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Spettroscopia

La spettroscopia, in ambito chimico-fisico, € lo studio degli spettri associati all’emissione o all’assorbimento
di radiazione elettromagnetica da parte di nuclei, atomi, molecole. La spettroscopia costituisce un potente
strumento di analisi chimica poiché ogni elemento chimico, e in generale ogni sostanza, presenta uno
spettro caratteristico che fornisce informazioni dettagliate e precise sulla sua struttura o sulla sua
composizione.

La sensazione ottica che abbiamo della luce € molto complessa: dipende dalla maggiore 0 minore quantita
di luce che penetra nella pupilla nell’unita di tempo (intensita) e dalla lunghezza d’onda della luce (colore).
Al di la del rosso si ha il nero, un nero che viene detto "infrarosso”, e al di la del violetto si ha un altro nero,
che viene detto "ultravioletto".

Per studiare la composizione della luce e stabilire come é ripartita I'intensita fra i vari colori si usano
appositi strumenti chiamati spettroscopi e spettrografi.

Con lo spettroscopio lo spettro viene studiato guardandolo direttamente attraverso I'oculare dello
strumento; con lo spettrografo lo spettro viene invece registrato su una lastra fotografica.

La luce da esaminare viene
fatta entrare nello
spettrografo attraverso una
apertura strettissima chiamata
fenditura. Essa cosi appare
come una sorgente autonoma
di luce, e lo spettrografo da’
sulla lastra fotografica
un’immagine della fenditura, cioé una riga luminosa per ogni lunghezza d’onda presente nella luce.

Il principio su cui si basano spettroscopi e spettrografi & la rifrazione della luce. Il raggio luminoso
policromatico che attraversa il prisma si divide nei vari colori che lo compongono (dispersione della luce)
formando cosi lo spettro di radiazioni che verra in seguito analizzato. La separazione di ogni raggio
monocromatico avviene perché le onde che lo costituiscono formano ognuna un diverso angolo di
rifrazione, a seconda della loro lunghezza d’onda. Ci sono inoltre due obiettivi, uno per convogliare la luce
che proviene dalla fenditura sul prisma e l'altro per mettere a fuoco, sulla lastra fotografica, la luce
separata dal prisma nei vari colori. Le righe nello spettro appaiono tanto piu lontane una dall’altra quanto
maggiore € la differenza di lunghezza d’onda.

Fu Newton a compiere per primo rilevazioni ed esperimenti per
scindere la luce nelle sue componenti: fu lui a dare origine alla
spettroscopie. Si possono ottenere tre tipi di spettri luminosi:

e Gli spettri di emissione continui (nella figura, in basso) si
ottengono rendendo incandescente un solido, un liquido o un gas
compresso. In essi lo spettro presenta tutti i colori, dal blu al rosso, in
ogni sfumatura.

e Gli spettri di emissione a righe o bande (nella figura, in centro)
sono prodotti da gas rarefatti (a bassa pressione) incandescenti: sono
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costituiti da righe sottili (se il gas € atomico) oppure da bande di larghezza variabile (se il gas
molecolare), nettamente separate tra loro. Infatti ogni riga o banda corrisponde a una precisa
frequenza di emissione. Per questo questi spettri sono tipici della sostanza che li emette ogni
elemento chimico produce una caratteristica serie di bande, che € la sua “impronta digitale”. In
questo modo € possibile riconoscere ogni elemento chimico esaminando il suo spettro e
confrontandolo con vari spettri campione in laboratorio.

Gli spettri di assorbimento (nella figura, in alto) si ottengono facendo passare una luce
policromatica bianca (spettro continuo) attraverso un gas rarefatto. Il gas assorbe tutte le
frequenze di luce che esso stesso emetterebbe se fosse incandescente. Questo avviene perché gli
atomi del gas assorbono — eccitandosi - una percentuale dei fotoni aventi energia pari ad uno dei
salti di livello possibili (I'energia infatti fornirebbe agli elettroni piu esterni la spinta per passare a un
livello energetico superiore). | fotoni riassorbiti vengono emessi in pochissimo tempo; perd non
tutti sono riemessi nella direzione originaria. Percio ad un osservatore arrivano meno fotoni, aventi
lunghezza d’onda caratteristica di quel gas, di quanti ne ha emessi la lampada nella sua direzione. Il
risultato € uno spettro continuo interrotto da righe o bande scure di assorbimento (dette di
Fraunhofer), che dimostrano I'assenza di alcune frequenze, assorbite. Questo spettro € in un certo
senso il negativo di quello di emissione a righe prodotto dallo stesso gas.

