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Introduzione

Lo scopo di questo lavoro di tesi è quello di indagare, in modo preliminare, gli
e�etti del mezzo interstellare e del sistema solare sulle missioni spaziali interstel-
lari. In particolare, considerando una sonda relativistica, si analizzano le cause e
gli e�etti dei processi �sici che possono intercorrere nei due diversi ambienti.

In�ne, si indagano le di�erenze d'impatto e si esaminano diverse proposte su
come proteggere la navicella spaziale.

Il presente elaborato è così suddiviso:

- Il capitolo 1 fornisce una panoramica sul mezzo interstellare di�uso, de�-
nendone caratteristiche �siche e costituenti più importanti.
Una particolare attenzione viene posta sulle componenti gassosa e granulare;

- Il capitolo 2 mostra il mezzo interstellare locale, restringendo cioè il campo
di osservabilità ai dintorni solari.
Si approfondisce il rapporto tra componente gassosa e componente granu-
lare;

- Il capitolo 3 evidenzia gli e�etti dell'interazione con il mezzo interstellare
locale di una sonda relativistica che si dirige verso α Centauri;

- Il capitolo 4 presenta brevemente il mezzo interplanetario, ovvero il mezzo
all'interno del sistema solare;

- Il capitolo 5, in�ne, riassume il confronto tra mezzo interstellare e sistema
solare nell'ambito di un viaggio interstellare.
Vengono presentate proposte per ridurre al minimo le interazioni dannose
alla sonda, con particolare riferimento all'aspetto astronomico della
questione.
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Capitolo 1

Il mezzo interstellare di�uso

Il mezzo interstellare di�uso, tecnicamente conosciuto con l'acronimo I.S.M.
(InterStellar Medium), costituisce un fattore molto importante nello studio del-
l'universo. Genericamente, esso rappresenta l'insieme di materia barionica e di
radiazione che si trova nello spazio tra le stelle.
Sullo stesso principio, ci si può riferire al cosiddetto mezzo intergalattico (anche
qui tramite l'acronimo I.G.M., ovvero InterGalactic Medium) su scale galatti-
che. Data l'impossibilità di stabilire dei con�ni netti tra una galassia e quella
successiva, solitamente si considera univocamente il mezzo interstellare anche su
scale extra-stellari.
D'ora in avanti, dunque, si userà unicamente l'acronimo I.S.M. per indicare en-
trambi gli ambienti.

Il mezzo interstellare rappresenta una via indiretta molto vantaggiosa nello
studiare l'evoluzione delle galassie, la formazione stellare e in de�nitiva l'evoluzio-
ne dell'universo su scale "locali". Essendo letteralmente il mezzo di congiunzione
tra più oggetti astronomici, anche ad elevate distanze, la sua composizione chi-
mica, �sica e la sua dinamica possono fornire informazioni utili sulle proprietà
analoghe dei corpi celesti coinvolti.

Da questa prima descrizione si evince che la struttura dell'I.S.M. di�uso risulta
alquanto complessa e variegata1 e dunque di non banale descrizione.
Di seguito le caratteristiche principali.

1.1 Composizione e struttura

Al tempo cosmologico attuale si può a�ermare che la maggior parte della
materia barionica dell'universo sia condensata in stelle e galassie (o nei resti di
stelle e galassie): solo una minima parte, infatti, è materia di�usa nel mezzo
interstellare. La Via Lattea non fa eccezione: circa il 10% della propria materia
barionica è "di�usa". Sebbene sia una percentuale relativamente piccola, non
risulta a�atto trascurabile su scale "locali" (i.e. nei dintorni solari).

Questo aspetto verrà maggiormente trattato nel capitolo 2.

1[3], pag.57
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2 CAPITOLO 1. IL MEZZO INTERSTELLARE DIFFUSO

Figura 1.1: Flussi di massa barionica all'interno del mezzo interstellare. Si no-
ta l'interconnessione con l'ambiente stellare circostante. Immagine presa da [1],
cap.1, pag.2.

L'I.S.M., in realtà, è un insieme di più elementi sia di radiazione sia di
particelle (protoni, elettroni liberi, etc.); la sua struttura è costituita da:

� Gas interstellare: ioni, atomi e molecole allo stato gassoso con distribuzio-
ne di velocità di tipo termico (seguono cioè la statistica di Maxwell-Boltzmann);

� Polvere interstellare: piccole particelle solide, dalle dimensioni tipiche
dell'ordine del micron o sub-micron (∼ 10−4/10−5 cm), mescolate al gas
interstellare;

� Raggi cosmici: ioni ed elettroni con energia cinetica notevolmente mag-
giore di quella termica, quasi relativistica. È una componente altamente
energetica (registrati valori dell'ordine di ∼ 1021eV );

� Radiazione elettromagnetica: fotoni a diverse frequenze a seconda della
sorgente di emissione. Si possono includere la C.M.B. (Cosmic Microwave
Background), le fotosfere stellari (pura luce visibile), radiazione emessa da
ioni, atomi, molecole, emissione termica dei grani interstellari eccitati da
radiazione stellare, emissione di free-free da plasma termico, radiazione di
sincrotrone da elettroni relativistici e raggi γ emessi durante transizioni
atomiche e decadimenti nucleari;

� Campo magnetico interstellare: dovuto a correnti elettriche nel mezzo
interstellare. Risulta importante in generale perchè "orienta" i raggi cosmici
e può spiegare alcuni aspetti dinamici dell'I.S.M.;

� Campo gravitazionale: è dato dall'insieme di tutte le componenti di
massa non-nulla (i.e. stelle, resti di stelle e la stessa materia barionica
interstellare).
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Per completezza di trattazione, all'elenco di cui sopra bisognerebbe aggiungere
anche il contributo della materia oscura. Tuttavia, dato l'obiettivo del presente
elaborato e la pochezza di dati a disposizione per una descrizione soddisfacente,
tale intervento si considera trascurabile.

Poichè circa il 98% del L.I.S.M. è composto da gas e polvere interstellare,
questi si possono considerare come le proprie componenti principali.
Di seguito un loro approfondimento.

1.2 Gas interstellare

Con riferimento alla Via Lattea (�g. 1.2), la maggior parte del gas interstellare
è situata in un disco dallo spessore di qualche centinaio di parsec (∼ 500 pc).
Tale regione si trova nelle zone periferiche della Galassia, in corrispondenza delle
aree di formazione stellare. Considerando il sistema in 3D, il disco di gas presenta
una certa estensione al di sopra e al di sotto del piano galattico, sebbene la maggior
concentrazione si registri a bassi valori di latitudine galattica.
L'intera struttura si distribuisce con una certa simmetria rispetto all'equatore
galattico senza dei con�ni netti -superiori o inferiori-: per questo si può a�ermare
che la sua estensione è di tipo atmosferico.

Inoltre, è lecito trattare il disco gassoso come un disco sottile, almeno nei
dintorni solari: considerando che il Sole si trova ad una distanza R ∼ 8.5 kpc dal
Centro Galattico e che il disco ha uno spessore di d ∼ 500 pc, si conclude che
quest'ultimo è "largo" solo il 6% rispetto a R. Questo sempli�ca sensibilmente i
calcoli sulla dinamica gassosa.

In�ne, essendo il Sole situato all'incirca a metà del raggio della Via Lattea
(RG ∼ 15 kpc), la sua posizione risulta alquanto privilegiata: analizzandone l'am-
biente circostante, infatti, si può avere un'idea quasi completa del comportamento
della componente gassosa rispetto alle stelle vicine.

1.2.1 Distribuzione e organizzazione

Secondo gli studi attuali più accreditati2, la massa totale della Via Lattea
-entro una distanza RG ∼ 15 kpc dal Centro Galattico- è stimata essere dell'ordine
di MG ∼ 1011M�; di questa, 5 × 1010M� è condensata in stelle, 5 × 1010M�
rappresenta la materia oscura e solo un restante 7 × 109M� è in forma gassosa
di�usa all'interno del mezzo interstellare (si veda �g. 1.1).
Questo è composto prevalentemente da idrogeno H ed elio He. Per quanto riguarda
l'idrogeno, il 60% è in forma atomica H I, il 20% è rappresentato dalla forma
molecolare H2 ed il restante 20% dallo stato ionizzato H II.

Queste particelle gassose interstellari derivano quasi totalmente dalle prime
fasi di formazione dell'universo dopo il Big Bang; soltanto una parte residuale
può essere spiegata come prodotto di attività stellari (inserendo in questo gruppo,
impropriamente, anche le esplosioni di supernova).

2[1], cap.1 pag.4



4 CAPITOLO 1. IL MEZZO INTERSTELLARE DIFFUSO

Figura 1.2: Struttura della Via Lattea, vista di taglio. I puntini rappresentano un
campione di stelle; la maggior parte del volume di gas interstellare è evidenziato
con linee oblique. Da notare la posizione del Sole rispetto al Centro Galattico.
Immagine presa da [1], cap.1, pag.4.

Il restante gas (∼ 2%) è rappresentato dai cosiddetti elementi pesanti3, dal
carbonio C all'uranio U; questi sono e�ettivamente il risultato dell'interazione
dell'I.S.M. con le stelle vicine e le loro attività. In questo senso è interessante
notare come le abbondanze di quest'ultimi (in particolare C, O, Mg, Si e Fe)
risultino funzione decrescente rispetto al raggio galattico RG: nei dintorni solari,
infatti, si registrano valori esattamente pari alla metà di quelli tipici del bulge.

