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In questa unità vengono descritte le principali proprietà morfologiche e cinematiche delle 
galassie, la misura della distanza delle galassie, la legge di Hubble e l’espansione 
dell’Universo. 
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Nel notti d’estate, specialmente nei luoghi bui, è possibile ammirare lo spettacolo della Via 
Lattea, una striscia di colore lattiginoso che attraversa il cielo da una parte all’altra. Questa 
striscia è in realtà una zona di cielo ad alta densità di stelle ed è la parte per noi visibile 
della nostra Galassia. Le due foto mostrano la Via Lattea ripresa dall’emisfero nord (a 
sinistra) e dall’emisfero sud (a destra). In quest’ultima si notano sul lato sinistro la Grande 
e la Piccola Nube di Magellano (rispettivamente in basso e in alto), due galassiette satelliti 
della Via Lattea scoperte da Magellano durante la sua circumnavigazione del globo. 
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Poiché ci troviamo all’interno della nostra Galassia, e le sue dimensioni sono enormi, è 
impossibile per noi avere una foto della Via Lattea nel suo complesso. Dobbiamo perciò 
ricostruirne la struttura e rappresentarla schematicamente. 
Ciò che sappiamo oggi è che la Via Lattea ha la forma di un disco con un diametro di circa 
30 kpc (100 000 anni-luce, 1 pc = 3.26 anni-luce),  e con un rigonfiamento nella parte 
centrale, chiamato bulge, che ha uno spessore di circa 4 kpc. Il Sole si trova a circa 8 kpc 
dal centro della galassia, le stelle più calde e più giovani, assieme agli ammassi aperti e le 
nebulose tendono a trovarsi sul disco, mentre le stelle più vecchie e gli ammassi globulari 
sono maggiormente concentrati verso il bulge. Altri numerosi ammassi globulari sono 
distribuiti attorno alla galassia nel cosiddetto alone galattico. 
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Via Lattea – Scheda

Luminosità ~ 2 x 1010 L
Massa ~ 2÷6 x 1011 M

∅ disco ~ 105 anni-luce 
h disco ~ 103 anni-luce 

No. di stelle  ~ 4 x 1011

Densità media di stelle ~ 1 per 125 anni-luce3

Separazione media fra stelle ~ 5 anni-luce

La stella più vicina al Sole, Proxima Centauri, si trova a ~ 4.3 anni-luce
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L’enorme massa della Via Lattea genera un forte campo gravitazionale. Dunque, come 
fanno le stelle a non cadere verso il centro della Galassia? Non cadono perché hanno 
un’energia cinetica che bilancia quella gravitazionale, esse sono quindi in movimento 
attorno al centro della Galassia.  
Che genere di movimento? Se la rotazione avviene in modo rigido (esempio della giostra), 
allora sappiamo che la velocità circolare (V) è direttamente proporzionale alla distanza dal 
centro (R) e mettendo in grafico R e V si ottiene una retta di pendenza ω, chiamata 
velocità angolare. 
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3a Legge di Keplero

Rotazione kepleriana

 
 

