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Lo spettro elettromagnetico. Gli strumenti dell’Astronomia,: telescopi e non solo
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La Luce: Messeggera dell’ Universo



  

Velocità della luce
Light travels damn fast….

Valore moderno : c = 300,000 km s-1

                            = 3 x 108 m s-1

Ole Roemer (1675)



  

(2)  Nature of 
ColorNewton usò un prisma e scoprì che la luce 
bianca contiene un arcobaleno (RAGVAIV)



  

Red
Orange
Yellow
Green
Blue
Indigo
Violet

Luce bianca

Dispersione della luce bianca produce uno spettro,                 
questo succede perchè alcuni colori rifrangono più di altri.

Prisma



  

I Colori Primari

Click to move on



  

Rosso + Blu =

ViolaViola

Click to move on



  

Rosso + Verde =

GialloGiallo

Click to move on



  

Blu + Verde =

AzzurroAzzurro

Click to move on



  

Rosso + Verde + Blu =

BiancoBianco

Mescolanza dei Colori Primari Click to move on



  

 Luce come onde

Huygens suggerì che la luce è composta 
di onde, se si disperdono = diffrazione 
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Newton credeva che la luce 
fosse fatta di particelle:          
      teoria “corpuscolare”O
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Lunghezza d’onda,λ
 Thomas Young misurò la lunghezza d’onda
 usando due fenditure: figura di interferenza

La lunghezza d’onda della luce è molto rosso            blu

piccola:     400      700   nm
4000    7000   Å
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Onde di cosa ?
Maxwell (1860) studiò I campi 
elettrici & magnetici 

Ricavò 4 equazioni: 

Predice la velocità delle  
onde  e-m c=300,000 km s-1 

 La luce è un onda e-m !!



  

Altre lunghezze d’onda
Nei ~100 anni seguenti, si sono scoperte 
onde e-m di differenti λ 

Oggi gli Astronomi usano l’intero spettro e-m

radio



  

Radio telescopio



  

Telescopi a
Infrarosso
Ultravioletto
Raggi-X



  

Finestre Atmosferiche 
Parti dello spettro e-m sono bloccate dalla nostra atmosfera

airplanesNeed satellites 
to observe



  

Frequenza & l’equazione d’onda

c = f λ

c = 300,000 km/s = 3*108 m/s

λ

Frequenza, f = numero d’onde che passano per un punto al secondo.

Poichè f onde di lunghezza λ passano in 1 sec, si ha 



  

Onde e-m spesso hanno frequenze molto grandi :
l’equazione d’onda si può anche scrivere    f = c/λ
 ricorda: c è grande e λ è piccolo     f è enorme

NB: le unità di f sono Hz (Hertz)  =  # per sec; (s-1)

Per le onde radio, spesso si usano MHz o GHz

Esempio: frequenza della luce verde, λ = 500 nm :

     f = 3 x 108 / 500 x 10-9 = 6 x 1014 Hz

       = 6 cento mila miliardi di oscillazioni al secondo



  

wavelength

Lunghezza d’onda (m)

Frequenza (Hz)

 f e λ sono misure equivalenti per una onda  e-m

radio

1014101610181020 1012 108 1061010



  

Luce come particelle = fotoni
Einstein (1905) spiega l’effetto fotoelettrico:
I fotoni di luce hanno energie proporzionali a f

E = h f  = hc / λ 

h = Planck’s constant = 6.6 x 10-34 J s  (Joules x secondo)

Le energie dei fotoni sono molto piccole
e.g. luce rossa : f=5 x 1014 Hz
Ered = 6.6 x 10-34 x 5 x 1014 = 3 x 10-19 J

Pila da 30 Watt (= 30 J/s) emette :
30/3x10-19 = 1020 fotoni/s
                  = 100 miliardi di miliardi al sec.



  

Onde e/o particelle?
La luce è un onda o una particella ?
Ha le proprietà di entrambe 

Un pacchetto d’onda : un gruppo di onde localizzate

Anche le “Particelle” si comportano come onde
e.g. protoni & elettroni diffrangono e interferiscono

Nella moderna Fisica (quantistica), tutto ha comportamento 
duale (le cose più massive sono più simili a particelle).