Per quanto riguarda la massa del gas interstellare, anche in questo caso H e He
ne rappresentano la quasi totalità, con gli elementi pesanti che ne costituiscono
solo l'1% (a causa della loro scarsa presenza).

Data la natura di�usiva della componente, non si registrano all'interno della
Via Lattea regioni circoscritte da gas interstellare con speci�che caratteristiche di
densità o temperatura: essendo tutto molto dinamico, non vi è nessuna proprietà
prevalente.

Esiste invece la peculiarità che il gas si organizzi in speci�ci stati �sici, detti
" fasi ", secondo valori �ssati di temperatura, pressione e densità a prescindere
dalla regione di ubicazione (i.e. una speci�ca zona galattica può ospitare diversi
stati contemporaneamente).

3Si ricorda che per elemento pesante si intende qualsiasi elemento chimico con un numero
atomico Z ≥ 3.
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Le fasi convenzionalmente riconosciute, ad oggi, sono 7 e si dividono in:

1. Gas coronale4: gas che è stato rapidamente scaldato sino a temperature
T ≥ 105.5 K dalle onde d'urto delle esplosioni di supernova. Presenta una
bassa densità, riuscendo tuttavia ad occupare un volume considerevole: si
pensa che rappresenti da solo quasi la metà del volume totale occupato dal
gas interstellare. Le regioni coronali sono estese su distanze di ∼ 20 pc,
ra�reddandosi in tempi-scala di Myr (106 yr).
Il gas coronale è anche conosciuto come H.I.M., ovvero Hot Interstellar
Medium;

2. H II gassoso: gas che é stato foto-ionizzato dai fotoni UV provenienti
da stelle molto calde e molto giovani (tipo spettrale: O). A seconda della
densità, tale gas si organizza in strutture leggermente diverse:

- regioni H II se la densità è elevata;

- H II di�uso se la densità è minore. Quest'ultimo stato è anche cono-
sciuto come W.I.M., ovvero Warm Ionized Medium.

Si stima che la Via Lattea contenga circa 1.1 × 109M� di questo stato
gassoso. Oltre alle regioni H II e all'W.I.M., l'idrogeno ionizzato si può
organizzare in strutture più de�nite, come le nebulose planetarie5: queste
si formano quando avviene un'importante e rapida perdita di massa nelle
stelle (con massa iniziale 0.8M� ≤ M ≤ 6M�) durante le loro fasi �nali.
Questo processo lascia scoperto il nucleo centrale, il quale foto-ionizza il gas
esterno espulso precedentemente creando la nebulosa planetaria;

3. Caldo H I: prevalentemente idrogeno atomico alla temperatura T ≈ 103.7 K.
Nei dintorni solari presenta una densità nH ≈ 0.6 cm−3.
Occupa circa il 40% del volume totale del disco ed è anche conosciuto come
W.N.M. (Warm Neutral Medium);

4. Freddo H I: prevalentemente idrogeno atomico alla temperatura T ≈ 102 K,
con densità nH ≈ 30 cm−3. Occupa circa l'1% del volume totale ed è anche
conosciuto come C.N.M. (Cold Neutral Medium);

5. Gas molecolare di�uso: è simile al C.N.M. con valori di densità tali da
permettere ad H2 di auto-schermarsi e di mantenersi in questo speci�co
stato in quantità signi�cative all'interno delle nebulose gassose;

4Per coronale si intende il gas con valori di temperatura e ionizzazione comparabili a quelli
della corona solare.

5Il termine planetarie deriva dal fatto che, se osservate con un telescopio ottico, appaiono
come dei pianeti.
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6. Gas molecolare denso: si tratta di nubi di gas con valori di densità pari
a nH ≥ 103 cm−3. Queste nubi sono otticamente scure, con un'estinzione
visuale AV ≥ 3 mag verso le regioni centrali.
È all'interno di queste strutture gassose che avviene la formazione stellare;

7. "Out�ows" stellari: stelle fredde molto evolute presentano un mass-loss
rate �no a 10−4M� yr−1, con velocità v ≤ 30 km s−1 tali da riuscire a
rifornire di materiale gassoso il mezzo interstellare. Possono essere raggrup-
pati in questa categoria anche i venti stellari, anche se il loro contributo alla
massa gassosa dell'I.S.M. è essenzialmente trascurabile.

È importante rimarcare il concetto che le fasi non rappresentano delle condi-
zioni �siche statiche ma sono altamente interagenti tra di loro.
Ciò comporta un perenne stato di non equilibrio del mezzo interstellare, aumen-
tato da una continua interazione energetica e di radiazione con l'ambiente circo-
stante. È lecito a�ermare che l'I.S.M. sia ben lontano da una minima condizione
di equilibrio termodinamico.

1.3 Polvere interstellare

Con polvere interstellare si intende l'insieme di particelle solide, dette grani,
dalle dimensioni maggiori dei tipici valori atomici.
Storicamente si fa coincidere la scoperta dei grani con il tentativo di spiegare i
valori di assorbimento spettrale, per i quali la sola presenza della componente gas-
sosa risultava insu�ciente. Il ruolo delle polveri interstellari è diventato sempre
più rilevante con lo sviluppo dell'astronomia moderna: studiarne lo spettro nel-
l'infrarosso e nel sub-millimetrico signi�ca oggi riuscire ad individuare e studiare
stelle oscurate, altrimenti impossibile da scoprire.

La composizione chimica della polvere interstellare è stata oggetto di numerosi
dibattiti nel corso degli anni e soltanto in tempi recenti è stato possibile fornirne
una descrizione coerente.
Le di�coltà nascevano dalla natura stessa dei grani: tramite la spettroscopia,
infatti, risultava quasi impossibile riuscire a rilevare un picco di un particolare
elemento chimico. Questo per due ragioni:

1. L'assorbimento nel visibile e nell'UV è essenzialmente uno spettro continuo;

2. Le caratteristiche spettrali derivate risultavano troppo "di�use" (non si re-
gistravano picchi di facile identi�cazione) per marcare in modo univoco uno
speci�co elemento chimico.
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L'approccio risolutore della questione, invece, si basa sul cercare statistica-
mente quali elementi potrebbero essere presenti per giusti�care i dati osservativi
sull'estinzione interstellare. Sempre dagli spettri si ricava l'informazione genera-
le che il rapporto tra la massa della polvere e la massa del gas (e.g. idrogeno)
dev'essere dell'ordine di

Mdust

MH
& 0.0083

In più, evidenze sperimentali mostrano che le abbondanze chimiche dell'I.S.M.,
data la sua costante interazione col Sole, siano molto simili a quelle della fotosfera
solare nei suoi dintorni. Inoltre, analisi di laboratorio suggeriscono che l'idrogeno
non può essere considerato come il pilastro in massa della distribuzione chimica
(e.g. anche nelle molecole più semplici a base di H, come il polietilene (CH2)n, la
massa totale dipende all'86% dal carbonio), mentre gli altri elementi più di�usi,
come l'elio He e il neon Ne, sono chimicamente inerti.

In sostanza, mettendo insieme tutte queste considerazioni empiriche, è lecito
pensare che le polveri siano composte principalmente da quegli elementi non così
ampiamente di�usi nell'I.S.M. ma comunque presenti:
in questo senso C, O, Mg, Si, S e Fe possono rappresentare dei candidati validi.

La bontà dell'approccio suggerito è su�ragata anche dal cosiddetto fenomeno
di depletion (i.e. "deplezione", ovvero "esaurimento") degli elementi.
Osservando le righe di assorbimento nei dintorni solari di alcuni degli elementi
sopra proposti, infatti, si nota una sistematica sottostima della quantità degli
stessi nel mezzo interstellare rispetto a quanto ci si aspetterebbe di trovare. L'idea
è che questi elementi siano sì presenti nell'I.S.M. ma non in maniera di�usa:
sarebbero raggruppati all'interno di strutture cristalline, i.e. i grani di polvere,
di�cili da rilevare spettroscopicamente. Si pensa che circa 2/3 di C e più del 90%
di Fe, Mg e Si possano essere organizzati in grani.

Un caso modello in letteratura, da questo punto di vista, è la ben nota linea
di vista lungo la stella ζ Ophiuchi (tipo spettrale: O9.5V, distante 138 pc).
Attraverso tale linea è stato possibile calcolare la maggior parte della quantità
degli elementi depleted ed avere così una prima idea della composizione chimica
delle polveri nel mezzo interstellare.
Fig. 1.3 mostra in dettaglio i valori delle deplezioni rilevate.

Figura 1.3: Tabella deplezioni rilevate lungo la linea di vista di ζ Ophiuchi.
Immagine presa da [1], cap.23, pag.265.
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Con buone probabilità si può a�ermare che i grani interstellari siano composti
principalmente da:

- Silicati, come pirosseno od olivina;

- Ossidi di silicio, magnesio e ferro (e.g. SiO2, MgO, Fe3O4);

- Solidi di carbonio, come gra�te, carbonio amorfo e diamante;

- Idrocarburi, come le molecoleP.A.H. (i.e. PolycyclicAromaticHydrocarbons);

- Carburi, come il carburo di silicio SiC;

- Fe metallico.