La spettroscopia stellare € in grado di fornire agli astronomi molte informazioni sulle caratteristiche fisico-
chimiche delle stelle. Infatti la fotosfera di una stella produce uno spettro continuo che, passando per
I’'atmosfera stellare (che & piu esterna e piu fredda) subisce I'assorbimento di alcune specifiche frequenze,
in base alla composizione chimica e alla temperatura di quest’ultima.

Analizzando lo spettro di assorbimento di una stella, possiamo ricavarne informazioni riguardo:

Struttura interna, composizione chimica e cambiamenti nei livelli energetici dei singoli atomi. Infatti
la maggior parte delle linee spettrali emesse da un singolo atono sono associate alla variazione dei
livelli di energia degli elettroni. Questo surplus di energia puo essere rilasciato sotto forma di luce
visibile, la quale viene emessa a frequenze determinate, o linee spettrali, tipiche del cambiamento
di energia in atto. Le molecole, invece, possono mostrare linee spettrali dovute non solo ai
cambiamenti di energia degli atomi che le costituiscono ma anche per i moti molecolari.

Diverse sono le cause ed i processi che portano alla variazione di energia: collisioni tra atomi e
molecole, interazioni delle molecole con radiazioni elettromagnetiche a differenti lunghezze
d'onda, e interazioni con particelle cariche accelerate da campi magnetici presenti nelle vicinanze di
alcune stelle.

Condizioni fisiche, come temperatura, pressione e densita. Ad esempio, in base alla temperatura ed
alla luminosita, le stelle sono classificate in classi spettrali

Moti relativi rispetto alla Terra, e cause di suddetti moti. Tutti gli oggetti del bestiario celeste
emettono radiazioni in specifiche regioni dello spettro elettromagnetico, una sorta di "codice a
barre” cosmico. Le linee spettrali sono emesse in tutte le regioni dello spettro, incluso le regioni
radio, il visibile, e la radiazione X. Mentre le linee spettrali sono identificabili poiché si trovano a
frequenze estremamente specifiche, la loro frequenza spesso appare spostata in conseguenza
dell’effetto Doppler, dovuto al moto, relativamente all'osservatore, dell'oggetto fonte delle
radiazioni.

Qualungue corpo emette radiazioni elettromagnetiche, sempre, perd I'emissione cresce rapidamente col
crescere della temperatura. Alla temperatura di -273,2° - cioe 0K - la velocita delle particelle si annulla (una
temperatura piu bassa di questa non ha senso).

A temperatura prossima allo zero assoluto la radiazione che emette é praticamente nulla, da mano a mano
che la temperatura aumenta, la radiazione comincia a divenire sensibile prima nella regione delle onde
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radio, poi anche nell’infrarosso. Col crescere della temperatura il massimo d’intensita dell’energia irradiata
si sposta sempre piu verso le minori lunghezze d’onda. Quando la temperatura raggiunge circa 700° K (430°
C) benché il massimo dell'intensita sia ancora nell’infrarosso, il corpo comincia a divenire luminoso:
dapprima una luce rossastra cupa, poi salendo ancora la temperatura, rosso-arancio, giallo, poi bianco, poi
bianco-azzurro. Se la luce emanata da questo corpo incandescente viene osservata con uno spettroscopio,
si vede uno spettro continuo; si nota che col crescere della temperatura il massimo dell’'intensita si sposta
sempre piu verso le minori lunghezze d’onda.

Per un solido incandescente col crescere della temperatura aumenta I'intensita e cambia il colore. Pero a
pari temperatura, sia I'intensita che il colore sono alquanto diversi a seconda della natura del corpo che
viene riscaldato. Per avere un riferimento standard, i fisici ricorrono ad un corpo ideale che ha la proprieta
di emettere con intensita superiore a quella di qualsiasi altro corpo a pari temperatura (corpo nero).

L'intensita di emissione del corpo nero nelle varie lunghezze d’onda a una data temperatura €
rappresentata da un grafico che si chiama curva di Planck. Per ogni temperatura si ha una diversa curva di
Planck.

