorifaal
suo equatore materiale che andd addensandosi fdorlarLuna (tale teoria giustificava la formazicshed
bacino dell’oceano pacifico). Tale teoria € stai@rimta perché la Terra non avrebbe mai potut@mteosi
velocemente. La teoria ad oggi accreditata (codatdi dalla raccolta di materiale dalle missioni kgoe
impatto con un altro pianeta di grandi dimensigairca quelle di Marte). Durante un’eclisse di huih
satellite assume una colorazione di colore rosterménata dal fatto che la Terra, eclissando ieS@petto
alla Luna, fa si che i raggi dell’astro debbanceatirsare I'atmosfera del nostro pianeta, abbastdeasa da
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assorbire alcune frequenze della luce soRiescono a passare soltanto le piu basse, cordsptira quelle
della colorazione rossa. Di fatto, € come se itneosatellite venisse illuminato da un faro corfiltro rosso.

Glossario

>

VVYV VY 'V

Mese anomalisticantervallo pari a 27g. 13h. 18m. 30s., fra duerni consecutivi

della luna al perigeo.

Mese draconicolntervallo tra due ritorni consecutivi della Luad uno dei suoi

nodi. 27g. 5h. 5m. 36s.

Mese siderale Tempo impiegato dalla Luna a compiere una riviole esatta

attorno alla Terra. 27g. 7h. 43m. 12s.

Mese sinodicolntervallo tra due noviluni. 29g. 12h. 43s. 3s.

Albeda Potere riflettente.

Domi. Rilievi di piccole dimensioni di tipo cupoliforma bassa inclinazione,

generalmente d’origine vulcanica. | loro diamewhg dell’'ordine dei 10-20 Km,

con altezze di 300, 400 m. Sulla cima del dommlteysi pud osservare un piccolo
cratere del diametro tipico di 1 Km (la bocca ddtano).

Librazione La librazione (derivato dal latino libra, bilaakidescrive un movimento

apparente della Luna relativo alla Terra, che ms@ee comparato col movimento di

due piatti di una bilancia rispetto al punto di éQtio. Anche se il periodo di

rotazione della Luna attorno al suo asse € uguglesto di rivoluzione attorno alla

Terra, le librazioni permettono a un osservatorestre di vedere delle porzioni di

superficie lunare leggermente differenti ogni volfaueste variazioni sono causate

dal fatto che la Luna ruota intorno al proprio asse ritmo costante ma gira intorno
alla terra con ritmo variabile, trovandosi in ubita ellittica e muovendosi piu
veloce quando € piu vicina alla Terra e piu lenta@eguando ne e piu lontana.

L'effetto finale & che, invece della meta, soléli% della superficie lunare & sempre

visibile, un altro 41% & sempre nascosto, e umiate 18% oscilla tra la porzione di

superficie visibile e quella nascosta. Ci sondigiedi librazione:

» La librazione in latitudine é la conseguenza debfahe I'asse di rotazione della
Luna e leggermente inclinato rispetto alla perpesldre al piano della sua
orbita. Questo genera le librazioni in maniera egala come l'inclinazione
dell'asse della Terra genera le stagioni. La sigietfinare coinvolta & di 6°41'.

» La librazione in longitudine deriva dalla lieve eotricita dell'orbita della Luna
attorno alla Terra, in modo che alla fine la ratas della Luna si trova
leggermente piu avanti o piu indietro di come dbbee essere rispetto alla
posizione nella sua orbita. La superficie lunareaata é di 7°30".

» Infine, esiste un piccolo effetto chiamato libramqarallattica o diurna, che € in
realta un movimento dell'osservatore e non deli@al&oiché la Terra ruota, un
osservatore guardera la Luna da angolazioni leggserdifferenti nel corso del
giorno. La superficie lunare coinvolta & di circg foiché questa é la misura
della parallasse lunare (0,95°).

Mari. Distese pianeggianti ricoperte di lava con bggdere riflettente.
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MARE FRIGORIS
sed of cold

Plate (crater)

MARE SERENITATIS

sea of serenity

MARE TRANQUILLITATIS

MARE IMERIUM sea of tranquillity
sea of rains | IU— MARE CRISIUM
gy 2 sea of crises

Copernicus
[crater)

W (on moon)
E (in sky)

OCEAMNUS
PROCELLARUM
ocean of storms

E (on moon)

»
N MARE FOECUNDITATIS
g sea of fertility

MARE HUMORUM
seda of moisture S MARE NECTARIS
/ sea of nectar

MARE NUBIUM MARE VAPORUM
sea of clouds sea of vapours

Tycho (crater)

Comete

Le comete hanno un nucleo solido composto di silgtanili alle rocce terrestri. Un eventuale astata che

si awvicinasse molto ad una cometa, vedrebbe ymexfitie formata da un materiale vetroso, spessiolj
col quale si mescolano frammenti d’altri matergali duri e scuri. La chioma € lo strato gassosoasivelge

il nucleo nascondendolo alla vista. E' costituaf'@80% d’acqua e, per il resto, da molecole di oxsido di
carbonio. Quando le comete sono relativamente nendal Sole, non hanno ancora la stupenda codalma s
la chioma. La coda é formata dai materiali che ieksmono dal nucleo, i gas che sublimano e che sono
ionizzati dalla radiazione UV del Sole e le polvehie la cometa disperde lungo la sua orbita. Latifaadi
materiale disperso dipende dall’estensione deltersicie attiva e dal grado di frammentazione dstleo.
Puo essere anche multipla (fino a 3 code). La eadarrra € la coda di ioni, la quale si forma graadie
interazioni tra le molecole del gas della chioméa aadiazione solare. La colorazione blu o azzérra
determinata dalla presenza degli ioni fluoresceetimonossido di carbonio. E' disposta semprergeitine
opposta al Sole. La coda bianca invece & compdsiolderi e risente maggiormente dell'attrazione
gravitazionale dei corpi circostanti, assumendopenuna direzione leggermente incurvata. Le emissio
ultraviolette del Sole scompongono il vapore acqdetia chioma in atomi d’idrogeno e molecole di
ossidrile (OH) che avvolgono il nucleo in una gigeata nube gassosa.

Le code

> |l progressivo avvicinarsi della cometa al Solevoaa delle fuoriuscite di gas che
agiscono come minuscoli motori di razzi di una nalla spaziale, alterando il
percorso della cometa e quindi la sua orbita. Riassido il tutto, il nucleo della
cometa in avvicinamento al Sole é circondato daamama e da una o piu code che
possono raggiungere anche centinaia di milionhdometri.
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Meteore

A differenza delle meteore, i meteoriti riesconsuperare la barriera dell'atmosfera arrivando &hsuolo.
La definizione di meteorite & ben precisa ed erdavelalla definizione di meteoroide, cioé un cagEEioso
vagante nello spazio. Tale corpo diventa metetsido” dopo aver attraversato I'atmosfera. La dgfine
d'asteroide invece e relativa alla grandezza dggjétto, piu grande del meteoroide. Possono derialta
frammentazione di comete e sono in grado di scayaedi crateri sulla superficie terrestre. Allalet di
meteoriti sono stati associati grandi disastri egici che hanno provocato estinzioni di massa, come
dinosauri. L'eta dei meteoriti € stimata intorn@ & miliardi di anni e quindi esse sarebbero coptaranee
dell'origine del sistema solare.

Classificazione

Secondo la loro composizione, i meteoriti sonairisin:

1. sideriti contenenti ferro e nichel
2. sideroliti contenenti silicati
3. aeroliti di varia composizione

Il peso dei meteoriti pud variare da qualche grarandecine di tonnellate. Gli asteroidi sono
principalmente compresi nell'orbita tra Marte e W&ioll piu grande & Cerere con un
diametro di poco inferiore ai 1000 chilometri. Tuiti oggetti (comete, asteroidi) che si
muovono all'interno dell'orbita di Marte intersedan'orbita della Terra che possono essere
potenzialmente pericolosi per un impatto sono defNEO (Near Earth Object). Giove ha
gia subito questa sorte, e tutti noi abbiamo poatonirarne gli effetti, quando nel 1994 la
cometa Shoemaker-Levy 9 si schianto in mille psetigigantesco pianeta. La gravita del
pianeta contribui a scindere la cometa che si @iuis21 frammenti, tutti precipitati sul
pianeta lasciando profonde cicatrici nell'atmosfera

Kuiper

Regione dello spazio che si estende dall’orbitsettuno sino a 30-50 U.A.
Nube di Oort
Regione dello spazio (di struttura sferica) chessende tra 50.000 e 150.000 U.A.

Profondo Cielo

Il sole & soltanto una degli oltre 100 miliardi sielle che popolano il nostro sistema stellarearolito
Galassia. La nostra galassia e di tipo a spiraletsae, come molte galassie barrate ha due bdaspirale
principali: quello di Scudo-Centauro e quello dré@®. La nostra galassia € composta di un disddatto
spessore chiamatdulge" dallo spessore di 5 parsec. Il nucleo € a suta\aivolto da un “rigonfiamento
nucleare” dal diametro di 5000 parsec. Il rigonféanto centrale & ospitato all'interno di una vastattira
discoidale, detta “disco” dallampiezza di 15.00a@rgec. Il disco € immerso in una struttura a simmet
sferica, centrata sul nucleo, del diametro stimdita!0.000 parsec detto “alone”. In questa zona sono
contenuti ammassi globulari, stelle vecchie e nmtaterstellare che testimoniano I'eta del noststema
stellare.
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La striscia bianca che solca il cielo (Via Lattea)le serate estive & proprio il disco di polvgas e stelle
della nostra galassia. Poiché ci troviamo all'intedi questo disco, il cui spessore e di 1000 arod, esso
ci appare come una striscia proiettata in cielocaisa dell'inclinazione dell’asse terrestre e dah@
dell’orbita della Terra rispetto al piano della agdia, dal nostro emisfero la Via Lattea & berbMesisolo
d’'estate e d'inverno. La Via Lattea estiva ci agppero piu luminosa perché nelle notti di quel quwi
stiamo guardando verso il centro della galassiapdw@ione piu luminosa e “rigonfiata” della Via tea
nella costellazione del Sagittario indica la diog® della regione nucleare, dove si trova il cegalattico.
Al contrario in inverno guardiamo verso le regipni periferiche della galassia, e per questo mdavdia
Lattea € meno luminosa in quella direzione.

La situazione e ben diversa in primavera e in anduin queste stagioni, infatti, stiamo guardandwsw i
poli galattici, al polo nord in primavera e al paad in autunno rispettivamente nella costellazideka
chioma di Berenice e dello Scultore.

Dal momento che la maggior parte delle polveriagicentra lungo il disco galattico, guardare vergoli
galattici significa guardare in una zona di spadave vi sono pochissime polveri. Poiché le polveri
assorbono la luce visibile, guardando verso i giolia la possibilitd di osservare oggetti di minotensita
luminosa.
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Il diametro della galassia € di circa 100.000 dnoé, mentre il suo massimo spessore € di cirda03adni
luce. Il sole e posto ad una distanza di circa@Ddhni luce dal centro della galassia, ed imp&gampiere
un'intera rotazione in circa 225 milioni d'anni.

Al centro della nostra galassia (ma si ritieneuad] tutte le galassie) esiste un buco nero supsioto.
Scoprire un buco nero non é facile, le nane biaacbausa delle loro piccole dimensioni e della tbdza
della loro luminosita relativa furono molto difficda scoprire rispetto alle stelle comuni.

Ancora piu difficile fu scoprire le stelle di neati di dimensioni e luminosita ancora minori e sséosse
dovuto fare ricorso ai soli stumenti ottici, es&m sarebbero forse mai state scoperte. La lordeegis fu
rilevata solo dagli impulsi a microonde.