Se invece le stelle orbitano attorno al centro della Galassia così come fanno i pianeti 
attorno al Sole, allora la rotazione è kepleriana, cioè segue la terza legge di Keplero. 
Sviluppando la relazione fra il cubo della distanza dal centro (R) e il quadrato del periodo 
orbitale (T) si ottiene che la velocità circolare (V) è proporzionale all’inverso della radice 
quadrata di R, ossia le stelle sono più veloci quando sono più vicine al centro. 
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Una conseguenza diretta del moto kepleriano è la cosiddetta rotazione differenziale, 
secondo cui le stelle su orbite più esterne restano indietro rispetto a stelle su orbite più 
interne. Questo implica che milioni d’anni fa il cielo visibile dalla Terra non era quello che 
vediamo adesso. 
Altra conseguenza molto importante : l’equilibrio fra energia cinetica e gravitazionale, 
ossia fra forza centripeta e forza gravitazionale permette di calcolare quanta massa è 
contenuta entro una certa distanza dal centro (R), semplicemente conoscendo la velocità 
circolare (V) di una o più stelle a distanza R. 
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Mettendo in grafico la distanza dal centro contro la velocità circolare si ottiene la curva di 
velocità o curva di rotazione. Quella rappresentata sopra è la curva di rotazione della 
Via Lattea, in cui si osserva che nel bulge la velocità cresce rapidamente secondo una 
rotazione rigida per poi iniziare a decrescere con rotazione kepleriana. Ma invece di 
continuare a decrescere come ci si aspetterebbe considerando la massa totale pari alla 
somma delle masse di tutte le stelle della Galassia (linea tratteggiata), la velocità cresce di 
nuovo, oscilla e poi tende ad appiattirsi. A parità di distanza dal centro, una velocità 
maggiore implica una massa maggiore, ossia la Via Lattea contiene più massa di quella 
che riusciamo a vedere. 
Il Sole si trova a una distanza di 8.5 kpc, ha una velocità circolare di 220 km/sec, anziché 
150-160 km/sec se la rotazione della galassia seguisse l’andamento aspettato, e impiega 
circa 240 milioni di anni a compiere un’orbita completa attorno al centro della Galassia. 
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• La varietà delle forme delle galassie può essere ricondotta a pochi “tipi”
(= classificazione morfologica) 

• La classificazione morfologica è il primo passo verso la comprensione 
fisica delle galassie (anche ad alto redshift) 

• La morfologia è correlata con molte delle proprietà globali delle galassie 
(a.e. popolazioni stellari, momento angolare, tasso di formazione stellare, 
contenuto di gas, ambiente)

• Riprodurre la varietà delle forme osservate è uno degli obbiettivi principali 
di tutte le teorie di formazione ed evoluzione delle galassie 

Classificazione morfologica Classificazione morfologica 
delle galassiedelle galassie
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M87 (NGC 4486) E0

NGC 3384 S0

NGC 4596 SB0  
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M63 (NGC 5055) Sb

NGC 1365 SBb 

Sextans A  Irr I

M82 (NGC 3034) Irr II
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Le classificazioni morfologiche: 

• si basano sulla analisi (soggettiva) delle immagini (lastre fotografiche in 
banda B, immagini CCD in NIR) 

• sono limitate da effetti di risoluzione, profondità e banda passante delle 
immagini analizzate

• dipendono dai criteri di classificazione adottati

La classificazione morfologica descrive la distribuzione della luce (e quindi 
delle stelle) nelle galassie (=fotometria qualitativa)

Limiti delle classificazioni morfologiche
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M81

 
 

Queste quattro figure sono foto della stessa galassia, M81, che simulano osservazioni  
con profondità diverse. Con questo termine ci si riferisce alla magnitudine delle stelle più 
deboli visibili nell’immagine. Più l’immagine è profonda, maggiore è il numero di stelle 
visibili perché si osservano stelle sempre più deboli. Un’immagine molto profonda 
consente di vedere le regioni più esterne e più deboli di una galassia e capirne quindi 
meglio la morfologia. 
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M81

UV                                    Visibile      IR  

 
 

Ancora M81, questa volta osservata in tre diverse regioni dello spettro elettromagnetico: ultravioletto, visibile e 
infrarosso.  
Questo esempio evidenzia come a seconda della banda fotometrica utilizzata, le galassie appaiono avere 
forme diverse. Questo è dovuto al fatto che diverso è il contributo della luce delle stelle nelle tre bande: ad 
esempio, l’ultravioletto sarà sicuramente dominato dalle stelle O o B, mentre l’IR sarà dominato soprattutto 
dalle stelle K o M.  A seconda della distribuzione più o meno omogenea delle stelle in una galassia, si 
osservano forme diverse. 
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Classificazione morfologica di Hubble

Irr I

Ellittiche                      Lenticolari                     Spirali                          Irregolari

Irr II

 
 

È la classificazione più usata e fornisce la terminologia di base. Hubble distingue le 
galassie in quattro famiglie:  
galassie ellittiche (E) 
galassie lenticolari normali (S0) e barrate (SB0) 
galassie a spirale normali (S) e barrate (SB) 
galassie irregolari (Irr)  
 
e le colloca lungo cosiddetto diagramma a diapason (tuning-fork diagram) 
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• Forma (apparente) ellittica 