Altri elementi (come Ti, Cr), che sono e�ettivamente presenti nei grani, pos-
sono essere trascurati in quanto poco di�usi e il loro contributo alla massa totale
delle polveri risulta essenzialmente nullo.

Da analisi osservative sull'estinzione nell'UV, sullo scattering della luce visibile
e sulla polarizzazione della luce stellare, si può derivare che i grani interstellari
presentino un range dimensionale molto ampio, con valori degli elementi più di�usi
dell'ordine di 0.01µm ≤ agr ≤ 0.2µm (dove "agr" rappresenta la dimensione media
del singolo grano). Essendo composizioni complesse di più atomi è di�cile fornire
un'accurata modellizzazione spaziale. Ad oggi i più accurati modelli mostrano
che la maggior parte della massa risiede nei grani più grandi, mentre la maggior
parte della super�cie d'area risiede nei grani più piccoli.
Fig. 1.4 mostra un esempio gra�co di un generico grano di polvere interstellare.

Figura 1.4: Cartoon di un generico grano di polvere interstellare ricoperto da un
manto di ghiaccio molecolare. Immagine presa da [20], pag.2.



Capitolo 2

L.I.S.M.: il mezzo interstellare

locale

Il capitolo 1 ha evidenziato la di�coltà di modellizzare in modo e�cace la
distribuzione del gas e della polvere interstellari. I motivi principali riguardano
l'estrema dinamicità del sistema, la sua di�usività e la conglomerazione di più
elementi di complessa individuazione singola.

Per risolvere l'impasse conviene restringere il campo di osservabilità a regioni
galattiche più conosciute e direttamente studiabili, in modo tale da ridurre al
minimo incertezze altrimenti non risolvibili. Inoltre, non essendoci una regione
della Galassia privilegiata dalla presenza del mezzo con speci�che peculiarità (si
veda il paragrafo 1.2.1), l'approssimazione proposta è lecita.

D'ora in avanti si valuteranno i dintorni solari come area campione della Ga-
lassia e ci si riferirà al mezzo interstellare con l'acronimo L.I.S.M., ovvero Local
InterStellarMedium (dove "local" si riferisce alla regione in prossimità del Sole).

2.1 Gas interstellare nel L.I.S.M.

Immaginando di osservare l'ambiente interstellare con un sistema di riferimen-
to centrato sul Sole, il disco gassoso della Via Lattea (�g. 1.2) appare come una
shell più o meno sferica dal raggio di ∼ 100 pc: tale shell è meglio conosciuta come
Local Bubble (L.B.). La si può immaginare come un perimetro �sico ideale entro
il quale considerare il mezzo interstellare come "locale".
Tramite osservazioni spettroscopiche nell'UV è ora possibile ricavarsi un quadro
più preciso della distribuzione della componente gassosa e delle sue interazioni
con le astrosfere vicine.

I primi tentativi di modellizzazione, in questo senso, risalgono alla seconda
metà del secolo scorso: Field et al.1 (1969), McKee e Ostriker2 (1977), Wol�re
et al.3 (1995) assunsero che il L.I.S.M. fosse omogeneo e termodinamicamente
stabile, nonchè in uno stato stazionario.

1[18], pag.5.
2[11], pag.10.
3[6], pag.2.

9
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Sotto queste ipotesi derivarono un modello per il gas interstellare che preve-
deva soltanto tre "fasi" in continua interazione:

i. Il C.N.M. (Cold Neutral Medium), ad una temperatura T > 50 K;

ii. IlW.N.M. (WarmNeutralMedium) o ilW.I.M. (Warm IonizedMedium),
ad una temperatura T ' 800 K;

iii. Lo H.I.M. (Hot Ionized Medium), ad una temperatura di T > 106 K.

Sebbene questa descrizione preveda anche la presenza di materia granulare
(sottoforma di molecole P.A.H.), risulta insu�ciente per quanto riguarda le di-
mensioni delle singole componenti e l'evoluzione chimica dell'intero sistema.
Inoltre, le ipotesi su cui si regge l'apparato modellistico sono di di�cile applicazio-
ne: il mezzo interstellare non può essere considerato in equilibrio termodinamico
e tantomeno stazionario, neanche a livello locale (nessuna evidenza osservativa
smentisce queste considerazioni).

Grazie ad una notevole crescita del supporto tecnologico e delle tecniche os-
servative è possibile superare tali modelli poco e�caci. La descrizione del gas
interstellare locale più coerente con le osservazioni, ad oggi, appare essere quella
proposta da Red�eld e Linksky nel 2008 ([13]).
Il loro modello, per semplicità, viene abbreviato nella sigla RL08.

2.1.1 Il modello RL08

Sfruttando i dati di HST, in particolare degli strumenti a bordo della sonda
come lo S.T.I.S. (Space Telescope Imaging Spectrograph) e lo G.H.R.S. (Goddard
High Resolution Spectrograph), RL08 si basa su osservazioni spettroscopiche lun-
go 157 linee di vista di diverse stelle, campionando così una notevole porzione di
cielo. L'idea alla base del modello è di per sè molto semplice: partendo dal presup-
posto che il mezzo interstellare sia in continua interazione con le astrosfere all'in-
terno di L.B., studiando le righe di assorbimento e ricercando picchi di elementi
tipici, è possibile determinare la composizione chimica del gas e, indirettamente,
anche la sua velocità di �usso e la sua distribuzione spaziale.

L'importanza di questo modello risiede anche nell'aver introdotto il concetto
di cloud gassosa che supera l'organizzazione tramite "fasi". Direttamente da
[13], per "cloud" si intende una collezione di particelle di gas che presentano
caratteristiche �siche e cinematiche simili (o comunque poco di�ormi).

Il modello qui riportato prevede che il L.I.S.M. gassoso sia composto da 15
nubi, ognuna con speci�ci valori di temperatura, densità, pressione. Le strutture
più di�use sono:

- L.I.C. (Local Interstellar Cloud): rappresenta la nube maggiore nei dintor-
ni solari. Occupa circa il 45% del cielo e ha un moto apparente in direzione
dell'Anti-Centro Galattico; si trova alla temperatura T = 7500± 1300 K ed
è composta principalmente da H -e da alcuni isotopi, come il Deuterio-, da
He più alcuni elementi pesanti (in primis Fe, K e Mg);

- G-cloud: simile alla L.I.C., con una temperatura di T = 5500± 400 K;
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Figura 2.2: L' "anello di fuoco" nel L.I.S.M.: la nube L.I.C. che interagisce con
la G-cloud e forma la Mic-cloud. Immagine presa da [16], pag.6.

Si pensa che questi processi possano portare alla formazione di altre nubi,
con caratteristiche intermedie a quelle dei �lamenti gassosi che si "scontrano".
Un tipico esempio è rappresentato dalla Mic-cloud (�g. 2.2): alla temperatura
T = 9900 K, presenta caratteristiche dinamiche comparabili alla L.I.C. e alla
G-cloud. Gli studi più recenti4 sembrerebbero mostrare che il Sole si trovi proprio
al con�ne tra la L.I.C. e la G-cloud, nella regione che viene anche chiamata
anello di fuoco5 .

4[16], pag.6.
5In analogia con l'anello di fuoco nel Paci�co.
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2.2 Polvere interstellare nei dintorni solari

Grazie alle sonde Galileo e Ulysses è stato possibile costruire un database di
dati in situ per lo studio delle polveri interstellari locali.

In particolare, la sonda Ulysses negli anni ′90 riuscì a rilevare un �usso
di particelle in direzione perpendicolare al piano dell'eclittica: queste vennero
subito classi�cate come di origine interstellare e non interna al sistema solare
(interplanetaria).

Infatti, in linea di principio, le particelle interplanetarie presentano una distri-
buzione fortemente in�uenzata dalla latitudine eclittica (maggior concentrazione
a l= 0° e in vicinanza al Sole; minima, se non nulla, a l= ±90°); le particelle
interstellari, invece, dovrebbero essere indipendenti dalle coordinate locali.
Le circostanze, poi, nelle quali la sonda operò tolgono qualsiasi dubbio:

i. Dopo il �y-by di Giove, Ulysses rilevò un �usso di particelle provenienti
da orbite in moto diretto nella direzione opposta rispetto a quella che ci si
aspetterebbe dalle particelle interplanetarie;

ii. Le particelle registrate presentavano una velocità di �usso superiore alla ve-
locità di fuga eliosferica. In sostanza possedevano energia cinetica su�ciente
per poter sfuggire al sistema solare;

iii. I sensori della sonda annotarono �ussi di particelle anche a elevati valori
di latitudine eclittica, dove le particelle interplanetarie risultano pressochè
nulle.

Da semplici considerazioni astronomiche si possono escludere anche sorgenti
ai limiti del sistema solare, come la nube di Oort e la fascia di Edgeworth-Kuiper.
Quest'ultima, ad esempio, si trova tra 30 A.U. e 80 A.U. ed è il risultato di ciò che
rimane del disco protoplanetario da cui si formò tutto il sistema solare; pertanto,
un qualsiasi �usso di particelle proveniente da questa zona seguirebbe delle orbite
quasi complanari con il piano dell'eclittica, come le particelle interplanetarie6.