Ovviamente un buco nero non emettendo luce, midean alcun’altra radiazione, potrebbe sfuggire per
sempre all’'osservazione. L'unico metodo per rilbvaril campo gravitazionale, qualungue cosa acedlda
massa che sembra aggiungersi e comprimersi atlfiofin un buco nero, tale massa deve continuare a
esistere e deve essere la sorgente di un campitegiamale (in realta un altro metodo fondato sesrgurila
grande intensitd del campo gravitazionale dei bungri nelle loro vicinanze, consiste nello studidre
comportamento della luce che potrebbe passareovigiun buco nero. Passando in prossimita di una
sorgente gravitazionale, la luce incurva leggermdatsua traiettoria; questa deviazione é sensdithe
quando la luce sfiora un oggetto come il Sole, phee ha un campo gravitazionale normale. Essa&ubir
percio, per effetto della gravitazione, lo stesBet® che subisce in modo piu convenzionale parami
una lente. Si parla percio, in questo caso, difigite di lente gravitazionale).

Ovviamente l'attrazione gravitazionale totale esata da un buco nero a grande distaznza non eiaragg
dell’atttrazione gravitazionale totale esercitagautha massa uguale in qualsiasi altra forma septe<Cosi,

se ci si trova a 100 anni luce da una stella geahie abbia una massa pari a 50 masse solariala su
attrazione gravitazionale sara cosi indebolitaaddlstanza da non essere piu rilevabile. Se peitdda
diventasse un buco nero, sempre di 50 masse dalartia attrazione gravitazionale alla distanzh0@i anni
luce rimarrebbe precisamente la stessa di primestenebbe ancora inaccessibile all'osservazionmita
differenza consiste nel fatto che un oggetto pudciarsi assai piu al centro di un buco nero cbe al
centro di una stella gigante, di conseguenza, malieediate vicinanze di un buco nero, un tale dgget
sperimenterebbe un’attrazione gravitazionale enoremte piu concentrata che se si trovasse in praasim
della superficie, molto piu lontana dal centrouda stella di pari massa ma dal volume maggioreneCe
possibile allora scoprire a grandi distanze I'esiza di intensita gravitazionali caratterizzate udw
concentrazione tanto elevata?

Secondo la teoria einsteniana dlla relativita galleer’attivita gravitazionale emette onde gravibazli, le
quali nel loro aspetto corpuscolare, vengono chiarfgravitoni”, cosi come gli aspetti corpuscoldelle
onde luminose vengono chiamati fotoni.

| gravitoni sono perd molto meno energetici debfidt e non si pud pensare alla possibilita di scbze
non nel caso in cui siano presenti con energie anelevate (anche in tal caso il loro rilevamento e
estremamente difficile). Verso la fine degli aneissanta il fisico americano Joseph Weber usd come
rilevatori di gravitoni grandi cilindri di allumioi che pesavano svariate tonnellate ciascuno, eo etbcati

a centinaia di chilometri di distanza I'uno dalial

Al passaggio di onde gravitazionali, quei cilindvrebbero dovuto subire delle leggerissime compeissd
espansioni. Weber riusci a rilevare in questo mi@asistenza di onde gravitazionali, anche se irugegltri
scenziati hanno cercato di ripetere I'esperimeata perd alcun tipo di successo.

La conclusione se i dati di Weber erano corretti, éhe al centro della Galassia abbiano luogo edént
enorme violenza, giustificando pertanto I'esisteinzi@ale regione di un grande buco nero.

Magnitudine

La luminosita apparente di una stella & legata laliainosita intrinseca della stella da una relagiche
coinvolge la distanza dall'astro da noi. Un moddefinire quanto una stella ci appare luminosaallguli
fornire la sua magnitudine apparente. Nell'antich#stronomo greco Ipparco stilo il primo catalaljstelle
visibili ad occhio nudo perché si accorse che neevano la stessa luminosita. A quelle piu luminose
assegno la magnitudine 1, mentre a quelle menmhsrie appena visibili assegno la magnitudine 6.

In tempi piu recenti I'astronomo Norman Pogsongmoho questa scala di magnitudini in base logésara

si accorse che per astri ancora piu luminosi bigegrassegnare valori di magnitudine negativa. s&mpio

il Sole ha magnitudine -26,8 perché e l'astro pimihoso del cielo. La Luna Piena ha magnitudinee 12
stella Vega ha magnitudine 0. Sirio ha magnitudin6, € quindi piu luminosa di Vega.
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Se indichiamo con m1l e m2 le magnitudini appardntiue stelle, e con L1 eL2 i loro flussi luminosi,
applicata la seguente relaziongl-m2 = -2,5log (L1/L2)

La magnitudine assoluta e definita ponendo laastetl una distanza fissata in 10 parsec (il parséz v
3,2616 anni luce). Se indichiamo conla magnitudine apparente, cbh quella assoluta, cod la distanza

in parsec e codgla distanza pari a 10 parsec (32,616 anni luceajttigine I'equazion® = m + 5log(dyd)
oppure l'analoga equaziond = m — 5log(d/10). Conoscendo le magnitudini di un astro se ne puo
determinare quindi la distanza.

Per determinare la distanza di un astro é utilz@ametodo trigonometrico che prevede la conosaatiz
una misura nota (la distanza tra Terra e Solgg,reisura dell'angolo sotteso tra la stella e léatiza media
tra la Terra ed il Sole. Detta misura prende il aaparallasse trigopnometrica annua. Applicandedmle
di trigonometria sui triangoli rettangoli abbiamioecla distanza d &€ uguakk= ua/ @ doved rappresenta la
distanza da trovareia la distanza tra Terra e Solapd’angolo sotteso con la stella (a rigore nella folan
non andrebbe considerato I'angapo ma il seng). Quando I'angolap & pari ad un secondo di arco, la
distanza che separa la stella dalla Terra e pati@atsec; poiché I'angolo € in genere ancora jgicopo, la
distanzad in parsec & semplicemente I'inverso della parsélgsdella stella espressa in secondi di atco
1/ ¢ ed equivale a 206268 (206265 e il numero di secondi contenuti in uriaiat).

La definizione di radiante é: lunghezza dell'arcoitonferenza, spezzato dall'angolo medesimasdiper
il raggio.

Sapendo ch&80° =z ne consegue che =x/180. Sapendo ch#® = 3600"ne consegue che:

1” = n/(180*3600)

Sostituiamo nella formuld =ua/ ¢ per¢ = 1” ed otteniamo che 1 parsec = 206265

Per conoscere le dimensioni in gradi di un ogg@dtempio un asteroide) occorre dividere il suo diam
reale per la sua distanza (nelle stesse unita sliraj e moltiplicare il tutto per 57,3 (57,3 songradi
contenuti in un radiante). Ad esempio per un agterdal diametro dB00 m. e distant®9.000Km operare
nel seguente modad,3/29.000*57,3=0,00059°?

Lumen Lux

L'unita di misura dell'intensita luminosa é la caf “cd”. Una candela irradia il suo flusso lumiods
tutte le direzioni. La superficie della sfera cheeve il flusso luminoso ha un’area uguale a évvero a
12,6) moltiplicato per il quadrato del raggio. Reiesto la sfera &€ immaginata composta da 12,6 coui,
vertici si incontrano al centro di essa. La baseiaicun cono chiamato “steradiante” € una cakjttaca la
cui superficie € la 12,6-esima parte della supierfiella sfera e quindi ha un’area pari al quaddaicaggio.

(lo steradiante e definito come I'angolo solidocahtro di una sfera di raggio r che sottende uhattaa
sferica di area pari a quella di un quadrato di it La parte di flusso luminoso che una candetalia in
uno di tali coni si chiama “lumen”: quindi si defice lumen il flusso luminoso che una candela eriatt
uno steradiante. Di conseguenza, una candela emdtio lo spazio un flusso di 12,6 lumen. L'insta
luminosa diviene piu piccola piu ci si allontandlalaorgente (varia con il quadrato della distanpey
guesto motivo e stato introdotto un altro paramelm® definisce il grado di illuminamento ricevuto.

La sua unita di misura & il Lux che & definito cdiileminamento ricevuto da una superficie di £ da una
sorgente che emette il flusso luminoso di 1 lumebux = 1Lm/nf.

Quindi, una sorgente con l'intensita di 1 candetatg al centro di una superficie sferica di raghim,
produce su di essa l'illuminamento di 1 Lux.

La brillanza e un parametro che si riferisce ablegente che irradia la luce, la sua unita é Idb’%stdefinito
come la brillanza di una sorgente da 1 candeldahea superficie di 1 ém

Per quanto concerne la relazione tra lumen, luxagnitudini operare come segue: sapendo che la luce
prodotta da 1 candela alla distanza di un metraym®e un illuminamento equivalente a quello di una
sorgente di magnitudine — 14, ne consegue che ELud magnitudini.

Nota questa relazione si pud dedurre che la matjngudel Sole (-26,8) equivale a circa 100.000 Lux,
mentre quello della Luna piena (-12,7) equivale2b @Qux. Il calcolo da eseguire € il seguente:ssigeie la
differenza tra la magnitudine del Sole e quelldadehndela ( - 26,8 — (- 14)) e successivamendévile il
valore per (- 2,5), quello che si ottiene € I'espur cui va elevato 10 per ottenere il valore ix formula
delle magnitudini: m1-m2 = -2,5xlog (L1/L2)).
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In questo esempio invece si vuole evidenziare #&qliatanza e visibile ad occhio nudo la luce dahdela.
Sapendo che la visibilita limite per I'occhio umai@pari a + 6 la candela € visibile a 10 Km diatiza. Il
calcolo da eseguire € il seguente: si esegue flareliiza tra la magnitudine della candela e la ntadimie
visibile dall'occhio -14 — (+6) ovvero 20, divideikvalore trovato per (- 2,5), quello che si atgee
I'esponente da dare a 10 ovverd,lseguire infine la radice quadrata di questanaltidato ovvero 10.000
m pari a 10 Km. Il dato trovato indica di quantdteaispetto ad 1 metro si deve essere piu londafia
sorgente per arrivare alla magnitudine di + 6tt&eoe 10.000 metri che equivale a 10 Km.

Astrometria

L'astrometria e il settore dell'astronomia checsiupa delle misurazioni, delle posizioni, dellegalize e dei
movimenti delle stelle e di altri corpi celestiaTirvari obiettivi dell'astrometria, vi € quello cbstruire una
scala delle distanze cosmiche. E uno dei campipgliGazione pit antichi dell'astronomia, risaleai
Ipparco, che fu il primo a compilare un catalogglate delle stelle a lui visibili. Per farlo inv@nil sistema
della scala di luminosita magnitudine apparentepemoggi in uso. La moderna astrometria fu fondiata
Friedrich Bessel, che determino la posizione melilid222 stelleUn esempio di sviluppo piu recente fu
l'uso delle variabili Cefeidi per misurare le dista delle nebulose. Questo porto alla scoperte delassie
esterne alla nostra da parte di Edwin Hubble chieadt il metodo della parallasse sulle Cefeidiing e fu
cosi in grado di correlare il loro periodo di vai@e con la loro luminosita assoluta. Misurandoduil
periodo e la luminosita apparente delle Cefeids@né nelle nebulose, riusci a determinare la thstanza,
arrivando a formulare quella che fu chiamata lagéedi Hubble, che ancora oggi € una delle proprieta
fondamentali dell'Universo.

La Legge di Hubble ha la forma del tipo: v = HO*dve v € la velocita di allontanamento della gakagsi
esame, da ottenere con analisi spettroscopit& la sua distanza.

HO e la costante di Hubble, ottenuta quindi da walacita divisa per una distanza, cioé dall'invedsb
tempo. La distanza viene fornita dall'analisi corapadel redshift e della costante di Hubble, ctutca il
tasso di espansione dell'universo ed e espredsa/siMpc. Con i parametri utilizzati nei tempi mouie
quindi, la costante di Hubble risulta dal rappdreokm/s e Megaparsec. Le galassie si allontananana
velocita proporzionale alla distanza, quindi piagalassia e lontana e piu si allontana velocemente

Il redshift viene indicato con la lettera z ed éodda z #1/A2 dove il dividendo é lo spostamento di
lunghezza d'onda di una certa riga spettrale didigore é la lunghezza d'onda della stessa rigareata in
laboratorio, e quindi a distanza fissa e nota.