• Struttura diffusa con poca evidenza di gas e polveri

• I sottotipi sono definiti sulla base dello schiacciamento apparente 
(ellitticità, e)

En, n=0,1,…7            con n = 10e = 10(1-b/a)

b

a

e = 1 – b/a

Galassie ellittiche
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• Due componenti: sferoide centrale (bulge) e disco senza 
evidenza di bracci di spirale

• Due sottoclassi: normali (S0) e barrate (SB0)

• I sottotipi S01, S02, S03 sono definiti dalla prominenza delle polveri 
nel disco

• I sottotipi SB01, SB02, SB03 sono definiti dalla prominenza delle 
polveri e della barra

Galassie lenticolari
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NGC 5866 S03

NGC 3245 S01 NGC 4111 S02
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• Due componenti: sferoide centrale (bulge) e disco caratterizzato 
dalla presenza dei bracci di spirale

• Due sottoclassi: normali (S) e barrate (SB)

• I sottotipi Sa, Sb, Sc sono definiti da tre criteri:

- prominenza del bulge rispetto al disco

- avvolgimento/apertura dei bracci a spirale

- risoluzione del disco in stelle, nodi, regioni HII 

Galassie a spirale
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Sa 

• Bulge molto prominente

Sc

• Bulge poco prominente / assente

Galassie “di taglio” (= molto inclinate)
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Sa 

• Bulge molto prominente

• Bracci molto avvolti

• Bracci poco risolti

Sc

• Bulge poco prominente

• Bracci poco avvolti

• Bracci molto risolti

Galassie “di faccia” (= poco inclinate)
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NGC 1302 Sa                             NGC 2841  Sb                             NGC 628 Sc

NGC 175 SBa                             NGC 1300  SBb                          NGC 7741 SBc
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• Poca o nessuna simmetria

• Due sottoclassi: tipo I (Irr I) e tipo II (Irr II)

- Irr I:  fortemente risolte in stelle (a.e. LMC)

- Irr II: caotiche e disturbate (a.e. M82)

Galassie irregolari

 
 

 



Diapositiva 25 
 

LMC  Irr I M82 (NGC 3034) Irr II
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Cinematica delle galassieCinematica delle galassie
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Lo studio della cinematica delle galassie si basa su osservazioni spettroscopiche e sfrutta 
il noto fenomeno dell’effetto Doppler, secondo il quale la radiazione emessa da una 
sorgente in movimento viene rilevata da un osservatore fisso ad una frequenza diversa da 
quella emessa. In particolare, quando la sorgente si muove verso l’osservatore (v < 0, per 
convenzione) la radiazione apparirà a frequenza più alta, mentre quando la sorgente si 
allontana dall’osservatore (v > 0) la frequenza sarà minore. 
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Esprimendo la formula dell’effetto Doppler utilizzando la lunghezza d’onda anziché la 
frequenza, è possibile ricavarsi una semplice espressione che dice di quanto varia la 
lunghezza d’onda della radiazione osservata in funzione della velocità della sorgente che 
la emette. La quantità z viene chiamata redshift, o spostamento verso il rosso. Quando la 
velocità è negativa si deve parlare di blueshift.  
Osservando una galassia attraverso uno spettrografo, in particolare posizionando su di 
essa la fenditura in modo che questa passi per il centro della galassia (striscia bianca 
sopra l’immagine della galassia in figura), le righe spettrali (figura a destra) risulteranno 
distorte: da un lato saranno spostate verso il rosso (cioè verso λ più grandi) e dall’altro 
verso il blu. Questo fenomeno è dovuto alla rotazione della galassia, che avrà un lato che 
si allontana rispetto a noi e uno che si avvicina. 
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i = 0° i = 45° i = 90°

 
 