La nube di Oort, invece, è una regione di�usa di raggio ROort ≈ 5× 104 A.U.,
contenente una massa totale di MOort ≈ 20− 40M⊕. Se questa fosse sorgente di
polveri interstellari con le stesse caratteristiche e velocità registrate dalla sonda
Ulysses, allora il contributo totale sarebbe molto piccolo. Infatti, per valori di
�usso fm,IS ∼ 2 × 10−20 g cm−2 s−1, il tempo che la nube impiegherebbe a far
de�uire tutta la sua massa nel sistema solare sarebbe

tOort =
MOort

4πR2
Oortfm,IS

Sostituendo i valori numerici si trova tOort < 105 yr: la vita della nube di Oort
sarebbe molto corta se il suo contributo al �usso interstellare fosse signi�cativo.

In conclusione, si può a�ermare che il �usso di particelle registrato dalla sonda
Ulysses sia puramente di natura interstellare. Una prima analisi dei dati osser-
vativi (�g. 2.3) permette alcune considerazioni sulla distribuzione in massa dei
grani.

6Per maggiori dettagli, vedere il capitolo 4.
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Figura 2.5: Riassunto dei valori di Rg/d lungo le direzioni di ε CMa e λ Sco, per
abbondanze di tipo solare e di tipo spettrale B. Immagine presa da [5], pag.12.

n(Xi) è la densità spaziale dell'i-esimo elemento X; Ai è l'i-esima massa atomica;
in�ne, PPM(Xi) indica il numero di atomi in parti per milione (in forma gassosa
e granulare). Nel caso del L.I.S.M., si trova un valore di Rg/d del tipo:

Rg/d =
nHmH + nHemHe

Nm,UG
= 94 (2.4)

Tale valore è consistente con altri rapporti speci�che linee di vista? Confron-
tiamo quanto trovato, ad esempio, con due direzioni molto note in letteratura:
"line of sight" verso ε CMa e verso λ Sco (quest'ultima in interazione con la
L.I.C.). I calcoli mostrano i seguenti risultati (�g. 2.5):

� Lungo la linea di vista di ε CMa si trova Rg/d = 427 per abbondanze di tipo
solare, mentre Rg/d = 551 per abbondanze tipiche di una stella di classe
spettrale B;

� Lungo la linea di vista di λ Sco si trova Rg/d = 137 per abbondanze di tipo
solare, mentre Rg/d = 406 per abbondanze tipiche di una stella di classe
spettrale B

Per completezza, si potrebbero e�ettuare le stesse considerazioni anche per
una stella molto lontana dalle precedenti; ad esempio, lungo la direzione di 23 Ori
si trova Rg/d = 127 per abbondanze solari e Rg/d = 399 per abbondanze di tipo
spettrale B.

Le di�erenze con i dati in situ delle sonde Galileo e Ulysses sono alquanto
signi�cative. I risultati per la classe spettrale B, poi, sono decisamente discordanti:
ciò si può spiegare considerando che per una stella molto giovane il fenomeno
della deplezione (paragrafo 1.3) è sostanzialmente inesistente. La parte granulare
risulta azzerata e domina la componente gassosa: Rg/d, per de�nizione, risulta
molto elevato. Viceversa, per una stella dalle abbondanze comuni (come il Sole),
la presenza delle polveri inizia ad essere importante e Rg/d si riavvicina ai valori
derivati sperimentalmente.

Ciò non vale per la linea di vista lungo ε CMa: questa discrepanza può derivare
dal fatto che nell'eq. (2.4) non si è tenuto conto di polveri eccessivamente grandi,
probabilmente molto di�use nell'ambiente nei dintorni della stella.



Capitolo 3

Applicazione: viaggio

interstellare

3.1 Il progetto "Breakthrough Starshot"

Si tratta di un progetto ingegneristico e di ricerca; il suo obiettivo principale1 è
quello di inviare una sonda, dalla massa dell'ordine del grammo e dalle dimensioni
dell'ordine del centimetro, a velocità relativistiche (v= 0.2c) per raggiungere la
stella α Centauri2 in soli 20 yr. Tale velivolo si può riassumere in due componenti:

1. Lo starchip (�g. 3.2): è il cuore del progetto. Contiene tutti i componenti
elettronici -sensori, fotocamera, etc.- e probabilmente sarà costruito con
materiale semi-conduttore, come ad esempio del quarzo;

2. La lightsail (�g: 3.3): con uno spessore di 1µm ed un'area massima di
(4× 4) m2, sarà costituita da materiale altamente sottile e ri�ettente, come
ad esempio il grafene e suoi derivati.

Lo scopo di questo lavoro di tesi è quello di indagare gli e�etti del mezzo
interstellare e del sistema solare sulle missioni spaziali; si prende spunto dal pro-
getto "Breakthrough Starshot" e si considera una sonda con lo stesso concept
di quella appena presentata, valutandone i comportamenti nel range di velocità
0.05c ≤ v ≤ 0.5c e per diversi materiali di costruzione (qui essenzialmente due:
quarzo e gra�te, le cui caratteristiche sono presentate in �g. 3.4).

In�ne, si considera la sonda come "aghiforme"3 (�g. 3.1 ne mostra uno sche-
ma), la cui direzione del moto si suppone essere lungo l'asse della lunghezza; la
sezione geometrica d'impatto è dunque A = WH = H2.

1Per ulteriori dettagli, https://breakthroughinitiatives.org/initiative/3
2si ricorda che si sta parlando di una distanza d = 1.34 pc, circa 4 anni-luce.
3È la forma più conveniente per due motivi: 1) si ha la minor super�cie d'impatto con lo

spazio, i.e. il minor danno subìto; 2) in regime relativistico, si favorisce l'e�cienza in velocità e
si agevolano alcuni e�etti, primo fra tutti la contrazione delle lunghezze.

17
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Figura 3.1: Schematizzazione aghiforme della sonda, diretta lungo l'asse della
lunghezza L; con W si denota la larghezza, mentre con H l'altezza t.c.
H = W � L. Immagine presa da [2], pag.2.

Figura 3.2: Lo starchip: sono evidenziati alcuni componenti elettronici.
Immagine presa da https://www.spaceflightinsider.com/conferences/

tennessee-valley-interstellar-workshop-taking-long-view-stars/

attachment/breakthrough-starshot-starchip/.

3.2 Interazione con il L.I.S.M.: possibili processi �sici

Il mezzo interstellare è composto (capitolo 2) prevalentemente da H e He
nella forma gassosa, più alcuni elementi pesanti (in primis C, O, Mg, Si, S e Fe)
organizzati in strutture cristalline: le polveri. Nel valutare il viaggio interstellare
della sonda, bisogna tener conto di entrambe le componenti.

In particolare, è possibile già da ora considerare trascurabili gli elettroni (di
valenza) degli atomi interstellari: questi, infatti, vengono immediatamente eccitati
e strappati dal loro mezzo di appartenenza non appena il velivolo spaziale ne viene
in contatto. L'interazione maggiore avviene dunque tra gli ioni/nuclei del L.I.S.M.
e la super�cie esterna della sonda.

Considerando la descrizione del processo in un sistema di riferimento solidale
alla sonda (t.c. questa stia in quiete e sia il mezzo interstellare ad impattare su
di essa), possiamo schematizzare la probabile cronologia del sistema
"L.I.S.M.-sonda" come segue:

1. Uno ione interstellare impatta per primo contro il target: si innescano una
serie di processi di eccitazione elettronica sulla super�cie, primi fra tut-
ti esperienze di ionizzazione che porteranno alla formazione di elettroni
energetici secondari;

2. Prima di rilasciare gli elettroni secondari, gli atomi della sonda si rilasse-
ranno verso valori di energia più bassi, trasferendo l'energia in eccesso agli
atomi del reticolo adiacente (fenomeno del rilassamento del reticolo);
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Figura 3.3: La lightsail : simulazione gra�ca.
Immagine presa da https://en.wikipedia.org/wiki/Breakthrough_Starshot.

Figura 3.4: Proprietà �siche quarzo (nella forma SiO2) e gra�te, come materiali
di costruzione della sonda:
- Sth, "stopping power" di soglia (si veda paragrafo 3.2.1);
- ρ, densità di massa;
- n, densità numerica atomica;
- U0, energia di legame;
- Tm, temperatura di fusione.
Immagine presa da [2], pag.3.
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Figura 3.5: "Stopping power" dE/dx in funzione della velocità ionica, basata sul
codice S.R.I.M. per i 16 elementi più abbondanti del mezzo interstellare.
Gra�co a sinistra: quarzo. Gra�co a destra: gra�te. Immagine presa da [2], pag.3.

3. Gli elettroni secondari vengono liberati: questi rilasceranno in seconda bat-
tuta ulteriori elettroni tramite l'e�etto Auger, provocando un trasferimento
di energia entro un volume cilindrico, lungo la direzione dello ione impat-
tante della fase 1. Tale energia, temporaneamente, aumenta la temperatura
del cilindro : fase del riscaldamento. A questo punto sono possibili cam-
biamenti di stato della materia (si passa da solido a liquido o da solido
a vapore, potenzialmente causando danni strutturali alla sonda o la sua
completa distruzione);

4. Il materiale all'interno del cilindro si ra�redda, trasferendo energia termica
agli atomi adiacenti: fase del ra�reddamento;

5. Gli atomi precedentemente eccitati raggiungono una temperatura d'equili-
brio all'interno del reticolo per conduzione di calore.