Ad esempio, per una galassia osservata la cui tieleelemento H si trova a 662,9 nanometri anziahé
656,3 tipici di laboratorio, il redshift & pari &224662,9 - 656,3)/656,3 = 0,010.

Per le galassie piu vicine, dove z € molto minarg, da velocita di movimento puo essere calcotedanite
la formula v = c*z, dove c & la velocita della lupari a 3x18ms. Ne segue che, per la galassia con redshift
0,010 la velocita di allontanamento & pari a 30@0sk

Oggi la costante di Hubble € stimata in 74 Km/sMExc. In realta, Hubble stimo la velocita in 500/kmer
MPc, ma non aveva tutti gli strumenti che abbiamgi per essere piu precisi. Ad esempio, la distaletia
galassia precedentemente introdotta (con z =0,0&oee 3000 km/s) si trova ad una distanza d qyAH
3000/ 74 = 40,54 Mpc e visto che 1 Mpc = 3,26 onilidi anni luce, la galassia si trova alla distadz140
milioni di anni luce da noi.

Proprio attraverso I'analisi degli spettri di galadontane, che denotavano valori di redshiftgpimeno alti,
si & potuto capire che l'universo € in espansibteggiore € il redshift e maggiore € la distanzaatepo
celeste, nonché la sua velocita di allontanamento.

Fotometria

La misura dello splendore di una stella & genenateneseguita mediante un fotometro. Inserendo lilngo
percorso del fascio luminoso un filtro che trasmstiltanto entro una banda pit o meno larga, larmidel
flusso stellare che si ottiene € poi convertita ooetodi matematici in magnitudini. Il metodo della
fotometria a molti colori utilizza la misura deleagnitudini stellari in vari colori opportunamersteelti, la
scelta dei filtri € condotta in modo da poter indidare e classificare i vari tipi di stelle, in peolare il tipo
spettrale e la classe di luminosita.
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Il tipo spettrale legato direttamente alla tempaeatsuperficiale della stella si pud ricavare mettia
I'utilizzo dei cosiddetti indici di colore, corrismdenti alla differenza di magnitudine misuratelie diversi
intervalli di lunghezze d’onda.

Il sistema fotometrico piu usato e quello che fa dstre filtri; cioé quello in cui la magnitudire misurata
in tre differenti bande di lunghezze d'onda: ulicdetto, blu, visibile, da cui il nome UBV. Le
corrispondenti magnitudini che si misurano sonacaig con U, B, e V, e gli indici di colore (cioa |
differenza tra due magnitudini stellari) B-V, U-MEB servono ad individuare le caratteristichelatelAd
esempio l'indice B-V individua la temperatura sdipigile di una stella: quando tale indice e positiv
significa che la magnitudine blu € maggiore di tpuelisuale e poiché ad un numero maggiore delle
magnitudini corrisponde uno splendore minore deldla, un valore di B-V positivo vuol dire chestella &
piu debole nel blu che nel visibile ed & quindi fredda.

Spettroscopia

La spettroscopia si occupa della proprieta dellee lehe dipendono dalla sua lunghezza d'onda. In
particolare gli atomi se sono eccitati per mezzaordopportuna sorgente di energia emettono unazazhe
elettromagnetica di frequenza ben definita. Unagt@zza d’'onda pud essere analizzata mediante lo
spettroscopio che la scompone nelle sue lunghezweda componenti corrispondenti ai vari colori. Si
ottiene cosi uno spettro il quale ci permette dicdeere la distribuzione energetica tra le vanieghezze
d’'onda presenti nella fonte luminosa (ipotizzand® ciascuna riga spettrale corrisponda al saltandi
elettrone da un livello superiore e quindi piu @ige dal nucleo ad uno corrispondente ad una daanti
minore di energia, quando I'elettrone stesso “mcadl livello inferiore cede energia sotto forma di
radiazione). Gli spettri sono comunemente clas#ifitel seguente modo:

Spettro continuo

Un solido, un liquido o un gas molto denso, porédifincandescenza, presentano
uno spettro di emissione continuo, cioé emettoriardoni a tutte le lunghezze
d’onda. Lo spettro € privo di righe.

Spettro di emissione

Un gas rarefatto incandescente possiede uno spdittemnissione a righe, ossia
emette radiazioni soltanto a certe lunghezze d’podeatteristiche degli elementi o
dei composti chimici presenti nel gas. Lo spetiespnta una serie di righe su fondo
scuro.

Spettro di assorbimento

Un gas rarefatto, posto di fronte ad una sorgentadiiazione continua piu elevata,
da origine a una spettro di assorbimento a righe,séesse lunghezze d’onda che
esso mostra nello spettro di emissione. Lo sppteeenta delle righe nere.

Spettro e colore delle stelle

Le tipologie degli spettri stellari sono convenabnente contrassegnate da lettere alfabetiche (@, B,
G, K, M), ad ogni spettro corrisponde una certajhgzza d’'onda cosi definita:

[0)
Lo spettro presenta righe dell’elio ionizzato eatlri elementi: carbonio, azoto
(ionizzato due volte) e ossigeno (ionizzato dudeyplsilicio (ionizzato tre volte).
Stelle blu, con temperatura di circa 22.000 °C.

B
Righe dell’elio neutro molto intense. Comincianoagbarire le linee dell'idrogeno e
vi sono righe di carbonio, ossigeno e silicio iaaitz. Stelle di colore bianco-blu con
temperature di circa 14.000°C.

A
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Deboli righe dell’elio neutro. Intense righe dalfogeno. Forti linee di magnesio e
del silicio ionizzati. Le linee del calcio che aumeno di intensita. Stelle bianche
con temperatura di circa 10.000 °C.

E
Spettro simile alla A ma con linee dell'idrogenadnténsita minore. Importanti le
linee del calcio ionizzato. Appaiono linee di eleaeutri. Stelle di colore bianco-
gialle con temperature di 6700 °C.

G
Righe dell'idrogeno molto deboli. Linee del calcionizzato molto intense.
Appaiono le bande molecolari del cianogengNg e dello ione —CH. Stelle gialle
(il sole fa parte di questa categoria) con tempeeadi circa 5500 °C.

K
Le linee del calcio ionizzato si indeboliscono,irsiensificano quelle del calcio
neutro. Dominano le linee dei metalli neutri. E'sipettro delle macchie solari. Stelle
di colore giallo con temperature di circa 3800 °C.

M

Lo spettro presenta bande molecolari, in partieoldell’ossido di titanio (TiO).
Stelle rossastre con temperature di circa 1800 °C.

Morfologia delle galassie

La varieta di forme con cui le galassie si presemtze determinano la loro classificazione morfatagi

La classificazione morfologica delle galassie, psip da Edwin Hubble nel 1926, é tuttora in us@uesto
diagramma a forma di diapason, sulla sinistra &now le galassie ellittiche, contrassegnate daileréeE, a
cui segue un numero progressivo da 0 a 7, chdesisde al valore dell’appiattimento apparenta-bya
moltiplicato per 10, dovea e b sono i semiassi maggiore e minore. Queste galassimostrano
esclusivamente tramite il loro bulbo in genere llisswide di rotazione a due o tre assi. Dallafgifaione in
poi, dominano le galassie spirali. Le galassieatipimormali sono contrassegnate dalla let®@emostrano
un bulbo centrale piu 0 meno esteso, e braccitdzione gremiti di stelle appartenenti alla Popiolaz |
(stelle giovani), di polveri e gas. Si distinguamsdle sottoclasstg Sh Sg nei quali i bulbi tendono a ridursi
e l'apertura dei bracci a crescere. Le galassipirals barrate sono contraddistinte dalle lett8g Le
diverse classi di galassie vengono a loro voltdraddistinte per tipi di luminosita decrescenteniita degli
ordinali dal aV. Tra le galassie ellittiche e quelle spirali, @ivano le galassie lenticolari, normali SO e
barrate SBO. Infine, al di fuori del diagrammacsllocano le galassie irregolari. Abbiamo cosiagaie
ellittiche, lenticolari, spirali normali e/o bareagd irregolari.
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Galassie ellittiche

Sono definite da un valore di eccentricita (misdeflo schiacciamento dell'ellisse)
variabile dalla forma sferica a quella appiattitaono generalmente caratterizzate da
un basso contenuto di materia interstellare.

Galassie lenticolari

La loro forma come suggerisce il nome & una "lends$ia appiattita, ma con un
rigonfiamento che aumenta dalla periferia al ced#lodisco.

Galassie spirale

Le galassie a spirale si presentano in due forntte:dspirale normale, spirale
barrata. Nella prima i bracci della spirale si diemo direttamente dal bulbo
centrale, nella seconda i bracci partono dall'estéedi un "barra" che si stacca dal
bulbo e ne determina quindi il nome.

Galassie irregolari
Queste galassie non hanno una forma definita.

Popolazioni stellari

Le generazioni di stelle sono definite tramite s®i di formazione stellare. Sono classificati tpedi
popolazione stellaré?opolazione IS ePopolazione I1°.

Le stelle localizzate lungo i "bracci" della spgaono chiamate dHopolazione I°e sono stelle giovani. Le
stelle localizzate nel bulbo e quindi piu veccload diPopolazione lI° (tipicamente gli ammassi globulari
e le galassie ellittiche sono costituiti da stdilpopolazione I1°).

Stelle

In generale le stelle nascono dalla contrazionevitgiaonale di una nube di materia interstellare
(concentrazione di materia) che riscaldandosi pbrtacleo centrale a temperature sufficienti adescare
reazioni termonucleari (il passaggio tra protoatelistella avviene al raggiungimento della tempeaadi 10
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milioni di gradi, visto che questo rende possilitézio delle reazioni termonucleari con la catgmatone-
protone. Il raggiungimento di questa fase portstddie a bruciare idrogeno per produrre elio. $icenella
fase di sequenza principale).

Di fatto al progredire della concentrazione di mat@aumenta la pressione e la temperatura al celeifa
proto stella.

Gli elettroni sono strappati ai loro atomi e sinfiar un plasma poi, mentre la concentrazione continua
nuclei nel plasma cominciano a muoversi piu rapiglae, finché ad un certo punto la loro velocitaesapga
repulsione elettrica esistente fra i protoni deiedsi nuclei. | nuclei si uniscono e comincia laifune
nucleare della stella stessa.

L'energia liberata dalla fusione si propaga dadlgione centrale della stella verso I'esterno, gamdw nel
gas circostante una pressione che controbilamaftidzione della gravita verso l'interno. L'energiaando
raggiunge gli strati esterni, € irraggiata nell@z@p sotto forma di radiazione elettromagnetica elbe
stabilizzata comincia a risplendere.

La stella nella sua fase iniziale si contrae etabibzza ed alcuni eventi interessanti accadona sla
periferia. La nube originaria avra in generale gnalche modesta velocita di rotazione. Al'laumeni@ella
contrazione aumenta anche la velocita di rotaziseenulla si oppone a quest'aumento di contrazilane,
rotazione della stella diventera sempre piu vel@ieo a condurre alla lacerazione dell'astro. Lellast
nascente puo evitare questa sorte in due modidpiaersi in due formando un sistema binario, oppouo
formare pianeti. In entrambi i casi, la rotaziohtrasferisce dal corpo della stella alla rivoluriadelle stelle
o dei pianeti attorno ad un comune centro di gaalviel caso dei pianeti si trova all'interno defalla).

Il sole per esempio consuma circa 600 milioni dintllate d’'idrogeno il secondo (4,2 milioni dellaadj
sono convertite in energia).

La vita di una stella € funzione della quantitaddbigeno disponibile e dalla rapidita con cui &€ comata.
Stelle di grandi dimensioni hanno “vita” breve.

E’ possibile calcolare la durata della fase di ega principale di una stella dalla relazione drada massa
ed il tempo di vita atteso tramite la seguente fodam

t=1/M>°

dove M = massa dell'astro.