All'aumentare della sua
temperatura, il corpo nero
aumenta la sua intensita luminosa,
mentre diminuisce la lunghezza
d’'onda corrispondente al picco
massimo dell’intensita luminosa.

Questo viene espresso dalla legge
di Wien:

i Am - T = 2880 (cost)

A bassa temperatura I’'emissione avviene quasi esclusivamente nel lontano infrarosso; poi, crescendo la

temperatura, il massimo a poco a poco si porta nella regione visibile dello spettro e gran parte della
radiazione viene allora emessa come luce. A temperature ancora superiori cade nell’ultravioletto.

Le radiazioni emesse e catturate sotto forme di spettro luminoso possono subire una variazione nella loro
frequenza nel caso che il corpo emettente sia in moto rispetto alla Terra.

Quialsiasi radiazione elettromagnetica emessa da un oggetto in movimento, & soggetta all'effetto Doppler.
La radiazione elettromagnetica emessa da un oggetto in
avvicinamento €& compressa, la frequenza quindi
aumenta: subisce quello che viene denominato "uno

Spostamento  spostamento verso il blu" (blueshifted). All'opposto, la

"'::::D‘l radiazione emessa da un oggetto in allontanamento
viene "stirata" o "spostata verso il rosso” (redshifted).

Spostamento
verso il

Con il termine "spostamento verso il blu™ si indica un
aumento della frequenza e quindi dell'energia di
qualsiasi forma di radiazione dell'intero spettro elettromagnetico. All'inverso, con il termine "spostamento
verso il rosso" si indica una riduzione di frequenza e quindi di energia di qualsiasi radiazione.

Spostamento . , . Energia
Moto di L’'onda viene f A £nerdia
verso trasposrtata
[l blu Avvicinamento Compressa In aumento In diminuzione In aumento
Il rosso Allontanamento Stirata In diminuzione In aumento In diminuzione
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Il motivo per cui possiamo renderci conto dello spostamento Doppler, come viene anche chiamato, del
suono ma non di quello della luce € diretta conseguenza della tremenda differenza tra la velocita del suono
e la velocita della luce.

L'effetto Doppler in astronomia. Lo spostamento Doppler influenza con il suo effetto lo spettro
elettromagnetico in tutte la sua interezza. Per via della relazione che lega la frequenza all'inverso della
lunghezza d'onda, possiamo inoltre descriverlo in termini di lunghezza d'onda. La radiazione é spostata
verso il rosso quando la sua lunghezza d'onda aumenta e spostato verso il blu guando diminuisce.

Gli astronomi utilizzano lo spostamento Doppler per calcolare con precisione le velocita alle quali le stelle
ed altri oggetti astronomici si muovono avvicinandosi o allontanandosi dalla Terra: conoscendo I'entita
dello spostamento delle linee spettrali, si puo calcolare la velocita del moto del corpo stellare.

e Moti relativi dei corpi rispetto alla Terra

o |l redshift gravitazionale. Concordemente con la Teoria Generale della Relativita, attraversando un
campo  gravitazionale la
14 lunghezza d'onda della luce, o

Redshift di qualsiasi altra forma di
radiazione elettromagnetica,
subisce uno  spostamento
verso le regioni rosse dello
spettro. La teoria einsteiniana
ci dice che quando un fotone si allontana da un campo gravitazionale, perde energia, ed il suo
colore si arrossa. Il redshift gravitazionale & stato osservato in diversi contesti (terrestre, solare,
delle nane bianche, delle stelle di neutroni). Si pensa che il redshift causato dai buchi neri sia
infinito: in altre parole, i fotoni all'interno del buco nero subiscono uno spostamento cosi elevato
da non uscirne mai.

e Redshift Comsmologico dovuto all’espansione dello spazio conseguentemente al Big Bang.
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Luce

La natura della luce &€ come
quella di ogni altra onda

lunghezrza d'onda

Tpm 1rrm T 1rmm Tm Thrn ;
| | | | | | elettromagnetica.
; raggi ltra- ) ) " radio d . .