Il processo descritto avviene in tempi-scala molto corti (dell'ordine di 10−13/10−10 s).

Per una trattazione completa da un punto di vista �sico-matematico, si intro-
duce la quantità "stopping power" dE/dx, detta anche "tasso di energia ionica
persa per unità di lunghezza". Questo parametro viene calcolato sommando tutte
le possibili eccitazioni elettroniche e ioniche che gli atomi interstellari inducono
sulla super�cie della sonda.

In questo senso, si sfrutta il codice S.R.I.M.4 (di dominio pubblico), il quale
permette di calcolare dE/dx dalle interazioni nucleari ed elettroniche per diversi
elementi chimici. La �g. 3.5 mostra i risultati derivati.

È facilmente individuabile un valore massimo intorno ad un certo valore di ve-
locità (e.g. per H risulta vpeak ≈ 0.015c); tale massimo corrisponde alla massima
cross-section dell'interazione "ioni interstellari-atomi della sonda".
Quando v > vpeak, dE/dx decresce rapidamente in quanto la sezione d'urto
elettronica varia con v−2.

4Stopping and Range of Ions in Matter (http://www.srim.org/).
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Sempre dalla �gura 3.5 si evince che, a v ≈ 0.1c, un atomo leggero (e.g. He)
deposita un'energia di eccitazione per atomo-target pari a:

Eexc,He = l
dE

dx
≤ 6× 108n−

1

3 ∼ 13eV

dove n è la densità numerica, mentre l = n−
1

3 è la distanza media tra due atomi
consecutivi all'interno del reticolo.

Similmente, un atomo pesante (e.g. Fe) deposita un'energia di eccitazione

Eexc,Fe ∼ 103eV

L'energia fornita dagli atomi leggeri è su�ciente ad ionizzare diversi elettroni
negli orbitali più esterni per atomo-target ad ogni impatto con la sonda.
Questi elettroni secondari, a causa della loro quantità insu�ciente, non sono in
grado di recare danni permanenti al velivolo. Al contrario, ci si aspetta che siano
gli elementi pesanti a provocare i danni maggiori (grazie ad una Eexc molto più
elevata).

3.2.1 Studio del "damage track"

L'impatto con gli atomi interstellari si palesa con la comparsa sulla super�cie
della sonda del cosiddetto "damage track". La �sica dietro la sua formazione è
complessa5; l'idea di base è la seguente: a�nchè si formi del danno irreversibile sul-
la super�cie di un solido, la struttura del reticolo cristallino deve essere modi�cata
durante la fase del riscaldamento oppure durante la fase del rilassamento
(con l'ulteriore condizione che la fase del ra�reddamento sia su�cientemente
rapida da non permettere agli atomi di ritornare alla con�gurazione iniziale).

Storicamente la formazione del "damage track" venne descritta attraverso due
modelli principali:

� Modello del picco termico ("thermal spike model"), proposto da Seitz
nel 1949;

� Modello del picco di spostamento ("displacement spike model"),
avanzato da Fleischer et al. nel 1965.

Il primo prevede la formazione del danno durante la fase del riscaldamento.
Il secondo, invece, contempla il fatto che la repulsione Coulombiana tra gli atomi
(temporaneamente ionizzati all'interno del cilindro) converta direttamente l'ener-
gia elettrostatica in energia cinetica, causando uno spostamento degli atomi stessi
rispetto al track core.
Prove di laboratorio mostrano la miglior e�cacia del modello di Seitz, in quanto
può spiegare il danno subìto sia nei metalli sia negli isolanti.

5Per approfondimenti, vedere [24].
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Le stesse prove suggeriscono che la formazione del damage track avviene quan-
do dE/dx è maggiore di un certo valore di soglia Sth. Quest'ultimo varia a seconda
del materiale considerato (dipende cioè dalla sua struttura atomica): per il quarzo
(SiO2, un isolante) vale Sth = 1.5 keV nm−1, mentre per la gra�te si ha
Sth ≈ 5.1 keV nm−1. Per materiali ad alta conduttività termica (rame, diaman-
te, etc.) non ci si aspetta la formazione di alcun danno per nessun valore della
"stopping power".

Un fenomeno collaterale del "damage track" non trascurabile è lo sputtering
elettronico. Esso consiste nell'espulsione di diversi elettroni dalla super�cie di
un solido dopo che questo è stato bombardato da un �usso continuo di particelle,
tipicamente ioni. Lo sputtering risulta dominato da Fe, sebbene a velocità v ∼c è
alquanto ine�cace; per v = 0.2c, invece, non è del tutto trascurabile in quanto il
valore di dE/dx è maggiore (�g. 3.5). Tuttavia, a causa della scarsa abbondanza
del ferro nel L.I.S.M., questo processo ha un e�etto complessivo molto minore nel
computo totale del danno alla sonda.

Riassumendo: gli atomi più leggeri trasferiscono quasi tutta la loro energie agli
atomi-target favorendo un aumento della temperatura della sonda; gli atomi più
pesanti provocano la formazione del "damage track" e contribuiscono anch'essi al
surriscaldamento delle apparecchiature interne.

L'impatto con il L.I.S.M. non si può ridurre solo a fenomeni d'urto: bisognereb-
be includere anche e�etti radiativi ed energetici (ad esempio fotoni interstellari).
Tuttavia ciò esula dagli obiettivi di questo lavoro di tesi e i contributi evidenziati
si considerano trascurabili.

3.3 E�etti dell'interazione con il gas interstellare

È bene quanti�care il "damage track" nel caso della componente gassosa.
In generale, la lunghezza media entro cui un proiettile di energia iniziale E0 può
penetrare all'interno di un solido prima che arresti la sua traiettoria è de�nita
come:

R(E0) =

∫

0

E0

(

dE

dx

)−1

dE (3.1)

Fig. 3.6 mostra i valori di R(E0) per i 16 elementi più comuni nel L.I.S.M.
gassoso.

Si nota subito che atomi con velocità incidenti più elevate riescono anche a
penetrare a profondità maggiori all'interno del solido, come ci si aspetterebbe.
Per una velocità v = 0.2c, ioni pesanti vengono fermati entro una distanza
R < 1 mm, mentre atomi più leggeri (H, He) sono stoppati a distanze maggiori.

A ciò si collega direttamente il concetto di track radius rtr, ovvero il raggio
del "damage track" registrato sulla super�cie. Esso si può esprimere come funzione
di dE/dx e modelli analitici ne suggeriscono diverse forme:

rtr = 0 se dE/dx < 2.7Sth (3.2a)

r2tr = a20 ln

(

dE/dx

Sth

)

se Sth ≤ dE/dx ≤ 2.7Sth (3.2b)

r2tr = a20
dE/dx

2.7Sth
se dE/dx > 2.7Sth (3.2c)

dove Sth è la già nota "stopping power" di soglia, a0 è un parametro del modello
che si ricava con il �t dei dati sperimentali (il best-�t si ottiene per a0 = 2.2 nm).
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Figura 3.6: Valori di R(E0) in funzione della massa atomica dei 16 elementi
interstellari più di�usi, nel range di velocità 0.05c ≤v≤ 0.3c, per il quarzo (gra�co
a sinistra) e per la gra�te (gra�co a destra). Immagine presa da [2], pag.4.

Figura 3.7: Fit analitici su dati sperimentali per SiO2 (quarzo, pannello di sinistra)
e gra�te (pannello di destra). I primi sono stati derivati usando eq. (3.2b) e (3.2c),
mentre i secondi da un andamento a legge di potenza del tipo rtr ∝ (dE/dx)α

(con α = 2). Immagine presa da [2], pag.5.

Fig. 3.7 mostra un confronto tra i valori di rtr (calcolato tramite le eq. (3.2b)
e (3.2c)) e alcuni lavori precedenti6.

Si nota che, per la gra�te, l'andamento segue una legge di potenza della forma

rtr = a0

(

dE/dx
Sth

)α
. Il �t risulta buono per alti valori di dE/dx, sebbene si registri

una leggera sovrastima per dE/dx < 10 keV nm−1. A parità di "stopping power",
rtr della gra�te risulta più piccolo di quello del quarzo: infatti il primo è un
materiale conduttore migliore del secondo e riesce a trasferire il calore dal track
core più velocemente.

6[21] per il quarzo, [22] per la gra�te.
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Figura 3.8: Raggio di "da-
mage track" degli elemen-
ti pesanti nel mezzo in-
terstellare gassoso, rispet-
to ad una super�cie-target
di quarzo (pannello supe-
riore) e di gra�te (pannello
inferiore).
Immagine presa da [2],
pag.5.

Fig. 3.8 mostra i valori di rtr per gli elementi pesanti, calcolati inserendo
nell'eq. (3.2b) i valori di best-�t.