Durante la lunga vita in fase di sequenza prineipaha stella pud andare incontro a variazionagdgio, di
temperatura superficiale e di luminosita dovutamesita combustione dell'idrogeno nel suo nucleo. Le
reazioni nucleari alterano la percentuale di elémmei nucleo: inizialmente c'e il 74% di idrogeed il 25%
di elio, oltre al rimanente 1% di metalli ma cormpéssare del tempo la composizione cambia. Il g,
ha una massa di elio superiore aquella di idrogéopo 5 miliardi di anni di combustione.

Terminato l'idrogeno, la forza diretta verso I'esi@ generata dalle reazioni nucleari scompareladeavita
a esercitare la sua attrazione verso l'interno.plagti interne della stella cominciano a contrarsa e
riscaldarsi. In tempi astronomicamente brevi, [gawri intorno al cuore stellare diventano caldeasbdnza
da innescare la fusione dell'idrogeno in elio (@@bre non c'eé piu idrogeno ma negli strati piu restel
cuore si) in un processo noto costell hydrogen-burning.

Il cuore della stella & ora pieno di elio, mentliestrati esterni sono ricchi di idrogeno. La fasan cui si
produce energia bruciando idrogeno in elio € msttitile rispetto al resto della stella. Per undisstome il
Sole, questa fase ha inizio quasi immediatamentgeguito all'esaurimento della scorta di idrogeebd n
nucleo stellare facendo si che I'energia sia sepipre meno costante. Per stelle piu massicce apeo
esserci un intervallo di centinaia di anni o di miamilioni di anni tra la fine delle fusioni nucléa l'inizio
della fase di shell hydrogen-burning. La nuova itora di energia ed il rinnovato calore hanno é&f di
causare un innalzamento nel tasso di shell hydrbgaming.

L'elio prodotto in questa sottile striscia di sdetiade nel centro della stella dove si riscaldeins all'elio
gia presente. Il cuore stellare continua ad aumergapropria massa ed a comprimersi sempre dilpiu.
questo caso, per stelle come il Sole, il cuore sandpresso a circa 1/3 rispetto alle dimensiorginarie ed
il risultato € un innalzamento della temperatura pho andare dai 15 milioni K ai 100 milioni K. Ai@sto
punto, la maggior parte degli effetti sono inteatita stella e sono quasi invisibili agli occhi di asservatore.
Tuttavia ci sono effetti drastici sulla strutturtelmre e sul suo modo di apparire. Gli strati estei
espandono sotto la spinta del calore interno spétgpdalla striscia di fusioni e la stella aumdataropria
luminosita in maniera molto decisa, mentre il custelare continua a comprimersi. La pressioneriate
spinge il raggio della stella a dimensioni moltoggiari rispetto a quelle originarie. Gli strati esti
diventano piu freddi a dispetto di un nucleo stellaempre piu caldo. Gli strati piu esterni possono
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raggiungere temperature di 3500K che donano una tossastra all'astro, come spiegato dalla Legge d
Wien. La stella € ora nella fase di gigante rossa.

Le stelle giganti rosse sono quindi stelle che sgswite dalla fase di sequenza principale per evelin un
altro stadio della loro vita.

La fase di gigante rossa durera circa 2 miliardirdii (mentre la parte esterna dell’astro si espaihducleo
della stella continua a contrarsi, e ben presttangrte centrale ha inizio il processo di fusiongleare
dell’elio).

L'elio e l'output della fusione dell'idrogeno avuém durante la fase di sequenza principale manapae
stesso € utilizzato come input per un‘altra reazimncleare. Quando l'elio inizia ad essere utitzzeer la
reazione nucleare al posto dell'idrogeno si parfasg dihelium-burning.

Quando una stella diventa gigante rossa, la supeetura interna € ancora troppo bassa per riuadire
innescare la reazione nucleare che brucia I'eliotutta intorno al nucleo di elio ci sono le reaziak
idrogeno degli strati piu esterni, gia visti e nmime hydrogen-burning shell. Queste reazioni efrergono
appena al di fuori del nucleo di elio fanno in modee il nucleo stesso si contragga piu velocemente
facendone aumentare densita e temperatura. Alllatanmgedella temperatura, gli elettroni nel gas wliaro
degeneri (un gas viene definito degenere quandodagressione € legata unicamente alla sola densita
alla temperatura) e riescono a resistere a qualsleyiore contrazione del nucleo facendo si cae |
temperatura interna del nucleo stesso non riseittad@lla pressione interna. Con la prosecuzione del
hydrogen-burning shell la temperatura del cuoreedere diventa caldissima e, al raggiungimento Gei 1
milioni di K e con una massa pari a circa 0,6 massari, inizia la fase di fusione dell'elio in dmadi
convertire elio in carbonio e di produrre enerdlaraggio della stella a questo punto puo arrivare
raggiungere 1 UA, con una luminosita pari a 100@evia luminosita del nostro Sole. Ora la stelladna
nuovo una sua fonte interna di energia ed é lagviofta da quando ha lasciato la sequenza prircipal

La fusione dell'elio nel cuore fonde 3 nuclei doel formare un nucleo di carbonio ed & nota cornegsso
alfa triplo (il nucleo di elio € anche chiamatotpaglla alfa). Questo processo ha luogo in duegmss

Nel primo step, due nuclei di elio si combinan@@anfare un isotopo del berillio: 4He +4He -->8Be

Si tratta di un isotopo molto instabile che si s@efacilmente in due nuclei di elio, ma nelle esge
condizioni che si riscontrano nel cuore stellarealiro nucleo di elio puo colpire il nucleo di Hkoi prima
che questo possa provare a rompersi. Se cio acsiafdema un isotopo del carbonio piu stabile edhgia
viene rilasciata sottoforma di fotone a raggi ganfp)a8Be +4He -->12C + p

Il nucleo di carbonio che si & formato in questocpsso puo fondersi con un altro nucleo di eli@peendo
un isotopo stabile dell'ossigeno e fornendo enexddizionale: 12C +4He -->160 + p

Il risultato della fusione dell'elio & quindi carbo ed ossigeno e proprio questi isotopi sono ¢yl
presenti in natura nonché nel nostro corpo.

La produzione di energia a partire dall'elio comseti ristabilire I'equilibrio termico nel cuore lestella,
prevenendo ulteriori contrazioni dovute alla gravita durata della fase di gigante rossa e cir2@% della
durata della fase di sequenza principale.

Con il nucleo trasformato in carbonio si riavveriawnuova fase di collasso gravitazionale. Stellaecd
Sole sono troppo piccole per innescare procedsisitine del carbonio del nucleo, che resta pertargide
ma ad altissima temperatura. Le regole per le duadillasso é arrestato & determinato per untgastehile

al Sole dal comportamento degli elettroni, che possono essere compressi oltre un certo limitadjmio
d’esclusione di Pauli, “in un atomo non vi posseseere due elettroni con gli stessi numeri quarmiioé su
un livello energetico vi possono essere al masslowelettroni e ve ne sono due se questi elettramino
spin opposti”).

Durante la fase di collasso gli strati esternialstkella venendo a contatto con il nucleo estremgaealdo,
danno luogo localmente a delle reazioni termonuicleanodo violento e discontinuo, i sussulti causia
gueste reazioni provocano I'espulsione degli sgageriori della stella nello spazio circostanteado il
nucleo della stella e collassato fino a raggiun¢ee@mensioni della Terra, i suoi elettroni avramaggiunto

il punto oltre il quale non possono essere piu aesy la stella rimarra stabile per sempre. Un#Haste
mantenuta stabile dalla pressione dei suoi elatgiochiama nana bianca con una temperatura sojadefi
molto elevata che nella banda dell'ultraviolettoizza i gas espulsi dando luogo ad una nebulosefaaa.
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Processi nucleari nelle stelle

In una stella di grande massa in cui I'idrogendogitiato” tramite il ciclo del carbonio, il nuclesbtrova in
una zona convettiva dello spessore pari a circalé/saggio della stella. Nelle zone piu esterrteaporto
dell’energia avviene per radiazione.

In una stella di piccola massa (sole) il nucleounl’idrogeno si trasforma in elio secondo la catg@rotone-
protone, ha dimensioni maggiori rispetto al casredente. Il trasporto dell'energia avviene peramadne
all'interno della stella, mentre negli strati sup®ali si sviluppano moti convettivi.

Ciclo protone protone

1.

2.

3.

Due protoni interagendo originano deuterio (isotsfabile dell’idrogeno il cui

nucleo € composto da un protone ed un neutronegneettono un elettrone
positivo “positrone” ed un neutrino. Dalla distroze del positrone con un
elettrone si libera energia.

Il deuterio interagendo con un protone origina diacon emissione di alta
energia (raggi gamma).

Due nuclei d’elio 3 unendosi originano elio 4 astiano due protoni.

Ciclo del carbonio

1.

2.

Il carbonio 12 interagisce con un protone e origa@ato 13 con emissione di
energia (raggi gamma).

L’azoto 13 decade e si trasforma in carbonio 13te&mdo un elettrone positivo
“positrone” ed un neutrino. Dalla distruzione deisjtrone con un elettrone si
libera energia.

Il carbonio 13 interagisce con un protone ed oagizoto 14 con emissione di
energia (raggi gamma).

L'azoto 14 interagisce con un protone e originages® 15 con emissione di
energia (raggi gamma).

L’'ossigeno 15 decade e si trasforma in azoto 15ten@o un elettrone positivo
“positrone” ed un neutrino. Dalla distruzione deisjtrone con un elettrone si
libera energia.

L’azoto 15 interagisce con un protone e originabocao 12 emettendo un
nucleo d’elio 4 (particella alfa).
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Ciclo protone & protone Ciclo del carbonio

Nove

Una nova é un'enorme esplosione nucleare causitecclamulo di idrogeno sulla superficie di una aan
bianca, che fa si che la stella diventi, per qualgiorno, molto pit luminosa del solito. La parotava puo
indicare sia la causa del fenomeno sia la stadlssatal momento dell'esplosione. Un particolaedipmova

e costituito dalle novoidi, caratterizzate da umlbemento non periodico ma rilevante della lumitiosi

Una nova ha origine da una nana bianca. Quanddagsiesova in un sistema binario stretto, puoraate
materia alla sua compagna per mezzo della propantg, specialmente quando la compagna attraversa
fase di gigante rossa e riempie il suo lobo di Rotlgas catturati consistono principalmente dbgeéno ed
elio, i due elementi piu abbondanti dell'Universgas si depositano sulla superficie della nanadaiee li
vengono compressi e riscaldati ad altissime tentperalalla gravita della stella. Col passare delpi,
sempre piu materiale si accumula finché la presseta temperatura raggiunte sono sufficienti agscare
una reazione di fusione nucleare, che convertelaapente una grossa parte dell'idrogeno in elenmpainti
pesanti; a queste temperature, l'idrogeno brutiiavatso il ciclo CNO.

L'enorme energia liberata da questo processo dettieralmente via il resto del gas dalla supesfidella
nana bianca, e produce un "lampo" molto luminosaliaeve durata, destinato a spegnersi in podngi
Questo lampo era cio che gli antichi astronomimiai@ano stelle nuove.

Supernove

Durante la fase di collasso del nucleo di unaatelhche le parti piu esterne sono coinvolte avoita in
una fase di collasso. Gli strati esterni si corgoa sino ad incontrare il nucleo di neutroni edlusso di
neutrini creati nelle reazioni nucleari. Questooimico produce una reazione violenta nel quale ddast
letteralmente e lacerata. Per circa mezza orartagsa stellare é attraversata da onde d’'urtodé geano
temperature in cui sono sintetizzati tutti gli e chimici sino all’'uranio e al plutonio, che psono
espulsi nello spazio. Per alcuni giorni la stelle gmettere piu energia dell'intera galassia difayparte.
Questo evento € noto come esplosione di superddvarmine dell’esplosione, il prodotto finale pelibe
essere una stella di neutroni o un buco nero (dpelalla massa della stella).