Bisogna fare attenzione, perché l’effetto Doppler ci consente di misurare solo velocità 
radiali, cioè velocità lungo la direzione della nostra visuale. Qualsiasi cosa si muova in 
direzione ortogonale alla nostra linea di vista non può essere rilevato. 
Quindi, un disco in rotazione (come avviene nelle spirali) avrà una certa inclinazione 
rispetto a noi. Quando l’inclinazione è zero, cioè quando la galassia è vista di faccia, il 
disco non avrà alcuna componente di velocità lungo la linea di vista dell’osservatore, per 
cui le righe spettrali non appariranno distorte. Il massimo si avrà a 90 gradi, condizione per 
la quale la velocità circolare misurata sarà quella reale sul disco. Per inclinazioni 
intermedie è sempre necessario deproiettare la velocità osservata, che sarà quindi sempre 
minore o uguale di quella reale (v = vo/sin i) 



Diapositiva 29 
 

materia oscura

 
 

Queste figure sono esempi di curve di rotazione di galassie a spirale. Come si nota, la 
cinematica del bulge ha l’andamento di corpo rigido, con la velocità circolare che cresce al 
crescere del raggio, mentre poi la curva si mantiene pressocché piatta, anziché mostrare 
una velocità decrescente attesa dalla rotazione kepleriana.  
Questo andamento è simile a quello osservato nella Via Lattea ed è indicativo di presenza 
di materia non visibile, non luminosa, chiamata per questo materia oscura. 
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Moti caotici in galassie 
ellittiche o in bulge di spirale
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Osservazioni spettroscopiche di galassie ellittiche mostrano una rotazione molto debole, 
quasi assente. Se la galassia non ha una rotazione globale, come fanno la struttura a non 
crollare su se stessa?  
Le stelle sono in orbita attorno al centro della galassia, ma in modo disordinato o caotico. 
Lo stesso avviene nei bulge delle spirali. 
In questo caso non possiamo più parlare di velocità circolare della galassia, ma piuttosto 
di dispersione di velocità (σ), cioè di deviazione dalla velocità media. 
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Questi due esempi riportano uno studio della cinematica della galassia ellittica NGC1399. 
Nel grafico in basso si ha la curva di rotazione della galassia, dove è facile notare la 
differente forma rispetto alle spirali: intanto la velocità massima è molto minore, di poche 
decine di km/sec e l’andamento è quello di corpo rigido, come nei bulge delle spirali. Al 
contrario, molto elevata è la dispersione di velocità che cresce da 200 km/sec fino a 400 
km/sec al centro della galassia, dove più forte è il campo gravitazionale e quindi maggiore 
deve essere l’energia cinetica delle stelle. 
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Cosa determina Cosa determina la la morfologia morfologia 
di di una galassia   una galassia   

 
 

E’ ovvio domandarsi perché osserviamo galassie di varie morfologie, e se esistono delle 
condizioni iniziali che portino alla formazione di un’ellittica piuttosto che di una spirale. 
Secondo le teorie prevalenti, sono due i parametri fisici che giocano un ruolo importante: 
densità e momento angolare del gas. 
Se la protogalassia è molto densa, il gas si condensa molto velocemente e viene tutto 
convertito in stelle, le quasi si formano praticamente tutte assieme. La galassia assume 
una forma ellittica, con una popolazione stellare che da lì in poi invecchia senza che si 
formino nuove stelle. E’ il cosiddetto collasso monolitico. 
Se al contrario la protogalassia è poco densa, il raffreddamento avviene in modo più lento, 
il gas si condensa al centro formando le stelle del bulge e successivamente su un piano 
formando stelle nuove con continuità. Si ha così una galassia a spirale, che contiene sia 
stelle vecchie che stelle giovani. 
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L’altro parametro fondamentale è il momento angolare, in pratica la rotazione della 
protogalassia. Se questa è lenta, la protogalassia tende a condensare contraendosi e 
dando origine a una galassia ellittica che avrà una rotazione molto debole. Al contrario, se 
il momento angolare della protogalassia è elevato allora la rotazione veloce favorisce lo 
schiacciamento della nube su un piano e la formazione del disco di una spirale. 
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Interazioni gravitazionali

 
 