A PR X | Il I s we Ogni  sfumatura  cromatica,
| | [ | | [ | [ infatti, e un’onda

-12 -0 -4 -F -4 -2 0 2 4 .
w05 185 E5 15 25 1.5 85 BS 45 elettromagnetica avente una

log lunghezza o' onda (m) 1fi

e o sua specifica frequenza (e una
corrispondente lunghezza

d’onda) all'interno dello spettro elettromagnetico. Il nostro occhio, tuttavia, & in grado solo di percepire
solo quelle onde la cui lunghezza appartiene al range compreso tra i 400 nanometri (violetto) e i 700
nanometri (rosso). Buona parte dello spettro elettromagnetico € infatti invisibile ed ha frequenze che
spaziano in tutta la sua larghezza. Le frequenze piu alte appartengono ai raggi gamma, raggi x ed alla luce
ultravioletta. Le radiazioni infrarosse e le onde radio occupano le frequenze piu basse dello spettro.

L’occhio umano quindi percepisce onde elettromagnetiche dalla lunghezza variabile tra i 400 nm e i 700
nm, cioe di frequenze comprese tra 750 THz e 428 THz. Inoltre la sensibilita del nostro occhio non é
costante: anzi, € maggiore (ed ha un picco) alla lunghezza di 555 nm (corrispondente al colore giallo-verde),
mentre piu si avvicina agli estremi, piu cala.

Le sorgenti di luce visibile emettono raggi luminosi in seguito ad un processo ben definito che avviene a
livello atomico. Infatti, quando viene fornita energia agli elettroni (sottoforma, per esempio, di calore, o di
passaggio di corrente) contenuti in una sorgente di luce, questi vengono portati a livelli energetici superiori.
Gli atomi sono quindi “eccitati”, e nel momento in cui ritornano allo stato energetico minimo, cedono la
loro energia sottoforma di radiazioni luminose. Cosi ogni atomo che presenta questa situazione emette un
fascio di fotoni, le particelle che compongono la luce. Il Sole € la fonte di luce visibile pit grande, e a noi piu
nota. Il picco di intensita della luce solare si ha in riferimento ad onde di lunghezza di 550 nm.

Un oggetto che emette radiazioni luminose solitamente emette radiazioni termiche, dovute all’alta
temperatura (infatti I’energia necessaria all’eccitazione degli elettroni sarebbe fornita principalmente dagli
scambi calore). Quando la radiazione termica é visibile, si parla di oggetti incandescenti. Pud succedere
invece che un oggetto emetta radiazioni luminose pur essendo relativamente “freddo”: si parla in questo
caso di oggetti luminescenti. In particolare, questi si distinguono in fluorescenti e fosforescenti, a seconda
che le emissioni luminose avvengano per un lasso di tempo rispettivamente inferiore o superiore ai 10~8
secondi.

Teoria corpuscolare. Formulata da Isaac Newton nel XVII secolo. La luce viene vista come composta da
piccole particelle di materia (corpuscoli) emesse in tutte le direzioni. Oltre che essere matematicamente
molto semplice (molto pitu della teoria ondulatoria) questa teoria spiega molto facilmente alcune
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caratteristiche della propagazione della luce che erano ben note all'epoca di Newton, in linea con la fisica
galileiana: la propagazione in linea retta, la leggerezza delle particelle e la loro conseguente velocita
elevatissima, i fenomeni ottici come la riflessione e la rifrazione. Ogni colore & formato da una precisa
qualita corpuscolare; inoltre, a causa della sua natura materiale, la luce, per la legge gravitazionale,
aumenta la velocita di propagazione se si trova in un mezzo, rispetto al vuoto.

Teoria ondulatoria. Formulata da Huygens nel 1678 , la teoria considera la luce come un‘onda che si
propaga in un mezzo, chiamato etere, che si supponeva pervadere tutto 'universo ed essere formato da
microscopiche particelle elastiche. La teoria ondulatoria della luce permetteva di spiegare (anche se in
maniera matematicamente complessa) un gran numero di fenomeni: riflessione, rifrazione, birifrangenza
(nei cristalli di calcite), diffrazione, interferenza. La propagazione rettilinea della luce (chiaramente
dimostrabile dall’esperienza, mentre era noto come le onde fossero in grado di aggirare gli ostacoli) &
spiegata assumendo che la luce abbia una lunghezza d'onda microscopica. Al contrario della teoria
corpuscolare, quella ondulatoria prevede che la luce si propaghi piu lentamente all'interno di un mezzo che
nel vuoto; restano ambiguita.