Supposto che si formera una stella di neutrosiyd diametro non superera i 10 Km. La stella dinogiiha
di solito una rotazione molto veloce, compiendonmmimente da trenta a cinquanta rotazioni il secqiido
collasso accelera la rotazione sul suo asse). Ailchampo magnetico originario della stella é stato
concentrato dal collasso, e sulla stella di neutesiste ora un campo molti bilioni di volte pitteénso che
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sulla superficie terrestre. Questa radiazione adiata nello spazio sotto forma di un fascio rittre
concentrato al polo della stella. Tali stelle sohi@amate pulsar.

Quasar

Sono definiti con il termine Quasar galassie paléionente attive le quali emettono grandi quantita
d’energia sotto forma d’onde radio. Un Quasar @gihente emettere in un secondo piu energia ditqua
non emette il sole in tutta la sua vita. Seconda t@oria i Quasar sarebbero uno stadio primitivaento,
nell'’evoluzione delle galassie.

Blazar

Classe di quasar caratterizzata dall’emissionadiazione di alta energia, molto intensa e vamabil

| blazar sono tra i fenomeni piu energetici delldrso. Essi sono buchi neri supermassicci galatte si
stanno alimentando con materiale che gli orbitaratt Mentre la materia cade verso di loro, parte
dell’energia viene rilasciata sotto forma di “gethe raggiungono velocita prossime a quella delte. Essi
appartengono alla piu grande famiglia degli AGN ¢Mu Galattici Attivi), ma hanno la caratteristici
puntare il loro getto esattamente verso di noi.

Vedere un blazar non e quindi facile e ci vuole bmana dose di fortuna. Tuttavia, a causa dellditudine
di galassie attive esistenti nell’'Universo, sonoha@assi molto numerosi. Poter studiare i getti g@ia sotto
guesta favorevole direzione, aiuta molto a cajitero origine e I'intera evoluzione delle galassie

| Blazar possono essere suddivisi in due macragyogts o quasar fortemente variabili, 0 oggettitifsd BL
Lacertae, dove BL Lacertae indica una classe disgé con nucleo particolarmente brillante, soggatt
rapide variazioni di luminosita con spettro ottgrovo delle ampie righe di emissione tipiche diQuasar

Il nome della classe deriva da quello della gatassila costellazione della Lucertola in cui il demeno e
stato individuato per la prima volta.

Stelle doppie

| sistemi doppi, detti anche stelle binarie o stelbppie, sono costituiti da due stelle orbitamtigo orbite
ellittiche attorno ad un comune centro di massdti Besstemi sono chiamati doppie fisiche per digtiarle

da sistemi che sembrano doppi per un puro effetispettico in tal caso si parla di doppie otticReesti
ultimi ovviamente non sono legate da nessuna itame gravitazionale. | parametri fondamentali che
contraddistinguono le stelle doppie sono I'angadlpasizione AP che si misura andando da nord vessoe

la separazione rho che indica la distanza tradectdunponenti. La componente principale (la piu hosa) €
indicata con la lettera A, la secondaria con leetatB.

5=180°

o=270°

M=0°

In generale i sistemi doppi si dividono in:
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» Visualeper visione diretta telescopica.
» Spettroscopichper sdoppiamento delle loro righe spettrali.

Stelle variabili

Stelle che periodicamente cambiano la loro lumidosdno dette variabili, e si distinguono in dugegerie:
variabili ad eclissi, variabili intrinseche.

Variabili ad eclissi

In un sistema binario pud capitare che la steliacgrale (assunta come la piu
luminosa del sistema binario) sia occultata datfagagna mentre quest'ultima
percorre la propria orbita. Ne risulta una dimituna della luminosita complessiva
del sistema rispetto alla configurazione in cuistelle sono una affianco all'altra
(sempre secondo la linea visuale che congiungeelaeatore al sistema binario).

Variabili intrinseche

Le binarie ad eclissi hon possono essere cons@gleeat e proprie stelle variabili in
quanto la loro luminosita varia sulla base di séongattori prospettici. Esistono
invece stelle, la cui luminosita varia per ragidisiche intrinseche, che vengono
classificate a seconda della periodicita della aone luminosa inrégolari,
semiregolari, irregolari) e dal tipo di variazione in p(lsanti, eruttive,
cataclismichg. Di particolare importanza sono leéfeidi’. Per questo tipo di
variabili regolari esiste una relazione che leggeitiodo con la luminosita assoluta
della stella (il periodo delle variabili cefeidirmenta regolarmente con I'aumentare
della magnitudine assoluta).

Ammassi stellari

All'interno delle galassie, ed in particolare deitsstra si trovano due tipologie di ammassi stiellanmassi
aperti, ammassi globulari

Ammassi aperti

Gli ammassi aperti sono costituiti da un numerstelle che puo variare da qualche
decina fino a diverse centinaia. Le stelle di um@®so aperto sono generalmente
molto giovani. Gli ammassi aperti si possono osmennelle galassie a spirale e
sono oggetti del disco galattico, si trovano quitutii distribuiti su di un piano, il
cosiddettopiano galattico, per la precisione lungo le braccia a spiraleatinfnei
bracci a spirale avviene principalmente la formagistellare.

Ammassi globulari

Gli ammassi globulari sono invece generalmenteogljetti piu vecchi che una

galassia puo contenere. Al contrario degli ammassirti, gli ammassi globulari

sono essenzialmente sferici, con una concentraziostelle che aumenta andando
dalla periferia al centro dell'ammasso. Il numeiratdlle che costituisce 'ammasso
varia da qualche centinaio di migliaia a qualchkome. Gli ammassi globulari sono

distribuiti nell'alone galattico e popolati da stelle vecchie (gli ammassi globula
non si trovano lungo i bracci a spirale della gsikgs

Nebulose

Il cielo anche se apparentemente vuoto & spesswitie anche se in bassissima densita rdakzo
interstellare, una miscela costituita da gas, in maggioranzageino, e polveri. Quando il mezzo
interstellare si manifesta perché illuminato daielle circostanti, prende il nome débulosa diffusae,
proprio a seconda della modalita con cui emette &si rende percio visibile ai nostri strumentio gssere
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a emissioneg a riflessione, oscura Altri tipi di nebulosita diffuse hanno invece girie dalle fasi finali
dell'evoluzione stellare: sonomebulose planetarieed iresti di supernova

Nebulose ad emissione

Sono cosi chiamate perché i gas che la costituissono riscaldati ed eccitati dalle
stelle caldissime che si trovano al loro interrmg¢inanze.

Nebulose a riflessione

Sono cosi chiamate perché non brillano di luce impma riflettono semplicemente
la luce proveniente dalle stelle.

Nebulose oscure

Sono evidenziate o dal fatto che in una certa ztwiaielo scarseggiano le stelle,
occultate dal denso materiale interstellare chéitasxe la nube oscura, o perché
contrastano su uno sfondo luminoso, come una ngbad emissione 0 un ammasso
di stelle.

Nebulose planetarie

Prendono il nome dal fatto che le piu luminose s&eovate al telescopio, sembrano
dei dischi planetari di forma quasi circolare. Saostituite dai gas che formavano
'atmosfera della stella che, ormai diventata nhi@aca, si trova al centro della
nebulosa e ne rappresenta la sorgente d’energia.

Nebulosa resti di supernova

La stella esplodendo come supernova diffonde rsgirio gran parte del materiale
di cui era costituita. Il risultato di quest’esptmse € una piccola stella di neutroni
e/o un buco nero.

Fotografia

Tempo di posa

Il tempo di posa senza inseguimento superato ilegsiaha un mosso puo essere ottenuto dalla seguent
formula: tmax = 600/feq dove feq = lunghezza fockdllo strumento. Quando si utilizza il metodo alece
come che si stesse impiegando un teleobiettivolddda cui lunghezza focale, detta “lunghezza fecal
equivalente” LFeq € data dafFeq = (LFT/LFO)* LFof

Dove LFT e LFO sono le lunghezze focali del telpsocoe dell'obiettivo. Il loro rapporto € pari
all'ingrandimento. LFof rappresenta la lunghezzeafe dell'obiettivo fotografico (tutte le lunghezgeno
espresse in mm).

Campo inquadrato

Per calcolare le dimensioni del campo inquadratg(imi) da un sensore CCD accoppiato ad un tepésco
applicare la seguente formul@*3438)/F dovelL = lato del sensore CCD espresso in riinx lunghezza
focale telescopio in mm (Es. sensore con lato @éantin e telescopio da 1000 mm di focale il campo
inquadrato = 19,2’ x 19,2").

Campo inquadrato da singolo pixel

Per calcolare il campo di vista sotteso da un $inpixel del sensore CCD (scala di immagine) appéda
seguente formulgiM/Lf)*206 dove M = media della misura espressa in microrsdesore, Lf = lunghezza
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focale telescopio in mm. (Es. pixel sensore da®®Bxnicron si ha: (9,8+6,3)/2 = 8,05 (8,05/100082-
1,65").

Il Campionamento

Campionare significa convertire qualcosa di corttifad es. un segnale, nel nostro caso luminoso) in
qualcos’altro di discreto. Infatti, un sensore, CGDCMOS che sia, € composto da un numero finito
("discreto") di punti che chiamiamo appunto fotereénti. Questa € una prima importante caratteaistic
parita di dimensioni del sensore, maggiore ¢ il exmdei foto elementi che lo compongono e maggidee
risoluzione dellimmagine finale.

Occorre pero fare i conti con un altro aspettgotlere risolutivo del nostro telescopio. Infattinpa ancora
di raggiungere il sensore, la luce dell’'oggetto ebgliamo riprendere attraversa le ottiche delssdpio che
notoriamente hanno un limite nel loro potere dioltigione: tale limite (teorico) € inversamente
proporzionale al diametro dell'obiettivo del telggio. Per le lunghezze d’onda nel visibile normaiteesi
utilizza la formula (formula di Dawes):

a=120/D

dove a é l'angolo minimo risolvibile in arco secioadninimo dettaglio visibile in arco secondi , 12@na
costante (costante di Dawes) e D é dell’obiettivanillimetri.

Esempio: se un telescopio ha un diametro di 400 iirsup potere risolutivo secondo la Legge di Dawek
120/400 = 0.3 secondi d'arco.

Se vogliamo sfruttare al massimo il nostro telegzdpvremo quindi scegliere un sensore con le d#ioemn
dei foto elementi tali da mantenere il potereisbluzione teorico: qui subentra il famoso critedidNyquist
che tradotto per il nostro caso specifico stallisbe la dimensione del minimo elemento del sendote
elemento) deve essere al massimo la meta del ggolpiparticolare che si vuole distinguere.

Esempio: il telescopio dell’esempio precedenterhpatere risolutivo teorico di 0.3 secondi d'aféer poter
mantenere questo potere risolutivo i foto elematdl sensore da accoppiare al telescopio devono
campionare al massimo 0.3/2 = 0.15 secondi dal@yniamo al concetto di campionamento: il
campionamento e direttamente proporzionale alle edgioni del foto elemento e inversamente
proporzionale alla lunghezza focale del telescojpicgostanza il campionamento rappresenta l'aregeldi
coperta da un singolo foto elemento.

Tradotto in una pratica formula diventa:
L = 206265 * d/C

dove il campionamento C é espresso in secondial{ger questo compare il fattore di conversione2B86
altrimenti sarebbe espresso in radianti) mentmirfeensione del foto elemento d e la lunghezza éodal
telescopio L devono essere riportati entrambi eostéssa unita di misura ad esempio in millimetri)

Esempio: che campionamento dellimmagine otteniama@l telescopio principale dell’esempio vogliamo
utilizzare un sensore CCD composto da foto elentprddrati di dimensione 24 x 24 micron? Il sensa@re
posto sul fuoco Newton del telescopio con focale2210 mm. Un micron equivale ad 1/1000 di millimet
dunqgue i foto elementi hanno lati di 0.024 mm.dhpionamento che ottengo con quel sensore al fuoco
Newton del telescopio sara dunque di (206265*0/224) = 2.24 secondi d’arco per foto elemento.

Dunque, stando all’lesempio precedente, siamo cdaménte fuori strada! Un foto elemento di 24 micron
di lato coprirebbe una porzione di cielo ben setiée pit grande del potere di risoluzione delse@pio; per
non parlare poi del criterio di Nyquist che richeeebbe un campionamento di soli 0.15 secondi d’psso
foto elemento se vogliamo mantenere il potereuisa) del telescopio anche nelle nostre immagigitlii!