Per una sonda di quarzo, rtr decresce signi�cativamente all'aumentare della
velocità (ciò deriva dall'andamento di dE/dx in �g. 3.5). Per v = 0.05c, la
formazione di danno importante avviene per ioni di massa atomica M ≥ 16 (i.e.
ossigeno ed elementi più pesanti); a velocità maggiori, e.g. v = 0.1c, rtr diventa
importante solo per M ≥ 25; in�ne, solamente ioni incidenti di massa M > 55
possono arrecare danni a v = 0.4c.

Per una sonda di gra�te, invece, il raggio di "damage track" dipende meno
fortemente dalla velocità nel range 0.05c ≤ v ≤ 0.15c, mentre non si rileva alcun
danno per v ≥ 0.2c.

3.3.1 Danno alla super�cie

Si de�nisce xi l'abbondanza gassosa dell'i-esimo elemento tarata sull'idrogeno,
in modo tale che l'i-esima densità risulti ni = xinH (dove nH è la densità numerica
protonica all'interno del gas). Il collisional rate della sonda con il mezzo inter-
stellare gassoso risulta nivA, essendo A la sezione geometrica del velivolo. Ogni
atomo del L.I.S.M. gassoso produrrà un "damage track" di raggio rtr,i ed area
π(rtr,i)

2. Ne discende che l'area della super�cie totale della sonda danneggiata da
tutti gli atomi interstellari dopo un intervallo di tempo dt è pari a:

dS =
∑

i

π(rtr,i)
2
× xinHvA× dt =

∑

i

π(rtr,i)
2xiAdN (3.3)

dove dN = nHvdt è la densità di colonna del gas incontrata dalla sonda dopo un
tempo dt.
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Figura 3.9: Valori di fS in funzione della densità colonnare NH per il quarzo.
Pannello a sinistra: contributo al valore totale di tutti gli elementi pesanti alla
velocità �ssata v= 0.05c. Pannello a destra: contributo totale nel range di velocità
0.05c ≤ v ≤ 0.3c. In entrambi i gra�ci la parte ombreggiata si riferisce ai valori
di NH lungo la linea di vista di α Centauri. Immagine presa da [2], pag.6.

Per ottenere l'area totale danneggiata S basterebbe integrare l'eq. (3.3) sulla
densità colonnare da N = 0 a N = NH ; in questo modo, però, non si stanno
tenendo conto le possibili sovrapposizioni di danni sulla stessa super�cie ma pro-
vocati in tempi diversi. È più corretto considerare anche la probabilità che gli
atomi incidenti non impattino su una super�cie danneggiata precedentemente.
L'espressione completa vale:

dS =
∑

i

π(rtr,i)
2xiA

(

1−
S

A

)

dN (3.4)

dove A
(

1− S
A

)

è la probabilità di cui sopra.
La frazione di super�cie d'area danneggiata della sonda dopo aver at-

traversato una colonna di gas di densità NH é, in�ne:

fS =

∫ S
0
dS

A
= 1− exp

(

−
∑

i

π(rtr,i)
2xiNH

)

(3.5)

dove rtr,i è funzione delle velocità (si veda �g. 3.8).
Come si nota, il calcolo completo di fS prevede la conoscenza delle caratteri-

stiche del L.I.S.M., in particolare lungo la linea di vista verso α Centauri.
Fig. 3.9 mostra i risultati dell'eq. (3.5) nel caso del quarzo SiO2, mentre �g. 3.10
nel caso della gra�te.

Nel primo caso, si nota che a v= 0.05c la super�cie si danneggia in modo
importante dopo che la sonda ha attraversato una densità di colonna
NH ≈ 3×1017 cm−2; il maggior contributo, in questo senso, è fornito da elementi
tipo O e Fe. Nel range 0.05c ≤ v ≤ 0.3c fS diminuisce all'aumentare di v perchè
rtr decresce all'aumentare di v: in particolare, per v = 0.2c circa il 70% della
super�cie risulta danneggiata dopo che è stata attraversata una densità colonnare
NH ≈ 2× 1018 cm−2.

Nel secondo caso, invece, il danno risulta minore per v = 0.05c, con fS ≈ 0.3
a NH = 1018 cm−2. Sopra v = 0.1c, il danno risulta trascurabile.
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Figura 3.10: Stesse considerazione di �gura 3.9 ma per la gra�te.
Immagine presa da [2], pag.7.

Per analogia, l'aumento del volume danneggiato della sonda dopo un intervallo
di tempo dt′ è calcolato come:

dV =
∑

i

π(rtr,i)
2Ri × xinHvAdt′ ×

(

1−
V

LA

)

(3.6)

dove Ri è la lunghezza di penetrazione dell'i-esimo elemento (si veda eq. (3.1)),
mentre la sommatoria è da intendersi su tutti gli elementi che possono causare del
danno (i.e. che possiedono una "stopping power" dE/dx > Sth). In questa assun-
zione, il termine

(

1− V
LA

)

indica la probabilità che il nuovo volume danneggiato
non coinciderà con quello precedentemente eroso.

L'eq. (3.6) può essere riscritta nella seguente forma:

dV
(

1− V
LA

) =
∑

i

π(rtr,i)
2Ri × xiAdN (3.7)

In questo modo risulta più comodo calcolarsi il volume-�lling factor del
"damage track" per la componente gassosa:

fV =

∫ V
0

dV

LA
= 1− exp

(

−

∑

i π(rtr,i)
2RixiNH

L

)

(3.8)

Fig. 3.11 mostra i valori di fV per il quarzo, mentre �g. 3.12 per la gra�te.
Nel caso di SiO2, a v = 0.05c il danno più importante è causato principalmente

da O, Mg e Fe (nonostante abbiano una bassa abbondanza nel L.I.S.M.). Uno
strato super�ciale di spessore L = 0.1 mm può essere eroso signi�cativamente
dopo aver attraversato una colonna di NH ≈ 1018 cm−2. Sorprendentemente, si
nota una certa costanza di fV al variare della velocità (a di�erenza, invece, del
termine fS). Ciò può essere spiegato con la considerazione che l'aumento della
lunghezza di penetrazione Ri in qualche modo bilancia la diminuzione di super�cie
d'area ad alti valori di v.

Nel caso della gra�te, invece, si nota che solo uno strato molto sottile
(L ≈ 0.01 mm) arriva ad essere eroso nel tempo in cui la sonda raggiungerebbe
α Centauri: già queste considerazioni dovrebbero fornire un'idea migliore su quale
materiale di costruzione possa essere più resistente.
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Figura 3.11: Volume-�lling factor per il quarzo. Pannello a sinistra: fV di uno
strato super�ciale di spessore L = 0.1 mm bombardato da diversi ioni.
Pannello a destra: fV totale con L = 0.1 mm e L = 1 mm a diverse velocità.
L'area ombreggiata indica i valori di NH lungo la linea di vista verso α Centauri.
Immagine presa da [2], pag.8.

Figura 3.12: Volume-�lling
factor per la gra�te. Le li-
nee arancioni si riferiscono
ad uno strato super�ciale di
spessore L = 0.01 mm, men-
tre le linee azzurre a L = 0.1
mm. Entrambe le con�gura-
zioni sono valutate nel range
0.05c ≤ v ≤ 0.15c. La regio-
ne ombreggiata indica i valori
di NH lungo la linea di vista
verso α Centauri. Immagine
presa da [2], pag.8.
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3.4 Impatto con la polvere interstellare

In un sistema a velocità relativistiche, l'impatto delle polveri interstellari con il
target si può pensare come il bombardamento di un gruppo di atomi pesanti prove-
nienti dall'interno del grano: questo è possibile in quanto l'energia cinetica di ogni
singolo elemento è maggiore dell'energia di legame del grano stesso. Il processo
segue similmente la cronologia del gas interstellare (si veda il paragrafo 3.2):

- Durante la collisione, gli atomi-target e quelli incidenti vengono ionizzati
reciprocamente: si producono elettroni secondari altamente energetici;

- Questi perdono velocemente la loro energia cinetica trasferendola agli atomi
della sonda adiacenti entro un volume cilindrico lungo la direzione dell'urto
iniziale. In questa fase aumenta la temperatura interna del reticolo;

- Successivamente, la temperatura decresce mentre il cilindro inizia ad allar-
garsi per conduzione di calore;

- Il grano di polvere interstellare si fonde ed inizia ad evaporare gradualmente.

De�nita agr come la dimensione tipica di un grano interstellare, la perdita di
energia per unità di lunghezza durante la collisione (i.e. la "stopping power" delle
polveri) è della forma

dEd

dx
= Nd

dEl

dx
=

4πa3grnd

3

dEl

dx
(3.9)

dove Nd è il numero totale di atomi nel grano, nd è la densità numerica delle
polveri, dEl/dx è la perdita media di energia per unità di lunghezza di impatto
sulla super�cie-target.

Chiamando ε la frazione di energia persa e trasferita agli atomi del reticolo, si
può calcolare l'energia totale trasferita al target entro un cilindro di raggio Rcyl

e lunghezza l:

∆E = ε
l dEd

dx
=

4πa3grnd

3

εl dEl

dx

∼= 4× 1017a3−5

( nd

1023cm−3

)

(

εl dEl/dx

1010eV

)

eV

(3.10)

dove a−5 =
( agr
10−5cm

)

.
Il valore di ε è incerto: modelli numerici mostrano che un buon compromesso

si raggiunge se si considera ε = 0.5 come valore costante.
Simulazioni suggeriscono che circa il 60%-80% di dE/dx si trasforma in energia
cinetica elettronica.
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Figura 3.13: Illustrazione schematica dell'impatto di un grano interstellare con la
super�cie della sonda. Immagine presa da [2], pag.8.