Teoria elettromagnetica. Proposta da James Clerk Maxwell alla fine del XIX secolo, sostiene che le onde
luminose sono elettromagnetiche e non necessitano di un mezzo per la trasmissione, mostra che la luce
visibile € una parte dello spettro elettromagnetico. Con la formulazione delle equazioni di Maxwell vennero
completamente unificati i fenomeni elettrici, magnetici ed ottici. Per la grandissima maggioranza delle
applicazioni questa teoria € ancora utilizzata al giorno d'oggi.

Teoria quantistica. Per risolvere alcuni problemi sulla trattazione del corpo nero nel 1900 Max Planck ideo
un artificio matematico, pensando che I'energia di un onda elettromagnetica fosse direttamente
proporzionale (secondo una costante non continua, ma discreta) alla sua frequenza. Successivi studi
dimostrarono che quanto fatto da Planck non era un mero artificio matematico, ma piuttosto
I'interpretazione di una nuova struttura fisica, cioeé che la natura della luce potesse avere un qualche
rapporto con una forma discreta (che assume precisi valori fissi) di alcune sue proprieta. Venne creato il
concetto di fotone, oggi fondamentale nello spiegare fenomeni luminosi.

Grazie alle ricerche di Maxwell portate a termine nel 1873, sappiamo (0 almeno per adesso supponiamo)
che tutte le onde elettromagnetiche si propagano con la stessa velocita, vale a dire quella della luce. E
percio divenuto fondamentale saperne il valore esatto con la massima precisione, per poter essere in grado
di mettere in relazione con esattezza i valori delle frequenze e delle lunghezze d’onda delle onde
elettromagnetiche (c = 1 - f).

Fino al XVII secolo si supponeva che la luce si propagasse istantaneamente (si pensi ad esempio agli scritti
di Galileo Galilei). Questo atteggiamento comincid a mutare a partire dal 1676, quando Roemer,
osservando discrepanze tra il tempo previsto per I'eclissi di un satellite di Giove (lo) e le osservazioni
effettive, dimostro che la velocita della luce é finita. | primi valori accertati (come i calcoli basati sulla luce
delle stelle di Bradley) ponevano ¢ = 3-10% m/s. Misure pili precise vennero effettuate da Fizeau:
attraverso un dispositivo meccanico che permetteva di trasformare i fasci continui di luce in fasci pulsati,
egli giunse a un valore pitl preciso di ¢ = 3,133 - 108 m/s. Con lo sviluppo di tecniche elettroniche, come le
microonde e soprattutto I'applicazione dei laser, I'approssimazione del valore della velocita della luce
raggiunse valori sempre piu precisi. In particolare, oggi I'incertezza si aggira su valori inferiori a 1 m/s, e il
valore di ¢ = 299 792 458 m/s.
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L’effetto Doppler consiste in una variazione della frequenza di un’onda elettromagnetica a causa di un
moto relativo tra la sorgente e I'osservatore.

Onde sonore. Nel caso di onde sonore, se la loro sorgente € in avvicinamento rispetto ad un osservatore
. . 1 , .
fisso, la frequenza varia secondo la formula (1) f = folj (f: frequenza dell’onda in moto; f: frequenza

v

dell’onda a riposo; u: velocita di spostamento dell’onda; v: velocita del suono). Se invece la sorgente delle
onde sonore € fissa, mentre I'osservatore si muove verso di essa, la formula che determina il valore della
frequenza € (2) f=f,(1 +%). Si nota, quindi, che per gli stessi valori di u, il valore della frequenza

ottenuto nei precedenti due casi é differente.

Onde luminose: la Teoria Relativistica. Tuttavia non € possibile applicare queste formule semplicemente
sostituendo al valore della velocita del suono v quello della velocita della luce c. Inoltre nel caso della luce,
non é possibile identificare un mezzo di trasmissione tra la sorgente e I'osservatore, a causa anche della sua
duplice natura (corpuscolare e ondulatoria). Diversamente dal suono, quindi, per I'onda luminosa luce la f
spostata per effetto Doppler non varia a seconda che siano fissi o I'osservatore o la sorgente. Per cui, per
descrivere come varia la frequenza a causa dell’effetto Doppler non sono sufficienti le equazioni (1) e (2).

La Teoria della Relativita proposta da Einstein cerca di determinare la risoluzione di questo problema. Essa
afferma che, nel caso in cui la distanza tra sorgente e osservatore sia in diminuzione (e quindi essi Si

1+
o

trovano in moto relativo di avvicinamento), la frequenza varia in relazione alla legge (3) f = fo—===

- ()

u u)2

fo|T—= =f°T(EC)' Nel caso che sorgente ed osservatore siano in moto di allontanamento relativo,
c c

basta sostituire u = —u. Questa legge, tuttavia, € valida soltanto nel caso che la direzione della

propagazione della luce coincida con la retta congiungente tra sorgente ed osservatore.