In questo caso si dice che stiamo sotto campiondndegnale luminoso. Al contrario, quando il foto
elemento sottende una porzione di cielo piu picdahlimite imposto dal criterio di Nyquist si diahe
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stiamo sovra campionando il segnale. Purtroppoaafibia che fare con un altro effetto del quale dwhbi
tenere conto e che in parte pud giustificare ldtaah foto elementi piu grandi del dovuto: la takknza
atmosferica. Prima ancora che la luce degli oggetésti possa raggiungere le ottiche del telesceguindi
il nostro sensore, essa deve attraversare unarlattgle in continua deformazione: la nostra ateras

La misura piu comune del seeing é data dalla lamgh@iena a mezza altezza (FWHM, dall'inglese Full
Width Half Maximum) della PSF e viene espressaenosdi d’arco. La FWHM é un utile punto di
riferimento anche per comprendere la risoluziongokare massima ottenibile con i telescopi. Le roigli
condizioni di seeing da terra permettono di avera EMWHM di circa 0,4 secondi d’arco e si ottengsolm

in luoghi particolari e per poche notti all'anno.dase agli esempi precedenti il nostro telescopio un
potere risolutivo teorico di 0.3 secondi d’'arcoefdie gia sufficiente per sfruttare al massimo Iglioni
serate nei migliori siti d’osservazione sulla T&@rfieeoricamente si ma le cose non stanno esattamesite
purtroppo, dati alla mano, in serate rare e di #ooale calma atmosferica, il seeing in Italia #®ino ai 2
secondi d’arco mentre mediamente oscilla tra i 8 secondi d’arco. Ecco allora che il valore triovprima

di campionamento (2.24 secondi d'arco per pixepaap piu accettabile in quanto permette di camp@®ona
quasi esattamente il seeing medio del sito d’oszéme soddisfacendo in parte anche al criterMdydjuist.

Dimensione immagine

Le dimensioni di un oggetto ripreso sul fotogransuoao date dalla seguente formulim = (F*D)/206265
doveDim e la dimensione dell'oggetto sul negativo espréssom dell’oggetto ripreso espresso in secondi
d’arco.F é la focale dello strumento espressa in % il diametro dell'oggetto in secondi d’arco. Le
dimensioni minime sono tali che I'immagine sul niganon devono essere inferiori ad 1 mm. Un’altra
formula che fornisce con buona approssimazionénemsioni dell’oggetto sul fotogramma € la seguente
Dim = F/109 doveF e la focale dello strumento espressa in mm. Pereatare la focale del telescopio si
puo interporre tra il telescopio stesso e la maechdtografica un oculare che aumentera gli ingraadti e
dungue le dimensioni dell'oggetto sulla pellicola.

Se vogliamo conoscere la risoluzione su un ser@Gi2 la formula da usare é la seguente:

Risoluzione (secondi/pixel mm)206263(dimensioni del pixel in mm/focale in mm)

Per utilizzare la formula € necessario conosceinhensioni dei lati del sensore della fotocameggtale.
Supponendo che la fotocamera abbia un sensoreimemsioni in mm di 22,2*14,8; dimensioni del pixel

um di 5,2; numero pixel matrice 4272*2848; ed uregebpio con focale pari a 1500 mm otteniamo una
risoluzione di:

Risoluzione= 206265*(0,0052/1500) =6,72secondi/pixel

Per conoscere il valore del campo inquadrato iorsdicd’arco la formula é la seguente:

Campo inquadrato (secondi d’arco) = (Numero dilded® sensore)* Risoluzione

Con i valori dell’esempio precedente abbiamo ungmimquadrato pari a:

Campo inquadrato = 4272*0,72 => 3076

Per conoscere le dimensioni del campo in primiabasccorre dividere il valore trovato per 60, iregio
caso si ottiene 52'. La stessa operazione coni idéhiato corto del sensore (2848) otteniamo uoreadi
34'. Pertanto il sensore della fotocamera copllifaa@co diretto un ara di 52'*34".

Focale equivalente

Per conoscere la focale di un obiettivo di unadatoera digitale nella focale equivalente del fooriztx36
conoscendo le dimensioni del sensore CCD occoplicape la seguente formula:

Fequivai= (Faig* 43,27)/Diagonale

Dove 43,27 mm é la diagonale del formato 24x36 rfigyy € la focale effettiva dell'obiettivo della
fotocamera digitale e Diagonale e la diagonalesdekore in millimetri.
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Metodi per effettuare fotografie

» Fotografia in parallelo La macchina fotografica viene montata sul telpgcm
modo che il suo obiettivo e I'asse del telescofao paralleli. Con questo tipo
di tecnica €& possibile fotografare parti della li@tea, costellazioni, comete,
nebulose e tutti gli oggetti abbastanza estesisldtare visibili con I'obiettivo
utilizzato.

» Fotografia a fuoco diretto La macchina fotografica viene raccordata
direttamente al porta oculari in modo che I'immagiarnita dal telescopio arrivi
direttamente al piano della pellicola. E’ il metatdgliore per riprendere oggetti
poco estesi e poco luminosi fornendo immagini paldirmente nitide.

» Fotografia con proiezione dell'oculareViene inserito un oculare tra il porta
oculari e la foto camera in modo da ottenere un agine ingrandita
dell'oggetto da fotografare. Cosi facendo viene entiata la lunghezza focale
effettiva del telescopio ottenendo una focale eqjeivte data dalla formul&eq
= F*(L/Foc — 1) doveF = focale telescopiof-oc quella delloculare d la
distanza dell’oculare dalla pellicola. Gli ingram#inti possono essere variati
variando la distanza della macchina fotograficdiatallare.

» Fotografia afocale La macchina fotografica completa di obiettivo nge
collegata al telescopio provvisto di oculare laalecequivalente data dalla
formula: Feq = I*Ff dovel = ingrandimenti del sistema telescopio oculafd e
focale dell'obbiettivo della macchina fotografic@uesta tecnica & consigliabile
solo in quelle camere in cui non & possibile taglikobiettivo (i sistemi ottici
che deve attraversare la luce prima di giungera gellicola sono pit numerosi
che nei casi precedenti con un maggiore degradiondabhgine.

Per calcolare il potere risolutivo del telescopiouma certa focale occorre applicare la seguenteuia:
Risoluzione(*/pixel) = 206265*(Dimensioni pix€&¥quiva)

Per utilizzare la formula &€ necessario conoscedinhensioni dei pixel del sensore che equipaggi@d®.
Ad esempio una CCD con pixel da 4,65 micron di lgiplicata ad un telescopio con focale equivalpate
a 5500 mm il potere risolutivo sara:

Risoluzione = 206265*(0,00465/5500) => 0,17"dix

Dark frame

Indipendentemente dal fatto che il nostro sensiare sneno esposto alla luce, esso genera dedgiicglein
numero proporzionale alla temperatura di esercitidatti, se copriamo il telescopio, e facciamo
un'esposizione completamente al buio, non otteniamionmagine perfettamente nera con tutti i vadtei
pixel nulli, come ci si potrebbe aspettare, bemsimmagine "granulosa” con il tipico "effetto neve&i
ricevitori televisivi. Gli elettroni generati nello strato di silicio data I'esposizione vengono scaricati nel
registro del sensore e successivamente letti nevectitore analogico-digitale e generano il cositale
DARK FRAME.

Bias frame

Il BIAS FRAME altro non & che un DARK FRAME, ovvetm'immagine CCD ripresa con tutte le ottiche
coperte da uno schermo nero, con tempo d'esposiziofio. In molte camere CCD, come nelle DSLR, il
tempo d'esposizione nullo non esiste: in tal casm luona approssimazione puo essere il tempo minimo
d'esposizione permesso dall'hardware o dal softwamélizzo principale del BIAS FRAME é quello di
ricavare il THERMAL FRAME che €& l'unica componentllimmagine CCD che é direttamente
proporzionale al tempo d'esposizione e/o alla teatpea d'esercizio del CCD. Il THERMAL FRAME viene
ricavato come differenza tra DARK FRAME e BIAS FRAM
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Flat Field

Il FLAT FIELD e un'immagine di un campo di inte@siuminosa perfettamente uniforme. || FLAT FIELD
verra poi utilizzato nel pretrattamento delle imimagstronomiche per eliminare due importanti difda
differenza di sensibilita che inevitabilmente pwgistere da un pixel all'altro di un sensore CCI2 edrie
disuniformita di campo generate dalle ottiche @édcopio e dalla sporcizia che spesso si puo adeven
nelle vicinanze del piano focale del nostro strume@omunque la si ottenga l'immagine finale deRFL
FIELD deve avere una caratteristica molto impodandvere un elevato rapporto segnale-rumore.
Ricordiamo, infatti, che ogni qualvolta faremo y®cazione matematica su due o pit immagini (come la
divisione del FLAT FIELD), i "rumori" presenti nellimmagini si sommeranno quadraticamente. Se avremo
dei FLAT FIELD con un basso rapporto segnale-rumasehieremo di andare a peggiorare le immagini ch
desideriamo correggere. In pratica occorre chelibre medio dei pixel che lo compongono sia almeno
intorno ai 2/3 dell'effettiva dinamica dellimmaginSe per esempio sappiamo che una camera CCD si
comporta linearmente tra i valori di 3000 e 55000WA il valore medio del FLAT FIELD puo
ragionevolmente attestarsi sui 35000 ADU o piu aemaviamente superare i 55000 ADU (ADU = Analog
to Digital Unit, Unita da analogico a digitale). ¢donvertitore analogico/digitale A/D della fotocamme
(tradizionale o0 CMOS) converte il segnale analogfrodotto gli elettroni immagazzinati nei singplkel

del sensore, nei valori ADU. Ricordiamo inoltre cbecorre prendere una serie di FLAT FIELD (da
combinare successivamente con una mediana ed rett@osi | MASTER FLAT FIELD) per ogni
combinazione ottica utilizzata per le riprese délenagini GREZZE. Vale a dire che se utilizziamo ad
esempio tre filtri B V ed R per fare la tricromiauwh oggetto celeste, occorrera successivamentendpre

tre serie di FLAT FIELD, una per ogni filtro utizato. Non solo, se nel corso delle riprese ocammebiare

il fuoco dello strumento, necessariamente occomniprandere delle serie di FLAT FIELD fatte comiaova
configurazione di fuoco. In sostanza, ogni quabvolt necessario modificare lo schema ottico dello
strumento, sara necessario riprendere i corrispahBEAT FIELD per quella configurazione ottica.

Astronomia digitale

Gli strumenti per I'astronomia digitale sono basati sensori CCD (charge coupled device) che passon
essere di due tipi: non raffreddati e raffreddetiquesti ultimi il sensore puo essere raffreddat®0-40°
sotto la temperatura ambiente. Le webcam CCD setie deriferiche non raffreddate che generalmente
forniscono immagini a colori a 24 bit (8 bit perl@e base), con dimensioni massime di 640x480 pikel
vantaggio nell’'uso di questi dispositivi rispetiosansori CCD “raffreddati” € che possono acquiimeati

in formato AVI con parecchie immagini al seconda, ®la 30. Di solito &€ consigliabile I'acquisiziode
brevi filmati della durata di 60-120 secondi a 5fd@me per secondo, da cui scegliere i frame pidirda
elaborare. Acquisire immagini a un valore superard0 frame il secondo comporta un evidente degrad
dei singoli frame e non e conveniente. Una vollaasiai filmati questi possono essere elaborati &W

dedicati (Registax e Iris).

Funzionamento delle webcam

In generale un sensore CCD e formato da una matriceateriale semiconduttore, suddivisa in unaligrig
di piccoli condensatori sensibili alla luce (pixdurante la posa ogni pixel accula al suo intarna carica
elettrica proporzionale alla radiazione assorbitsaumero di fotoni catturati da un singolo pixeblic
matrice & proporzionale al numero di fotoni incitienalle dimensioni del pixel, mentre il numerocdriche
elettriche generate dipende anche dall’efficienzantjca del dispositivo.