Le galassie non evolvono solo in modo passivo in ambienti isolati. Esse si trovano molto 
spesso in vicinanza di altre galassie, in strutture legate gravitazionalmente : si osservano 
coppie, sistemi tripli, gruppi di galassie, ammassi di galassie e superammassi. 
La vicinanza fra galassie favorisce l’interazione gravitazionale: le galassie si scontrano, 
si distruggono, si modificano nelle loro morfologie originarie dando vita a qualcos’altro. Le 
simulazioni teoriche mostrano ad esempio che la fusione di due o più spirali porta alla 
formazione di un’ellittica massiccia. 
In questa foto si ha un esempio di un gruppo di galassie. 
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Questa foto mostra un esempio di un ammasso di galassie. A differenza dei gruppi, che 
contengono un piccolo numero di membri, gli ammassi sono caratterizzati da diverse 
decine fino a qualche centinaio di galassie. 
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Le SuperAntennae sono uno degli esempi più spettacolari di scontri fra galassie. Le due 
galassie progenitrici erano molto probabilmente due spirali. Di esse restano le parti centrali 
che si stanno fondendo e due code estese, probabilmente il resto dei bracci di spirale 
completamente svolti. L’ingrandimento ottenuto con osservazioni di Hubble Space 
Telescope mostra numerose nuove regioni di formazione stellare. 
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Un altro esempio di scontro fra galassie ripreso nella fase iniziale. L’interazione può durare 
fino a pochi miliardi d’anni. 
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La distanza delle galassieLa distanza delle galassie

Fu Hubble nel 1924 a determinare 
per la prima volta la distanza della 
galassia di Andromeda (M31)
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Hubble osservò le Cefeidi di M31.
Queste sono un tipo di stelle variabili per cui è nota una relazione tra il 
periodo di variabilità e la magnitudine assoluta. 

Nota la magnitudine apparente, si può determinare il modulo di distanza.

M = – 2.8 log P –1.4M = – 2.8 log P –1.4
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Immaginiamo che Hubble abbia misurato:
m = 20.0 mag
P = 10 giorni
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M31 dista praticamente 700 kpc da noi
Poiché il diametro della Via Lattea è circa 30 kpc,  
M31 è un oggetto esterno alla Via Lattea

 
 

 



Diapositiva 41 
 

 Il gruppo locale  

 1kpc ~ 3000 anni luce

Ci sono altre galassie 
nei dintorni della Via 
Lattea, oltre a M31. 
Abbiamo M33, la 
galassia nel Triangolo, 
le due Nubi di 
Magellano, e altre 
ancora. Tutte queste 
formano il cosiddetto 
Gruppo Locale.

 
 

 
 
 
 
 
 
Diapositiva 42 
 

Nel Gruppo Locale ci 
sono molte galassie 
irregolari e nane
poco massicce 
(M=107 M )
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1929 Edwin Hubble scopre che le 
galassie si allontanano da noi e che la loro 
velocità di recessione è tanto maggiore 
quanto maggiore è la distanza da noi

dHv 0 ⋅=

Legge di Legge di HubbleHubble

11
0 Mpcskm72H −−=
Costante di Hubble
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La legge di Hubble: V=H0 • D
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La recessione delle galassie si osserva spettroscopicamente con lo 
spostamento delle righe spettrali verso lunghezze d’onda maggiori : il 
redshift.

All’aumentare della distanza aumenta anche la velocità, ma allora 
bisogna considerare la teoria della relatività. Si ottiene una formula più 
generale per il redshift, in cui v tende alla velocità della luce senza mai 
raggiungerla.
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Come si determina un redshift
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Per misurare il redshift è necessario avere a disposizione lo spettro di una galassia, 
identificare una riga spettrale (in emissione o in assorbimento), misurarne la lunghezza 
d’onda e confrontarla con quella che avrebbe a riposo.  
La conseguenza più macroscopica del redshift è che lo spettro nel visibile si sposta 
sempre più nel vicino infrarosso. Quindi per osservare ad esempio Hα di una galassia a 
z=1 o maggiore ci vogliono spettri infrarossi.  Allo stesso modo “entrano” nella finestra 
visibile le righe ultraviolette, come nell’esempio terzo in basso dove la Lyα di una galassia 
a z=3.5 è osservata nel visibile. 
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Età dell’Universo
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Per lungo tempo c’è stato un dibattito fra chi sosteneva che H0 valesse 50 km/sec/Mpc e 
chi diceva che valesse 100 km/sec/Mpc. Le osservazioni più recenti a disposizioni ci 
dicono che con tutta probabilità H0 vale 72 km/sec/Mpc. 
Determinare il valore della costante di Hubble è fondamentale, perché il suo inverso 
corrisponde all’età dell’Universo. 
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La scala dei tempiLa scala dei tempi
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Questo grafico mostra l’andamento della velocità di recessione con il redshift. Poiché 
osservare galassie distanti significa guardare indietro nel tempo (lookback time), c’è 
corrispondenza fra redshift, velocità e età. In particolare, si nota che per z compreso fra 
0.5 e 1 si sta osservando l’Universo vecchio circa metà della sua età attuale. 
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I quasar, che appartengono alla famiglie dei Nuclei Galattici Attivi, sono potentissime 
sorgenti di energia contenute nei nuclei di alcune galassie. Grazie a questa proprietà le 
galassie che li contengono risultano osservabili a grandi distanze e quindi sono molto utili 
per osservare l’Universo nelle prime fasi della sua vita. 
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Il quasar più distante : 