La quanti�cazione del danno provocato da una tale energia sulla sonda di-
pende dalla temperatura iniziale del cilindro subito dopo l'impatto con il grano
interstellare. Per il calcolo di Tcyl si sfrutta il modello di Debye7: nel limite ad alte
temperature si può a�ermare che la capacità termica sia CV = (3N −6)k ∼ 3Nk,
dove N = nsπR

2
cyll è il numero totale di atomi nel cilindro e ns indica la densità

numerica atomica della sonda.
Mettendo insieme tutte queste considerazioni si arriva alla seguente stima di Tcyl:

Tcyl =
∆E

CV
=

(

agr
Rcyl

)3 4Rcyl

9

ε dEl/dx

k

∼= 5× 1013ε

(

agr
Rcyl

)3(Rcyl

1cm

)

(

dEl

dx

1010eV cm−1

)

K

(3.11)

dove si è assunto implicitamente che tutta la perdita di energia ionica venga
convertita in energia termica8.
Fig. 3.13 mostra uno schema dell'impatto "grano di polvere-sonda".

Quando Tcyl supera la temperatura di evaporazione Tevap = U0/3k, la materia
surriscaldata cambia rapidamente e passa allo stato gassoso; avviene un'evapora-
zione completa di una parte del cilindro d'impatto: qui gli atomi vengono eccitati
oltre l'energia di legame U0 e riescono a scappare istantaneamente dalla super-
�cie. Per Tcyl ∼ Tm (dove Tm è la temperatura di fusione), il resto del volume
d'impatto si fonde passando dallo stato solido allo stato liquido, ma non evapora:
non riceve abbastanza calore tale da allargare il cratere del track core.

7Modello con profonde applicazioni nella �sica dello stato solido: descrive il contributo dei
fononi (delle quasiparticelle) al calore speci�co di un solido.

8In realtà una piccola parte viene espulsa sotto forma di radiazione di Bremsstrahlung.
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3.4.1 Danno previsto alla super�cie

Dalle eq. (3.9), (3.10) e (3.11) si nota subito che la densità numerica delle
polveri interstellari nd gioca un ruolo fondamentale nella trattazione di un loro
impatto con la sonda. È bene chiarire la loro distribuzione dimensionale nel
L.I.S.M. e il loro andamento. Ad oggi, i modelli più accreditati9 suggeriscono la
seguente forma distribuzionale:

dnj

nH dagr
=

Cj

agr

(

agr
at,j

)αj

F (agr;βj ;αj) G(agr;βj ;αj) (3.12)

dove j =(sil, gra) per composti come silicati e in gra�te, rispettivamente; at,j e
ac,j sono dei parametri del modello, mentre Cj è una costante determinata dal
rapporto di massa "gas-to-dust" Rg/d totale.
Le funzioni-coe�ciente F e G sono pari a:







F = 1 +
β agr
at

per β > 0

F =
(

1−
β agr
at

)−1

per β < 0

e







G(agr;βj ;αj) = 1 per agr < at,j

G(agr;βj ;αj) = exp

(

−

[(

agr−at,j
ac,j

)]3
)

per agr > at,j

Assumendo un Rg/d ∼ 100 (si veda il paragrafo 2.3), il modello mostra una
caduta esponenziale dal valore agr > 0.25µm; nelle considerazioni successive,
dunque, si assumono i limiti superiore amax = 1µm ed inferiore amin = 0.001µm.

Dalla �g. 3.13: i danni più importanti che una sonda può subire sono l'eva-
porazione improvvisa di un volume (cilindrico) �nito e la fusione del materiale
circostante. Di seguito si analizzano i due aspetti, mostrando che in generale il
tasso di collisione con la j-esima componente delle polveri interstellari vale

R(agr)coll = nj(agr)vA (3.13)

dove nj(agr) =
dnj

dagr
(eq. (3.12)).

La cross-section del grano molto minore di A è stata trascurata.
Per quanto riguarda l'evaporazione: si de�nisce Rcyl,evap il raggio del cilin-

dro che viene riscaldato sino alla temperatura Tevap. Sostituendo quest'ultima
nell'eq. (3.11) al posto di Tcyl si ottiene:

πR2
cyl,evap =

ε dEd/dx

nsU0

=
4πa3grε dEl/dx

3U0

⇒ Rcyl,evap
∼= 15a

3/2
−5

(

ε dEl/dx

1keV nm−1

)1/2(6eV

U0

)1/2

µm

(3.14)

9Per ulteriori dettagli, si veda [4].
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Coinvolgendo l'eq. (3.13), la super�cie d'area evaporata a causa delle
polveri in un intervallo di tempo dt è

dSevap =
∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

nj(agr) dagr vA× πR2
cyl,evap × dt (3.15)

La frazione di super�cie d'area evaporata della sonda dopo aver attra-
versato una densità colonnare NH risulta:

fs,evap
NH

=
∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

R(agr)coll
A

4πa3gr
3

dEl/dx

U0

dnj

dagr
dagr

=
∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

4πa3gr
3

ε dEl/dx

U0

dnj

dagr
dagr

(3.16)

Questi eventi esplosivi di evaporazione provocano letteralmente perdite di ma-
teria dalla super�cie della sonda; ciò signi�ca che una sovrapposizione di più colli-
sioni nel tempo può far aumentare fS,evap a tal punto da renderla comparabile (o
addirittura maggiore) all'area A del target: la completa distruzione della sonda
sarebbe inevitabile.

Per quanto riguarda la fusione: si de�nisce Rcyl,m il raggio del cilindro che, per
conduzione di calore, essendo adiacente al cratere di evaporazione viene scaldato
sino alla temperatura di fusione Tm; sostituendo nell'eq. (3.14) U0 = 3kTm, si
trova l'espressione:

πR2
cyl,m =

ε dEd/dx

3nskTm
=

4πa3grε dEl/dx

9kTm
(3.17)

Per analogia con l'eq. (3.16), la frazione di super�cie d'area fusa si può
calcolare approssimativamente come:

fS,m = 1− exp



−NH

∑

j

∫ amax

amin

4πa3gr
3

ε dEl/dx

kTm

dnj

dagr
dagr



 (3.18)

dove si è tenuto conto di possibili fusioni sovrapposte.
Fig. 3.14 mostra i valori di fS , sia per fusione che per craterizzazione (i.e.

vaporizzazione).
A v = 0.2c circa il 20% della super�cie viene erosa dopo aver attraversato una

densità colonnare NH ∼ 3× 1017 cm−2 (valore molto minore rispetto a quello che
ci si aspetta verso α Centauri). Si nota che il quarzo è molto sensibile al processo
di fusione: si ha la liquefazione della super�cie per NH ≤ 1017 cm−2; la gra�te,
invece, inizia a passare allo stato liquido solo per valori NH ≥ 3× 1017 cm−2.
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Figura 3.14: Valori di fS per il quarzo (pannello a sinistra) e per la gra�te (pan-
nello a destra). Le linee rosse indicano i danni da fusione, le linee blu da crate-
rizzazione. È evidenziato il range di velocità considerato. L'area ombreggiata si
riferisce a valori di NH lungo la linea di vista di α Centauri.
Immagine presa da [2], pag.10.

Il danno al volume della sonda merita un discorso a parte.
Un grano di polvere di dimensione agr può riscaldare tramite collisione tutti gli
atomi-target entro un volumetto δV (agr) �no ad un'energia media pari a quella
di legame U0:

nsδV (agr)U0 = εV Ed =
4πa3grnd

3

εV mv2

2

dove m è la massa media degli atomi del grano di polvere, εV è la frazione di ener-
gia cinetica Ed dei grani che è stata convertita in energia cinetica degli elettroni
secondari.

Il volume totale dei crateri rispetto al volume della sonda (V = LA) si ottiene
integrando δV (agr) sulla distribuzione delle polveri (eq. (3.12)) e sul tasso di
collisione (eq. (3.13)):

fV,evap =
∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

R(agr)coll
LA

4πa3gr
3

εV mv2

2U0

dnj

dagr
dagr

=
∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

4π

3L

εV mv2

2U0

a3gr dnj

dagr
dagr

(3.19)

Analogamente, il volume-�lling factor per fusione si può derivare dall'e-
spressione:

fV,m = 1− exp



−NH

∑

j=sil,gra

∫ amax

amin

4π

3L

εV mv2

6kTm

a3gr dnj

dagr
dagr



 (3.20)
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Figura 3.15: Valori di fV per il quarzo (pannello a sinistra) e per la gra�te (pan-
nello a destra). Le linee rosse indicano i danni da fusione, le linee blu da crate-
rizzazione. È evidenziato il range di velocità considerato. Si assume uno spessore
super�ciale di L = 1 cm. L'area ombreggiata si riferisce a valori di NH lungo la
linea di vista di α Centauri.
Immagine presa da [2], pag.11.