In generale, maggiori sono le dimensioni del piyxdl, il dispositivo sara sensibile ai bassi liveliiflusso
luminoso. Alla fine dell'esposizione, leggendo laaqtita di carica posseduta da ciascun pixel, pu
ricostruire 'immagine fornita dall’'obiettivo. Unigpica webcam usata in campo planetario amatohalen
sensore CCD a colori con 659x494 pixel fisici qadidin grado di riprendere frame fino alla risoluze
massima di 640x480 pixel. Sulla matrice dei pixislicf, i sensori CCD a colori hanno i tre filtri
fondamentali: rosso (R), verde (G), e blu (B).Opixel fisico € dotato di un solo filtro coloratoyiqdi &
sensibile solo a 1/3 dello spettro visibile, e Ispdsizione avviene secondo lo schema Bayer. Istque
schema i filtri G sono il doppio dei B e dei R. rhinagine a colori € formata acquisendo
contemporaneamente il segnale da tutti e tre diipixel fisici. Il segnale € digitalizzato a 1tbypari a 256
livelli di intensita luminosa diversi, per ogni pixR, G o B. Dai segnali elettrici provenienti @afhatrice
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RGB dei pixel fisici, il SW interno della webcanrggente nella memoria EEPROM, elabora 'immagires ch
viene inviata al PC. Ogni pixel del'immagine fieathe compare sullo schermo del computer & ridastru
secondo lo schema 1420 o IYUV.

In questo schema si associa a ogni pixel dell'imimaginale un’intensita luminosa (luminanza), carifa a

1 byte (quindi con 256 livelli diversi), e un catofcrominanza), codificato a 0,5 byte (cioé concabri
diversi). Da qui segue che linformazione sul cel@&r molto piu povera rispetto a quella sull’intési
luminosa. Quando si riprende a piena risoluzior®X880 pixel), i pixel dello stesso colore non sono
contigui, e le webcam interpola quelli mancanti.e§o € un punto importante: un sensore con mosaico
Bayer RGB non cattura tutta I'informazione di luauivza e colore per ogni pixel fisico; quindi, si €ev
ricorrere all'interpolazione fra pixel per ricosteil'informazione mancante. Questa operazioneté come
“demosaicizzazione”. Per 'immagine verde, il gradiointerpolazione € minore, perché i pixel G sdno
50% del totale. Se si opera con il formato dimezZa20*240 pixel), la webcam opera nel modo codiade
binning 2*2: cioé da due pixel G, uno R e l'altrosBitetizza un singolo pixel colorato sul monitenda
relativa intensita (il binning aumenta la sensiaililel sensore a scapito della risoluzione. Ad egese il
singolo pixel ha dimensioni di 9*9 micron nel bingi2*2 le sue dimensioni virtuali diventeranno 818
micron ma la risoluzione del sensore verra dimezyadlla piena risoluzione, un singolo frame occupa
640*480*(1+0,5) = 460.800 byte, che a risoluziomaakzata diventano 320*240*(1+0,5) = 115.200 bpte.
piena risoluzione, quindi, un filmato di tipo AVibreso a 5 frame per secondo, genera un fluss@dsta
2250 kByte/s. Nelle riprese planetarie, di soliicsi limita a 5-10 frame per secondo.

Astrofisica
Radiazione di fondo

Emissione radio nel campo delle microonde proveaiéa tutte le direzioni con uno spettro corrisporid

a quello di un corpo nero alla temperatura di 2,K3%econdo la teoria del Big Bang, questa radiezii
prodotta dalle interazioni fra la radiazione e latenia quando I'universo era molto piu giovane kElaa
rappresenta quindi la radiazione fossile del Bigpd3ahe permea tutto I'Universo. Quando, circa 300.0
anni dopo il Big Bang, I'Universo divenne suffictemente freddo da “disaccoppiare” la radiaziondadal
materia, con una notevole riduzione delle recipeottierazioni, la radiazione di fondo inizio a \géye
liberamente nello spazio.

Brana visibile/invisibile

Sottospazio quadrimensionale dello spazio-tempdi mimhensionale in modelli di superstringa. Nellara
visibile si trova la materia.

Bulk
Spazio multidimensionale in cui sono immerse leéra

Modello standard

Il Modello standard (MS) e una teoria quantistiea chmpi (rinormalizzabile) che descrive tre dejlattro
forze fondamentali note, ossia linterazione fomdgttromagnetica e debole (le ultime due unificate
nell'interazione elettrodebole) e tutte le partecatlementari ad esse collegate. La forza graaiede
rimane l'unica interazione a non essere descrédtarwdello. Si tratta di una teoria di campo quetita
coerente sia con la meccanica quantistica cheecaidtivita ristretta.

Le previsioni del Modello standard sono state irgdaparte verificate sperimentalmente con un'ottima
precisione, tuttavia esso, non comprendendo latgrguer la quale non esiste ad oggi una teoriatigteca
coerente, non puo essere considerato una teoripleandelle interazioni fondamentali. Il modellarsdard
non prevede inoltre I'esistenza della materia @satlre costituisce gran parte della materia dél&ugo.

Teoria del tutto
Teoria che unifica le quattro forze fondamentala(ita, elettromagnetica, nucleare forte, nucleketeole).
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Teoria di superstringa

Teoria che combina in un unico formalismo la fodiayravita e le altre forze fondamentali, sostider
concetto di particella elementare con quello dngt

Decadimento alfa, beta e gamma

> Alfa: Il decadimento alfa emette un fascio formato da protoni e due neutroni. Il decadimento alfa
cambia sia la massa che l'identita del nucleo.

> Beta Nel decadimento beta uno dei neutroni del nueleette un elettrone e nel corso di questo
processo si converte in un protone. Il decadimémtim modifica l'identitd ma non la massa del
nucleo. Un altro tipo di decadimento beta implica mn nucleo, bensi un neutrone libero. Lasciato a
se un neutrone decade in un protone, un elettroneaeparticella detta neutrino con periodo di
dimezzamento di circa 8 minuti.

» Gamma Il decadimento gamma implica una riorganizzazidh@rotoni e neutroni all'interno del
nucleo e la conseguente emissione di radiaziongragtegnetica sotto forma di raggio x. Il
decadimento gamma non cambia né la massa né ita@etdl nucleo. Particella gamma ad alta
energia che si propagano in direzioni opposte goodotte quando un elettrone ed un positrone
interagiscono distruggendosi a vicenda “annichilano

Nuclei e particelle sub nucleari

Esistono fondamentalmente due tipi di particelleelt implicate nella struttura (e sono la grande
maggioranza) e quelle implicate in forze. Il prapn neutrone e I'elettrone sono esempi del prirpo di
particelle. Il fotone rientra ad esempio nella setzoclasse di particelle, ed e chiamata partickitgauge”.

Il protone ed il neutrone sono chiamati “adroni'vwfero che partecipano all'interazione forte). Altre
particelle come I'elettrone, non sono implicatd’atlvita che ha luogo nel nucleo, tale particallgahiamata
leptone, ossia particella soggetta alla sola iatere debole.

Esistono quattro famiglie di particelle di gauget¢he, bosone W e Z, gluone e gravitone) e seirslive
leptoni (elettrone, mesone mu, mesone tau, peimdutrini elettronico, muonico e tauonico).

Le forze che operano in natura sono solo quattravi@, elettromagnetismo (quando due elettroni si
awvicinano 'uno all’altro, uno emette un fotoneeoh assorbito dall’altro. Tale scambio produce fonza

tra gli elettroni: la forza elettromagnetica), fanaucleare forte, forza nucleare debole. Dellendtdue forze

la forza nucleare forte tiene insieme il nucleotomiia repulsione elettrica fra i protoni, menteefbrza
nucleare debole é responsabile d’interazioni cdrdedadimento beta di nuclei e neutroni. Le qudtirae
differiscono una dall'altra, poiché ciascuna imallo scambio di un tipo diverso di particelle duge.

Fra le quattro forze la gravita e di gran lungailadebole come si evince dai valori nel segupontati ( in
una scala di valori poniamo come intensita relatihv@za nucleare = foForza elettromagnetica = 1, Forza
nucleare debole = 16, Forza gravitazionale = 8. Supponiamo di considerare due oggetti dotatasa
soli nell’'universo. La forza gravitazionale chesag fra loro € espressa tramite I'equazione di Newt

F(g) = (G mm)/d

Nell'uso delle unita di misura usando per la masgeammi e le distanze in centimetri determinerdmo
forza gravitazionale idine Il valore di G é fisso ed & = 6,67 *40

Supponiamo ad esempio di voler calcolare la folizattdazione tra un protone ed un elettrone digtamt
centimetro.

La massa dell’elettrone & pari a 9,1 **1@rammi, mentre la massa del protone & pari a 1,g°* grammi,
pertanto I'attrazione gravitazionale sara pari(@) E 1 * 10°° dine.

Consideriamo ora la forza elettromagnetica tra olygetti supposti isolati nell’'universo. L'equaziodee
esprime l'attrazione tra due corpi formulata da IGob é:

F(e) = (a q)/d
In questa equazione F(e) e l'intensita della faglsttromagnetica fra i due corpi e g € la caricteta

mentre d la distanza che li separa. Come nell’ekempqecedente supponiamo che le due particelleosian
I'elettrone ed il protone distanti un centimetro.
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L’elettrone ed il protone hanno cariche elettriadhguali ma di segno opposto pari a 4,8 *4@nita
elettrostatiche. La forza sara pari a: F(e) = 218* dine.

Dai valori ricavati si evince pertanto che la forekettromagnetica € decisamente piu forte di quella
gravitazionale di un valore pari al rapporto dédleze ovvero:

F(e)/F(g) = (2,3 * 18%/(1 * 10°%) = 2,3 * 1G°

Nell'infinito “piccolo” anche se la forza elettromaetica € piu intensa di quella gravitazionalenatura
accade esattamente il contrario ovvero ad es. feaTgossiede campi elettromagnetici di cui i singol
elettroni e protoni ne rappresentano la sorgerds) getti campi tendono a neutralizzarsi recipraram
cosi che il campo magnetico complessivo della Tesalta assai piccolo (deflette le particelle che
provenienti dal Sole o orienta I'ago della bussdiaonclusione anche se la forza gravitazionabnto piu
debole della forza elettromagnetica quando si danano le singole particelle, la forza gravitazlergella
Terra nel suo complesso €& assai maggiore della felettromagnetica (interazione Terra Luna, Teoie S
ecc.)

Glossario

» Adrone Particella soggetta alla forza nucleare forta. &lroni si dividono in
due tipi: barioni costituiti da tre quark, mesoostituiti da un quark e un anti
quark.

Anisotropia La caratteristica di dipendenza dalla direzione.

Barione Particella costituita da tre quark.

Bosone Particella associata alla forza nucleare debobsponsabile di
interazioni come il decadimento beta di nuclei etrani.

Bosone di Higgs Particella subatomica che conferisca a ogni ctsa
caratteristica fisica fondamentale di possedererassa (si tratta di una teoria
che cerca di spiegare il modo in cui tutte le pafte elementari note che
interagiscano nell’'universo visibile abbiano unass#&@. A proporre la sua
esistenza attraverso un meccanismo da aggiungeiodeéllo Standard sono
stati alcuni fisici tra cui Peter Higgs (da cundme), nel 1964. La teoria prevede
che dei particolari bosoni, sparsi ovunque nellignso, vengano attratti dalle
particelle che entrano nel loro campo di energia:atto € il numero di bosoni
richiamati da una certa particella, piu la massqudista sara grande. Bene, se si
rattoppa il Modello Standard con la pezza di Higgenti (e le masse) tornano.
Gauge Famiglia di particelle cui fanno parte il fotondsosoni W e Z, il gluone,
ed il gravitone.

Gluone Particella associata alla forza nucleare forte téne insieme il nucleo
contro la repulsione elettrica fra protoni.