z = 6.43

A questa distanza il quasar si 
allontana con una velocità pari 
al 96% della velocità della luce 
e si trova a una distanza di 
circa 13 miliardi di anni-luce 

6000 7000 8000 9000

 
 

Questa immagine mostra il quasar più lontano di cui sia stato possibile misurare 
spettroscopicamente la distanza.   
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Morfologia Morfologia adad alto alto redshiftredshift

 
 

Dato che la formazione delle galassie ha richiesto miliardi di anni, è lecito aspettarsi che 
osservando l’Universo ad alto redshift, cioè guardando indietro nel tempo, si riescano a 
vedere le galassie nelle loro prime fasi vita, in cui una chiara struttura morfologica non era 
ancora presente. Questa figura testimonia appunto ciò che ci attendiamo di vedere: le 
galassie con un età di un paio di miliardi di anni hanno strutture quasi amorfe. 
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presente, z=0, 4800Å

11.5 miliardi di anni fa, z=2.4, 16000Å

10 miliardi di anni fa, z=1.5, 12000Å

 
 

Un altro esempio di evoluzione delle galassie con il redshift. Passando da z=2.4 all’epoca 
attuale sono trascorsi oltre 11 miliardi di anni. Le galassie vengono osservate in infrarosso 
ad alto redshift e nel visibile al presente. 
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• La frazione di E/S0 rimane abbastanza costante al crescere di z (= 
si formano a alto z)

• La frazione di S/Ir decresce al crescere di z (= le S non si sono 
ancora formate 7 Gyr fa)

• La frazione di galassie peculiari cresce al crescere di z (= galassie 
in interazione, le galassie grandi si formano assemblando galassie 
piccole)

oggi 5 Gyr fa 7 Gyr fa 
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La teoria del Big BangLa teoria del Big Bang

 
 

Secondo la teoria, da uno stato iniziale in cui materia e radiazione erano mescolati in una 
forma molto calda e densa, e le 4 forze fondamentali della natura (gravità, 
elettromagnetismo, forza nucleare debole e forte) erano unificate, l’Universo ha cominciato 
ad espandersi e la materia a raffreddarsi.  
Il Big Bang segna l’istante in cui spazio e tempo hanno iniziato ad esistere. Durante il 
primo secondo si sono formati protoni, neutroni ed elettroni, quando i fotoni si scontravano 
e convertivano la loro energia in massa, e le 4 forze si sono separate. La temperatura 
dell’Universo passò da circa 1032 gradi a 10 miliardi di gradi. Approssimativamente 3 
minuti dopo il Big Bang essa scese a 1 miliardo di gradi e protoni and neutroni si unirono a 
formare i nuclei degli atomi. Circa 300 000 anni dopo il Big Bang, l’Universo raggiunse la 
temperatura di 3000 gradi, e gli elettroni poterono combinarsi con i nuclei a formare atomi 
neutri (epoca della ricombinazione). Senza più elettroni liberi in grado di diffondere i fotoni, 
l’Universo divenne trasparente alla radiazione (epoca del disaccoppiamento), ed è questa 
luce che oggi chiamiamo radiazione di fondo cosmico. Circa 1 miliardo di anni dopo il Big 
Bang cominciarono a formarsi le stelle e le galassie, e da questa fase in poi l’Universo ha 
continuato a espandersi e a raffreddarsi sempre più. 
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Riuscire a guardare l’Universo lontano significa per noi poter osservare com’era nella fasi 
iniziali della sua vita. Grazie ad Hubble Space Telescope è stato possibile spingersi fino al 
di sotto del primo miliardo d’anni, in cui le galassie cominciavano ad assemblarsi. 
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Le prove della teoria del Big Bang:

1. L’Universo si espande

2. La percentuale di elio predetta (circa 25%) si accorda con 
le osservazioni

3. E’ stata osservata la radiazione di fondo cosmico a 3 K
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WMAP

La radiazione di fondo cosmico a 3 K
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Andando ancora più lontano è stata osservata la radiazione di fondo cosmico a 3 K. 
Scoperta da Penzias e Wilson nel 1965, e poi riosservata successivamente con il satellite 
COBE e recentemente con WMAP, la distribuzione di energia di questa radiazione segue 
l’andamento di un corpo nero a temperatura T=2.725 ±0.002 K. Le variazioni di colore 
sono variazioni di temperatura (∆T), fluttuazioni rispetto al valore medio o in altre parole 
anisotropie al momento del disaccoppiamento materia-radiazione. 
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Quale futuro per l’Universo?Quale futuro per l’Universo?

Alexander Friedmann (1922) : assumendo che l’Universo su 
larga scala appaia lo stesso in ogni direzione e da ogni punto 
e utilizzando le equazioni della Relatività Generale di Einstein 

l’Universo si espande !!

Einstein : impossibile, l’Universo è statico
costante cosmologica Λ

Hubble : l’Universo è in espansione
Einstein cancella la costante Λ
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Friedmann : a partire dal Big Bang l’Universo si espande fino al momento 
in cui la forza di attrazione gravitazionale rallenta l’espansione, la arresta e 
fa contrarre l’Universo fino a ritornare nella condizione di partenza (Big 
Crunch) Universo chiuso

Esistono altre due 
soluzioni possibili : 
l’Universo piatto e aperto, 
che dipendono dalla 
densità.
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Chiuso
Ω > 1

Piatto
Ω = 1

Aperto
Ω < 1
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E’ la densità dell’Universo ciò che determina il suo futuro. Al variare del parametro di 
densità Ω, che è il rapporto fra la densità dell’Universo e la sua densità critica (che a sua 
volta è funzione della costante di Hubble), si ottiene un universo chiuso, piatto o aperto.  
In un universo aperto non c’è abbastanza materia per bloccare l’espansione, le galassie 
continuano ad allontanarsi le une dalle altre ma con maggiore lentezza. 
In un universo piatto, c’è materia sufficiente a bloccare l’allontanamento delle galassie, ma 
non a impedire l’espansione all’infinito. 
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Qual è il nostro Universo?Qual è il nostro Universo?

Se sommiamo stelle e galassie Ω = 0.044 ± 0.004

Se consideriamo anche la materia oscura presente nelle 
galassie e negli ammassi di galassie  Ω = 0.27 ± 0.04

Universo 
aperto

Osservazioni WMAP e BOOMERANG  Ω = 1

Manca il 73% del parametro di densità  !!!
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Nel 1998 si scopre che l’Universo è in fase di accelerazione.

Osservazioni di supernovae SN Ia in galassie distanti indicano 
velocità di recessione minori di quelle attese dalla Legge di Hubble, 
ovvero a parità di velocità di recessione quelle galassie sono più 
distanti di quanto ci si aspetti.

Le SN Ia sono dovute all’esplosione 
di una nana bianca di C/O e hanno 
una magnitudine assoluta tipica di 
circa M = –19.5 ± 0.1

si può determinare il modulo di 
distanza (m-M)
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Per poter accelerare, l’Universo deve essere sottoposto a una sorta di “forza 
gravitazionale repulsiva” o in altri termini una forza di pressione che superi 
l’attrazione gravitazionale  ritorna la costante cosmologica Λ !!
Si comincia a parlare di Energia Oscura.

 
 

 
 