Sostituendo v = ¢ nelle formule (1) e (2), e confrontandole con la (3), si nota comunque che quando il

rapporto % diventa piccolo (tende a zero), il loro valore tende a coincidere. Inoltre, poiché il rapporto %

generalmente assume valori prossimi allo zero, allora qualsiasi suo elevamento a potenza restituisce valori
\ . .y . .. . . . u . .

cosi bassi da essere trascurabili, e i termini del primo ordine in p danno una stima ragionevole dello

spostamento Doppler.

L’esperimento di Ives e Stilwell. Per confermare la validita della formula (3), e pit in generale della Teoria
della Relativita, nel 1938 Ives e Stilwell effettuarono un esperimento. Generarono, tramite una scarica in un
gas, un fascio di atomi di idrogeno ad alta
velocita, convogliandolo poi attraverso un
tubo.

| raggi luminosi venivano analizzati nella loro
traiettoria  incidente  sullo  spettrografo
mediante due diverse prospettive. La luce
emessa veniva osservata sia direttamente
(raggio u,) si indirettamente attraverso uno
specchio che ne rifletteva la traiettoria
leggermente deviata (raggio wu;). Questi
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risultati, messi a confronto con quello ottenuto nel caso in cui gli atomi della sorgente luminosa siano a
riposo (e non eccitati e in movimento), consentirono di ricavare di quanto la frequenza “a riposo” differisse
dalla media tra le due frequenze osservate in precedenza (atomi della sorgente luminosa in movimento):
Af _ Afi—Af

rT

Variando la velocita u delle onde luminose ed effettuando appositi rilevamenti, Ives e Stilwell ottennero
valori che dimostrarono la validita della formula (3) e la corrispondente invalidita delle formule (1) e (2):
veniva confermata cosi la Teoria Relativistica, e la conseguente efficacia dell’effetto Doppler relativistico

Conclusioni e applicazioni in Astronomia. L’effetto Doppler provoca quindi un aumento delle lunghezze
d’onda (e una conseguente diminuzione delle frequenze) delle onde luminose emesse dai corpi che si
allontanano o si avvicinano (relativamente) dall’osservatore.

In astronomia, questo principio viene applicato nell’analisi degli spettri di assorbimento delle Stelle. Infatti
le linee (e le bande) spettrali emesse da corpi in allontanamento/avvicinamento rispetto alla Terra
appaiono spostate verso il rosso (redshift) / verso il blu (blueshift) rispetto alla posizione che avrebbero se
questi fossero in quiete. Dall’entita dello spostamento, si puo calcolare la velocita con cui avviene il moto
relativo delle stelle.
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Le Stelle

Luminosita e Magnitudine delle Stelle

La luminosita delle stelle dipende da due fattori: la quantita di luce che effettivamente emettono (quindi
I’energia che irradiano) e la loro distanza dalla Terra.

Gli astronomi misurarono la luminosita delle stelle con la scala delle magnitudini. Gia dal Il secolo a.C. le
stelle visibili ad occhio nudo erano classificate in sei classi di grandezza, dette magnitudini apparenti (m).
Alla classe 1 appartenevano le stelle pit luminose, le piu fioche alla 6. Ogni classe risulta essere 2,5 volte
piu luminosa della classe seguente (secondo una scala logaritmica). Questa scala viene ancora oggi usata
per determinare e confrontare le luminosita delle stelle. Come stella campione & stata scelta la Stella
Polare, alla quale & stata assegnato il valore 2. Inoltre il confronto tra diverse magnitudini si puo

determinare mediante la formula di Pogson m =my, —2,5log L/LO' Oggi, grazie alle osservazione

effettuate al fotometro, la scala si € notevolmente estesa, fino a magnitudine 29 da un lato, e -26 dall’altro
(il Sole, che ci appare luminosissimo)

La magnitudine apparente (m) & notevolmente influenzata dalla distanza della stella dalla Terra. Per questo
si e introdotto il concetto di magnitudine assoluta, cioe la magnitudine apparente che una stella avrebbe se
posta a distanza di 10 parsec dalla Terra. La relazione tra i due tipi di magnitudine & espressa dall’equazione
M=m+5-5logd.