  

Generazione della luce
Due meccanismi di base che producono luce : 

Carica accelerata (cambia velocità &/o direzione)

+

–

b) Quando gli elettroni saltano tra orbite negli atomi
e-



  

Energia termica & temperatura

Moto di Molecole/atoms :
  qualitativo: più caldo   moto più velocemoto più veloce
  quantitativo:  T  proporzionale a < KEpcle>
  (energia cinetica media per particella)

 “CaldoCaldo”

Scale di Temperatura:
Kelvin : 
   0 K = zero moto
  
[ K = C + 273 ]

100
Kelvin
degrees



  

Fraunhofer e le righe Spettrali 

Scoprì le righe spettrali nel Sole (1814)

Spettrografo a prisma



  

Radiazione termica
 Molecole che rimbalzano  fotoni
Spettro di energie Intervallo di colori
Rimbalzi alle alte energie fotoni +blu

Pura generazione della luce 
puro assorbimento della luce. 
In questo caso  nero  puro

Ciò produce “Spettro di Corpo Nero”
= puro “ Spettro termico”
= forma spettrale unica
   dipende solo dalla temperatura.

Le Stelle aprossimano lo spettro termico



  

Righe di Assorbimento 



  

 Spettri con righe di emissione da atomi specifici

Insieme di righe uniche per ogni atomo.



  

lo Spettro della Radiazione di  Blackbody



  

Legge di Wien



  

Legge di Stephan-Boltzmann

• Per blackbodies (corpo nero), la 
brillanza, o intensità, o l’energia 
prodotta, è proporzionale a T4 (in 
Kelvin).

• Se una stella grande come il Sole, 
fosse due volte più calda, sarebbe 16 
volte più brillante.



  

Caratteristiche
(a)Oggetti più caldi  curve        blu

Legge di Wien  : Legge di Wien  : λλpiccopicco(nm) (nm)   = 3x10= 3x1066 / T(K) / T(K)

(b)Oggetti +caldi  più fotoni

Stefan-Boltzmann  :  Stefan-Boltzmann  :  E E   = σ T= σ T44

E in Watt per metro quadratoE in Watt per metro quadrato
T in KelvinT in Kelvin
σ costante di Stefan = 5.7 x 10σ costante di Stefan = 5.7 x 10-8-8

Umani: 300K, 10 µm 
Emissione termica



  

• Equilibrio tra emissione & assorbimento
– Si applica alla fotosfera

• Legge di Kirchhoff:

Є - coefficiente di emissione (erg s-1 cm-3 Hz-1 rad-1)
 -coefficiente di assorbimento (erg s-1 cm-3 Hz-1 rad-1)
n - indice di rifrazione del mezzo
B(T) -funzione universale di brillanza alla temperatura T

(erg s-1 cm-2 cm-1 steradian-1)
ν - frequenza (Hz)

Radiazione di Corpo Nero



  

Leggi di Kirchoff 
Definiscono le condizioni per 
le formazioni di spettri

ContinuoContinuo : 
Solidi caldi o gas densi

AbsorbimentoAbsorbimento : 
Sorgente continua vista
un gas sottile e caldo

EmissionEmissione : gas caldo e rarefatto



  

Gli Spettri stellari hanno righe di 
assorbimento 

Gas denso e caldo sotto ad un
Gas sottile e freddo (atmosfera)

Spettro ha molte righe in assorbimento



  

Forza delle righe di Assorbimento 
Dipende dalla temperatura

Righe Balmer deboli in stelle molto calde
   tutto l’H è ionizzato
Righe Balmer molto deboli in stelle fredde
   servono e nel livello n=2 

He ionizzate
He neutro
Balmer H
“metalli” ionizz.
“metalli” neutri
molecole.

Sequenza della forza delle righe
Molto calde
~ 20,000K

“fredde” 
~ 3000K

O
B
A
F
G
K
M



  

Legge di Planck
Brillanza di Blackbody vs. λ (o ν) e T

B(T) – Funzione di Planck  (erg s-1 cm-2 cm-1 sterad-1)
h – Costante di Planck = 6.63 10-27 erg s
ν – frequenza in Hz
λ –  lunghezza d’onda in cm
n – indice di rifrazione del mezzo
c – velocità della luce = 3.0 1010 cm s-1

k
B – Costante di Boltzmann = 1.38 10-16 erg K-1

T – temperatura in K



  

Radiazione di corpo nero
Funzione di Planck - Bλ(T)



  

 Aprossimazioni della legge di Planck

Lunghezza d’onda corte (UV, Raggi-X)

Legge di Wien

kB – Costante di Boltzmann = 1.38 10-16 erg K-1

Lunghezza d’onda lunga (Radio)

Legge di Rayleigh-Jeans 



  

La Fisica in un bicchier d’acqua
10

 c
m

1 nm = 10-9 m

0.1 nm

 molecola d’acqua

Atomo di O

1 fm = 10-15 m
Nucleo di O



  

Protoni, neutroni, elettroni

Elettroni
Carica -1
Massa 9.110 x 10-28 g

Protoni
carica +1
1832 volte più massivo dell’elettrone (massa 1.673 x 10-24 g)