Leptoni Particella che risente della forza nucleare debblsei leptoni sono:
elettrone, mesone mu e mesone tau, neutrino eleitronuonico e tauonico.
Mesone Particella i cui prodotti di decadimento non coerglono un protone.
Muone Particella con carica elettrica negativa clasath come leptone, puo
essere pensato come un elettrone pesante.

Pione Particella ad alta energia derivante dal procesannichilamento” tra
un protone ed un antiprotone.

Protone Particella costituita da tre quark.

Quark Particella elementare che compone tutte le mditicomplesse esistenti.
Il protone ed il neutrone sono composti ciascuntrel@uark. | sei tipi di quark
compaiono in tre coppie con i seguenti noop: e down, strange e charm,
bottom etop. In definitiva ogni cosa € composta da quark &gsoni.

YV VYVVYV

YVV ¥V VV VY V V

Relativita

La relativita generale € una delle teorie dellavigazione come la teoria della gravitazione unigbrdi
Newton. Entrambe si propongono di descrivere commibna linterazione gravitazionale e come si
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muovono i corpi sotto la sua azione. Nella sua tdazione piu nota, a teoria newtoniana affermaediste
una proprieta dei corpi, la massa (m) che genesafenza (f) che agisce su tutti gli oggetti dotditimassa
facendoli attrarre reciprocamente. Schematicaméntenzionamento della teoria di Newton in questa
maniera ée:

m -> F -> a ovvero la massa genera una forza eidst'gltima deriva il movimento dei corpi.

Affrontiamo ora il problema relativo alla distanpiu breve tra due punti su di un piano. La risposta
owiamente € la retta che congiunge i due puntiadgteodetica”. Il teorema di Pitagora ci dice dhe
guadrato di questa lunghezza L & pari a:

L2=x+y

Dove x e y sono le distanze dei due punti su cizscoordinata.

Su di una superficie sferica le geodetiche sonmitiefcome archi di cerchi massimi e la distanzalpieve
che congiunge due punti su di una sfera &€ un arcerchio massimo. Se questi punti fossero mokiniira
loro la lunghezza di questo arco come:

dL? = Gxx(dxY + Gyy(dyY

Dove dL dx e dy rappresentano le distanze di pumolii vicini. | coefficienti Gxx e Gyy sono parté dn
oggetto matematico che viene chiamato metrica. i©atdndo le due formule si nota che € come se sulla
sfera valesse un teorema di Pitagora modificatalitfarenza tra i due esempi & motivata dal fatte m un
caso siamo su una superficie piatta e nel secoasio la superficie & intrinsecamente curva. Ovvideen
problemi si complicano su una superficie sferi@irtrensionale.

Immaginiamo a questo punto che in realta esistequaatita chiamata “azione”, che possiamo defioin@e
una lunghezza “pesata” in ogni suo tratto dalladati gravita, e stabilisce che fra tutte le ttarg possibili

la traiettoria seguita da un corpo sottopostofaliza di gravita € quella che rende minima I'azidneguesto
modo di fatto il problema é ricondotto alla ricediatraiettoria in cui questa speciale lunghezzalaipiu
breve possibile, percid per analogia € come se saida in cerca delle geodetiche in uno spazio
opportunamente “curvato” dalla forza di gravitaugngli con una metrica differente.

In uno spazio tempo a quattro dimensioni (tre sdiapiu il tempo) intrinsecamente connesse tra,ltao
metrica servira a trovare delle distanze spazigteali in un ambiente a quattro dimensioni. LiEbne
gravitazionale derivante dalla famosa equazione:

E=mé

Ci dice come massa ed energia siano due facce didlssa medaglia e che una massa possiede
intrinsecamente una sua energia e viceversa. Sledwce allora che anche oggetti non dotati di massa
che possiedono un’energia in una qualunque formssgyw interagire gravitazionalmente. Una delle
conseguenze piu note di questo approccio € cheedaclice, formata da particelle prive di massaspo
essere deviata nel suo percorso rettilineo da strgk energia gravitazionale (fenomeno noto come
deflessione della luce).

Onde gravitazionali

Le onde gravitazionali sono rimaste a lungo un akgsfuggente da parte del cosmo, cosi sfuggemteich
sono voluti cento anni dalla formulazione dellari@alella relativitd generale di Einsten, che nevpde
I'esistenza, alla prima rilevazione.

La teoria della relativita generale, formulata dhekt Einstein un secolo fa, afferma che il tesspazio-
temporale viene deformato da qualunque oggetto atiiBéa massa. Maggiore € la massa dell'oggetto,
maggiore sara la deformazione. Una delle previsjoiti affascinanti della teoria di Einstein & che
accelerando una massa, in condizioni di assenzaadicolari simmetrie nel sistema, si provoca
un’increspatura nel tessuto spazio-temporale, e ghesta increspatura si propaga sotto forma di onde
gravitazionali. Quando un’onda gravitazionale pasada sorgente e I'osservatore, lo spazio-tenips Ic
separa viene deformato e, in prima approssimazisinallunga e si contrae ritmicamente. L'intensita
guesto effetto diminuisce allaumentare della diztadella sorgente, tanto che, anche immaginando di
osservare due oggetti molto massicci che spirad@gguna verso l'altro, le enormi distanze che fiasano

da noi portano le stime a deformazioni dell'ordiieuna parte su & A peggiorare le possibilita di
rilevazione c’'é anche il fatto che, per poterliteedre, questi debolissimi segnali devono riusaiemergere

da un intenso rumore di fondo. Per questo motivocdaferma empirica dell'esistenza delle onde
gravitazionali & rimasta a lungo lontana dalle reopbssibilita tecniche.

Nel corso degli ultimi decenni sono state tuttadacolte numerose prove indirette dell’emissionemtie
gravitazionali da parte di una serie di corpi clééno dei test piu significativi € lo studio deloluzione
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dei sistemi binari di oggetti compatti, come adnegi® due pulsar (ovvero stelle di neutroni) in pidae
attorno a un centro di massa comune. La relatiyitaerale prevede, infatti, che sistemi di quegto ti
spiraleggino verso la fusione dei due oggetti, & ldvoluzione dei loro parametri orbitali debbade conto
dell’emissione di onde gravitazionali.

Proviamo a fare due conti partendo dalla nostraresmza di tutti i giorni: viviamo su un pianeta {Terra),

che ruota attorno a una stella (il Sole). Studi@mesto semplice sistema a due corpi. La Terra hraggio

di circa 6.400 km e una massa pari a 6 mila milidraniliardi di tonnellate (6 x 13 kg) mentre il raggio

del Sole é circa 100 volte quello della Terra (At km), e la sua massa € 300 mila volte magdidne

10® kg). In questo sistema abbiamo dunque due corpbite che ruotano attorno ad un centro di massa
comune, in particolare la Terra ruota attorno aleSad una velocita di circa 30 km/s. Questo moto

corrisponde all’emissione di onde gravitazionalnama potenza pari a 200 Watt. Questo significa che
I'energia legata all’emissione in onde gravitaziodal sistema Terra-Sole sarebbe sufficiente adeaitare

un paio di lampadine da 100 Watt.

La formula per calcolare la potenza irradiata des dorpi € la seguente:

P = -32*G/(5*c”)*((m1*m2)*(m1+m2)/r)

dove:

G = costante gravitazionale

m1 = massa sole => 2*itkg

m2 = massa terra => 6*1{kg

r = distanza sole-terra => 1,540
¢ = velocita della luce => 3*fan

Proviamo ora a calcolare un’altra caratteristidiatgyetto rimasto in seguito alla coalescenzauib raggio

di Schwarzschild In modo euristico e semiclassico, tale lunghex@aisponde al raggio della sfera per cui,
se tutta la massa di un corpo sferico venisse aessprentro quel raggio, la velocita di fuga dalla s
superficie sarebbe equivalente alla velocita deliee. Applicando la relativita generale, il raggid
Schwarzschild individua precisamente la superfadie corrisponde all'orizzonte degli eventi di uncbu
nero di massa assegnata.

Il Sole ha un raggio di Schwarzschild di circa 3, kuello della Terra € 8.8 mm, mentre quello doggetto
con una massa 62 volte quella del Sole & di 185 km.

La scoperta delle onde gravitazionali ci consemnt@npliare le conoscenze del nostro universo, aihora
avevamo a disposizione due “sensi” per esplorazesimo; i fotoni (la vista), le onde radio e raggimma,
ed infine i neutrini. Le onde gravitazionale a éiffnza di quelle elettromagnetiche interagisconibanpmco
con la materia. Quindi se una sorgente molto lantmette onde dei due tipi, mentre le elettromagimeet
arrivano ai nostri rilevatori ormai modificate dalinolte interazioni con la materia che incontramugb il
cammino, quelle gravitazionali arrivano praticaneemalterate, quindi conservano le informazionilalel
sorgente che le ha emesse.

Per rilevare le vibrazioni dello spazio-tempo saetati usati due interferometri posti in localitdatise, che
hanno registrato l'arrivo delle onde gravitazionali una finestra temporale di coincidenza di diec
millisecondi, generate dalla fusione di due buahi con masse rispettivamente di 29 e 36 masse.sbla
collasso ha generato un unico buco nero ruotapig enassiccio di circa 62 masse solari. L'ammanicd d
masse solari equivalgono all'energia emessa duibptecesso di fusione dei due buchi neri sottori@ di
onde gravitazionali.

Per rilevare le vibrazioni dello spazio tempo i doterferometri “VIRGO e LIGO” usano fasci laserech
percorrono avanti e indietro coppie di bracci digpad angolo retto parallelamente alla superfieigestre.

| fasci laser sono riflessi da specchi, la cui pasie pudo cambiare se lo spazio in cui sitrovaatiraversato
da onde gravitazionali. In questo caso lo spostémkascia traccia anche sul percorso dei fasciestgu
cambiamento, impercettibile all'occhio umano évédlt® da appositi strumenti.
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M LE ONDE GRAVITAZIONALI

Stelle doppie, stelle ruotanti,
supernovae e, in generale,
ogni collasso gravitazionale
produce rapidi cambiamenti
nello spazio-tempo che si
propagano alla velocita della
luce: le onde gravitazionali.

La forza gravitazionale & la pil
debole dell'Universo, quindi

& difficilissimo "vederia"

B L'INTERFEROMETRO VIRGO

Per cercare di rivelare questo tipo di onde, |'lstituto Nazionale
(i Fisica Nucleare italiano (INFN) e il Centre National de la
Recherche Scientifique francese (CNRS) hanno creato presso
Cascina (PI) I'Osservatorio Gravitazionale Furopeo (EGD).

(ui & stata costruita |'antenna gravitazionale Virgo.

RAGGIO DI AZIONE DI VIRGO

B COM’E FATTO
VIRGO

Virgo & un interferometro laser
di tipo Michelson con due bracci
di 3 km disposti ad angolo retto.

Una serie di specchi fa
rimbalzare avanti e indietro
la luce e "allunga” cosi
virtualmente i bracei

fino a oltre 300 km.

VT

Potenziato di 3 volte. Ora vede ,|,m," =N
fino a 200 milioni di anni luce. .

_ CAVITA RISONANTE

FABRY-PEROT

Formata da due specchi,
estende la lunghezza ottica da
3acirca 300 km per via delle
riflessioni multiple della luce.

Limite di osservazione

al 2007

Serve ad amplificare ['effetto
del passaggio dell'onda
qravitazionale.

LA SUPER ANTENNA PER LE ONDE GRAVITAZIONALI

SPECCHID
SEMITRASPARENTE

Divide il fascio laser incidente in
due componenti uguali mandate
nei due bracci
dell'interferometro

<)
INFN
-

r LETORRI

Proteggono al loro interno gli
specchi.

Ogni specchio & sospesoaun
sistema di isolamento sismico
realizzato con una catena di
pendol.

Pendol —

TUBIA ULTRA ALTO VUOTO

Siccome Ia presenza di gas
residuo perturberebbe la
misura, il percorso del fascio
di luee tra gli specchi deve
trovarsi alla pressione
estremamenta bassa di 102
atmosfere.

(Ciod in ulfra alto vuoto.
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