Inoltre, se conosciamo la magnitudine di una stella (e quindi anche la sua temperatura), confrontandola con
quella del Sole (di cui conosciamo con precisione I'intensita dell’emissione luminosa) possiamo ricavarne
I'effettiva luminosita (e quindi I’energia emessa), e da questa le sue dimensioni reali, grazie alla legge di
Stefan L = 4nr?0T*. Le informazioni raccolte ci dimostrano cosi I'estrema varieta delle dimensioni stellari.

Stelle particolari

Non tutte le stelle hanno una magnitudine costante: vi sono alcuni tipi di stelle particolari, diverse rispetto
alla maggioranza degli astri presenti nell’universo.

Le stelle variabili sono stelle che modificano la loro luminosita nel tempo, a causa di contrazioni (aumento
di luminosita) e rigonfiamenti (diminuzione di luminosita). In esse si distinguano le variabili pulsanti, che
presentano una variazione ciclica e regolare della loro luminosita (emettendo a cicli regolari maggiore o
minore energia); tra esse si ricordano le Cefeidi, delle quali fa parte anche la Stella Polare. Esistono anche
variabili eruttive, che invece modificano la loro luminosita in modo irregolare; tipiche stelle di questo tipo
sono le novae e le supernovae.

Nell’'universo sono presenti anche sistemi di stelle, da stelle doppie a sistemi multipli piu complesse, dove
gli astri gravitano reciprocamente attorno a loro stessi, facendo si che la luminosita vari ad intermittenza.

Colore e temperatura di una Stella

Il colore di una stella dipende dalla legge di Wien, la quale enuncia che al crescere della temperatura, il
colore del corpo si sposta dal rosso verso il blu, come per esempio si pud osservare per un metallo portato
in escandescenza. Questo si pud notare dall’osservazione delle curve di Planck.

Alla fine del XIX secolo é stato sviluppato un metodo per determinare la temperatura di una stella, basato
sull’indice BV. Esso esprime la differenza tra la magnitudine blu e quella gialla di una stella. Esse si
ottengono facendo passare la luce stellare attraverso due filtri che selezionano le frequenze del blu e del
giallo. Le stelle ad elevate temperature, emettendo la maggior parte del loro spettro luminoso nella parte
blu, avranno indici di colori negativi (infatti la loro magnitudine blu sara fortemente negativa, e, in valore
assoluto, sicuramente maggiore della magnitudine gialla. Allo stesso modo, stelle a basse temperature
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avranno indici positivi, poiché i valori di magnitudine gialla (positivi) avranno valori assoluti maggiori di
quelli della magnitudine blu.

Classificazione Spettrale delle Stelle

Classificazione di Harvard. Dall’analisi degli spettri di assorbimento della luce stellare, le stelle sono state
suddivise in classi (0 tipi) spettrali, ognuna contrassegnata da una lettera dell’alfabeto: OB AF G K M. Le
stelle di classe O sono le piu calde (circa 25000 K), quelle di classe M le piu fredde (circa 3000 K). Il Sole, con
una temperatura superficiale di circa 6000 K, appartiene alla classe G.

Classe Colore Temperatura (gradi centigradi) Righe di assorbimento

6} Azzurro Oltre 25000° Righe dell’elio ionizzato intense, righe
dell'idrogeno deboli, righe dell’azoto e del
silicio

B Bianco - azzurro 11000° - 25000° Righe dell’elio e dell'idrogeno neutri, righe
dell’ossigeno e del silicio ionizzati

A Bianco 7500° - 11000° Righe dell'idrogeno molto intense, righe
intense di metalli ionizzati

F Bianco - gialle 6000° - 7500° Righe dell’idrogeno e dei metalli ionizzati
deboli, righe dei metalli neutri

G Giallo 5000° - 6000° Righe del calcio ionizzato intense, righe
intense dei metalli neutri

K Arancione 3500° - 5000° Righe di metalli neutri molto intense, bande
molecolari intense, righe dell’idrogeno deboli
0 assenti

M Rosso 2200° - 3500° Righe di metalli neutri

Ciascuna classe viene suddivisa in 10 sottoclassi o tipi, indicate con i numeri da 0 a 9 aggiunti alle lettere.