Neutroni
Nessuna carica elettrica 
Un pò più massivo del protone (massa 1.675 x 10-24 g) 



  

Atomi & Particelle
   (i)   elettroni saltano  colori/luce  diagnostica
   (ii)  nuclei  combinano   potenza delle stelle     
         costruzione degli elementi

• Atomi   ~ 10-10 m

(c) # protoni definiscono gli elementielementi :
     1:H,  2:He, 3:Li, …. 6:C, 7:N,…. 26:Fe, …. 92:U
(d) # neutroni definiscono isotopiisotopi :
      e.g. C12 : 6p6n ;  C13 : 6p7n ; C14 : 6p8n

(b) NucleiNuclei più piccoli ~ 10-5 atomi
      contengono 99.95% della massa; 
      carica +ve 



  



  

Abbondanze Cosmiche per tutti gli 
isotopi di tutti gli elementi

(relativi al Si = 106)

Terre “rare”

Picco del Fe

Elementi α 

 elementi
  leggeri

Au



  

(e) Elettroni : 1/2000 massa dei p,n ; cariche –ve  
     se #e = #p   atomi neutri
     se #e ≠ #p   ioni carichi (meno e)

(f) Orbite 
     e-  attraggono  nuclei+ 

     & e meno massivi del nucleo
     (analogo alla Terra che orbita Sole)

     Non tutte le orbite sono possibili:
     devono avere numero intero di onde.

     1,2,3 onde    shells 1,2,3
     e stanno nelle shells , si riempiono 
     prima le interne (energia + basse).

} e orbitano il nucleo



  

TreTre tipi di spettri:

Continuo

Righe di
Emissione

Righe di
Assorbimento



  

Luce  interazioni atomiche
I fotoni interagiscono in modo forte con gli elettroni negli atomi

• elettroni saltano in giu   emissione di un fotone
• elettroni saltano in su        assorbimento di un fotone

c) elettroni emessi (ionizzazione) fotoni energetici  assorbiti

Energia del fotone = differenza
                                fra le orbite
Efotoni= hf = hc/λ  =  E4 – E3

Singoli colori emessi/assorbiti
La scala dei colori dipende dalle orbite
diverse per ogni atomo.

1
2

3
4

Electron ejected,
photo-ionization



  

Spettro dell’ atomo di idrogeno

Orbite di Bohr Diagramma dei livelli diEnergia

0.0 1

2

3

4
5

Serie di righe spettrali: Lyman (UV); Balmer (ottico); Paschen (IR)……



  

Lughezze d’onda
UV

Lyman
Visibile
Balmer

Infrarosso
Paschen

Le Nebulose  appaiono rosa
a causa della riga Balmer Hα 
emessa a 656nm 
dall’ idrogeno del gas.



  

1 Ottava

56 Ottave (7 „Piani a coda“)



  



  

Spettro Elettromagnetico



  

Attenuazione 
dei fotoni

nell‘atmosfera



  

Trasparenza dell’atmosfera alla radiazione elettromagnetica



  

1 
m

1 
µm

1 
pm

20 km

40 km

60 km

80 km

100 km
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Lunghezza d’onda

Trasmissione 
atmosferica 

ridotta al 50%

Perché dallo spazio?
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Struttura Atomica

Atomo di H

Livello fondamentale



  



  

Fine dell’ 800  lo spettro del Sole



  



  



  



  

Sequenza spettrale
Oh Be A Fine Girl/Guy Kiss MeOh Be A Fine Girl/Guy Kiss Me



  

Spettro della luce solare



  

 Spettro Solare



  

Solar 
Spectrum

Quiet Sun
&

Flares
-

Gamma-rays
to

Radio



  

Abbondanze  
La forza delle righe in assorbimento  dipende da T e dalle
abbondanzeabbondanze – quanti elementi sono presenti

~Tutte le stelle hanno ~74% H
                                    ~24%  He
                                    ~2%  tutti gli  altri elementi
(Superfici, non interno delle stelle).



  

Doppler Shifts: velocità
Solo la componente radiale della velocità Vr , 
influenza la lunghezza d’onda

Vr/c = (λ – λ0)/ λ0

Binary star in orbit



  

Larghezza delle righe: pressione del gas 
Alcune stelle hanno righe più larghe di altre.
gas ad alta pressione mischiano i livelli atomici
   risultano righe più larghe.

Nane  atmosfere compresse  righen larghe
Giganti  atmosfere a bassa pressione  righe strette

E E

High pressure
Broad line

Low pressure
Narrow line