Differenze tra atomi neutri e ionizzati nell’emissione delle radiazioni luminose. Quando un atomo viene
ionizzato, I'elettrone che se ne va € il piu esterno e percio, nell’atomo ionizzato, il compito di emettere o
assorbire fotoni resta affidato al piu esterno degli elettroni rimasti. Questo pero, essendo piu fortemente
legato al nucleo, mette in gioco con i suoi salti differenze di energia maggiori e quindi assorbe od emette
fotoni di maggiore energia e cioé di minore lunghezza d’onda che non I'atomo neutro. Le righe spettrali
dell’'atomo ionizzato sono percid spostate verso I'ultravioletto rispetto alle analoghe righe dell’atomo
neutro. Col crescere del grado di ionizzazione le righe si spostano sempre pit verso il lontano ultravioletto.

Alle prime classi spettrali, con temperature altissime, € presente energia sufficiente a ionizzare gli elementi:
per cui compaiono nei loro spettri righe di atomi ionizzati. Si nota inoltre come, con il diminuire della
temperatura , diminuiscano le righe di emissione di elementi leggeri come I'Elio e I'ldrogeno, e facciano
man mano la loro comparsa elementi piu pesanti, fino a vere e proprie molecole.

Nelle molecole, il sistema dei livelli energetici possibili € assai pit complesso. | livelli possibili sono suddivisi
in sottolivelli talmente fitti e numerosi che al posto delle singole righe dello spettro compaiono gruppi di
righe attaccate I'una all’altra a costituire larghe zone di assorbimento (o di emissione) dette "bande".

L'effetto delle diversita di temperatura spiega in maniera soddisfacente la diversita delle caratteristiche
spettrali delle stelle. Le righe di assorbimento infatti sono determinate soprattutto dalle temperature
piuttosto che dalla effettiva composizione delle stelle (che in realta hanno tutte composizioni simili: 80% H,
19% He, 1% altri elementi).
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Lo spettro elettromagnetico pero, rappresenta un continuum di frequenze nel quale possiamo trovare
anche le radiazioni emesse da stelle, galassie ed altri oggetti distanti. L'analisi combinata di queste
frequenze, € una sorta di codice a barre cosmico in grado di rivelare molteplici informazioni sulla
composizione, struttura e moto di questi oggetti.

Se I'effetto Doppler ci spiega come i moti relativi di allontanamento o avvicinamento tra i corpi celesti siano
la causa dello spostamento delle frequenze delle linee spettrali emesse dagli stessi astri, oggi ormai in
seguito a numerosi rilevamenti (che mostrano i gia citati redshift) sappiamo che tutti gli “oggetti” distanti
dalla Terra si stanno allontanando da essa.

Le ricerche compiute da Hubble, effettuate confrontando gli spettri ottenuti dalla luce delle galassie con
quelli della Via Lattea (i quali mostravano evidenti redshift), dimostrano inoltre come al crescere della
distanza di questi corpi dalla Terra, aumenti anche la velocita (elevatissima: oltre 1000 Km/s) del loro moto,
secondo la legge: H, =£ .

Questi dati ci fanno infine riflettere sulla fine che fara il nostro universo. Gli scienziati hanno infatti
individuato un valore critico della densita dell’universo; vi sono tre possibili casi, in relazione a questo
valore.

e la densita effettiva dell’'universo € minore di quella critica. In questo caso, I'espansione
continuerebbe all’infinito, e si avrebbe una “morte fredda”, poiche la materia sarebbe cosi
rarefatta da impedire la formazione di nuove stelle, le quali scalderebbero la temperature
dell’universo.

e La densita effettiva dell’universo & maggiore di quella critica. L’espansione rallenterebbe, fino a
fermarsi, per poi trasformarsi in una sempre piu rapida contrazione, fino a giungere a una forte
implosione chiamata Big Crunch. Dopo questa “morte calda”, si ripeterebbe un nuovo Big Ben, in
un processo ciclico infinito

e la densita effettiva dell’'universo é simile a quelle critica. In tal caso, I’espansione rallenterebbe
sempre piu fino a fermarsi. La temperatura si stabilizzerebbe su valori poco superiori allo zero
assoluto. Ma I'entropia continuerebbe a crescere: anche in questo caso si giungerebbe ad una
“morte fredda”.

Dalle ultime rilevazioni effettuate, sembra piu probabile la teoria che prevede una “morte fredda”
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