Fig. 3.15 mostra i valori di fV , sia per fusione che per vaporizzazione.
Si nota una decrescita rapida della frazione di volume erosa all'aumentare

della velocità: dipendenza diversa da quella di fS ma consistente con l'idea che
maggiore l'impatto del grano più profonda la sua traiettoria. Per 0.1c ≤ v ≤ 0.2c
la sonda perderebbe il 30% del suo volume nel tempo in cui raggiungerebbe α
Centauri. Il quarzo subirebbe un danno sino alla profondità L = 1 cm: l'inte-
ro corpo verrebbe distrutto; la gra�te, come nel caso di fS , registra una bassa
esposizione alla fusione.

3.4.2 Dimensione critica della polvere interstellare

Esiste una dimensione minima del grano interstellare dal qual valore in poi un
solo impatto con il target può provocare la completa distruzione di quest'ultimo.
La dimensione critica ad,c è pari a

ad,c
H

=

(

6nsU0

4πndεV mv2

)1/3( L

H

)1/3

∼= 0.002εV

(

12ns

Mnd

)1/3( U0

6eV

)1/3(0.2c

v

)2/3( L

H

)1/3
(3.21)

dove M è la massa atomica media delle polveri.
Fig. 3.16 mostra le possibili soluzioni dell'eq. (3.21) per diversi valori di v, L e H.

Ad esempio, una sonda che si muove a v = 0.2c, di lunghezza L = 5 cm ed
altezza H = 0.3 cm può essere distrutta da un grano di ad,c ∼ 15µm dopo un solo
impatto; sonde più piccole (L = 1 cm, H = 0.1 cm) che si muovono alla stessa
velocità possono essere annientate da grani critici più piccoli (ad,c ∼ 4µm), come
ci si aspetterebbe.
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Figura 3.16: Dimensione critica di un
"proiettile" interstellare in funzione della
lunghezza L della sonda. Sono proposte
diverse velocità d'impatto e diversi valori
di altezza target H.
Immagine presa da [2], pag.11.

Il collisional rate totale si deriva integrando Rcoll (si veda eq. (3.13)) sulla
distribuzione dimensionale delle polveri, da ad,c verso amax:

Rcoll =
∑

j

∫ amax

ad,c

Av
dnj

dagr
dagr (3.22)

Assumendo Rg/d =cost., la colonna di gas che la sonda dovrebbe attraversare
prima della sua completa distruzione è Ncoll = nHvR−1

coll. Se si considerano solo
grani critici (in particolare ad,c ∼ 15µm), si trova che Ncoll ∼ 1068 cm−2 (per una
sonda a velocità v = 0.2c con super�cie d'area A = (0.3× 0.3) cm2).

3.5 Analisi dei dati

Di seguito un riassunto di quanto derivato nelle sezioni precedenti.
È stato quanti�cato il danno ad una sonda (con caratteristiche simili a quelle pro-
poste dal progetto "Breakthrough Starshot") causato dall'interazione con la pol-
vere ed il gas del mezzo interstellare (locale). In particolare sono stati considerati
due materiali di costruzione: il quarzo (nella forma SiO2) e la gra�te.

La conseguenza principale dell'impatto con la componente gassosa si può rias-
sumere nella formazione del damage track (paragrafo 3.3.1) sulla super�cie-target;
il quarzo si è rivelato essere meno resistente agli ioni interstellari, mentre un ma-
teriale ad alta conduttività come la gra�te registra dei danni rilevanti solo per
velocità 0.05c ≤ v ≤ 0.15c.

Il bombardamento della polvere interstellare, invece, provoca delle zone di
riscaldamento temporaneo che possono indurre l'improvvisa evaporazione degli
atomi di super�cie (paragrafo 3.4), causando la presenza di piccoli crateri. Ta-
le craterizzazione non è trascurabile sia per il quarzo sia per la gra�te, sebbene
la vaporizzazione sia leggermente diversa (dipende infatti dall'energia di legame
U0, di�erente a seconda del materiale). L'e�etto secondario della collisione con-
siste nella fusione della materia adiacente il cratere (�g. 3.13): non avviene una
vera erosione della super�cie ma una modi�ca della sua struttura molecolare.
Gli elementi elettronici della sonda (i.e. lo starchip) possono andare incontro a
malfunzionamenti o ad una completa rottura.
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Figura 3.17: Spessore della super�cie-target danneggiato dalla interazione con il
L.I.S.M. per il quarzo (pannello a sinistra) e per la gra�te (pannello a destra).
L'area ombreggiata indica valori di densità colonnare lungo la linea di vista di
α Centauri. Immagine presa da [2], pag.12.

Fig. 3.17 mostra lo spessore di super�cie-target danneggiato dopo l'interazione
con il L.I.S.M. in funzione di NH a diverse velocità. Il valore di Ld,m è determinato
dallo spessore L al quale fV,evap = 1 per l'evaporazione (eq. (3.19)) e fV,m = 0.9
per la fusione (eq. (3.20)).

A v = 0.2c l'intera super�cie può evaporare sino ad una profondità ∼ 0.05 cm
(∼ 0.07 cm), mentre la fusione può danneggiare il solido ad una profondità di
0.3 cm (0.1 cm) per il quarzo (gra�te) dopo che la sonda ha attraversato una
colonna di gas di densità NH ∼ 1017 cm−2. Dal momento che lungo la linea di
vista di α Centauri si registrano valori del tipo NH,obs ∼ 3 × 1017/1018 cm−2, ci
si aspetta che il danno sia tre volte maggiore.

Inoltre, sempre da �g. 3.17 si nota come l'evaporazione (fusione) da parte dei
grani interstellari sia un ordine (due ordini) di grandezza più e�cace rispetto al
danno causato dalla componente gassosa: ciò è dovuto alla presenza di elementi
pesanti a livello strutturale. Questi, infatti, nonostante costituiscano solo ∼ 1%
della massa totale del L.I.S.M., possono rilasciare ingenti quantità di energia sulla
super�cie del target. Un singolo atomo pesante (massa atomica M < 50) non
riesce a formare un damage track a v = 0.2c in quanto la dE/dx risulta molto
bassa a quelle velocità; un grano di polvere, tuttavia, arriva a contenere sino
a ∼ 1010 di questi atomi: l'e�etto cumulativo induce l'evaporazione improvvisa
di un volumetto cilindrico sulla super�cie della sonda.

Questo e�etto può risultare addirittura distruttivo per l'intero target man
mano che si considerano grani di dimensioni maggiori; la dimensione critica della
polvere interstellare, in questo senso, risulta essere ad,c ∼ 15µm (per un target di
area A = (0.3× 0.3) cm2 che si muove alla velocità v = 0.2c).
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Basandosi esclusivamente sulla distribuzione dimensionale delle polveri (eq. (3.12)),
si può vedere che lungo la linea di vista di α Centauri i grani critici sono piuttosto
rari; la probabilità di un impatto distruttivo è dell'ordine di

P =
NH,obs

Ncoll
∼

1018

1068
∼ 10−50%,

assolutamente trascurabile.
Tuttavia, il modello di Weingartner e Draine ([4]) -da cui l'eq. (3.12) deriva-

potrebbe non riuscire a seguire la complessità della distribuzione delle polveri.
Esso prevede un cut-o� per agr > 1µm, mentre le sonde Galileo e Ulysses (si
veda il paragrafo 2.2.1) suggeriscono un andamento a legge di potenza con il
limite superiore �ssato su agr ∼ 3µm; inoltre, survey radar10 automatiche hanno
rilevato tracce di meteoroidi interstellari le cui dimensioni variano da 10µm a
30µm.

Con queste considerazioni, la probabilità per una sonda di incontrare grani
critici lungo il suo viaggio verso α Centauri risulta essere

Pcr,H ' 7.99× 10−8% (3.23)

molto più consistente della derivazione precedente ma ancora del tutto trascurabile.

10Per ulteriori dettagli si veda [19].
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Il mezzo interplanetario

Il mezzo interplanetario, meglio conosciuto con l'acronimo I.P.M.
(InterPlanetary Medium), è per de�nizione l'insieme di materia barionica e ra-
diazione che forma lo spazio all'interno del sistema solare, tra i pianeti e i corpi
minori (asteroidi, comete, lune, etc.).

Coerentemente con l'obiettivo del presente elaborato e in analogia con l'I.S.M.
(capitolo 1), si considerano come costituenti principali il gas e la polvere locali.
Data l'estrema vicinanza del Sole, il gas interplanetario segue fedelmente la di-
namica e la composizione chimica dell'eliosfera1, mentre la materia granulare è
in�uenzata dalla ricca presenza di oggetti celesti all'interno del sistema solare.
Per le considerazioni avanzate nel paragrafo 3.2, d'ora in poi si porrà l'attenzione
esclusivamente sulla componente granulare.

4.1 La componente granulare

Le polveri interplanetarie sembrano provenire da due sorgenti principali: la
fascia degli asteroidi e le regioni del sistema solare esterno (comete gioviane, fascia
di Edgeworth-Kuiper, nube di Oort).
Fig 4.1 mostra uno schema della loro origine e dei processi �sici attraverso i quali
vengono prodotte.

Una delle più immediate conseguenze della presenza delle polveri nell'I.P.M.
riguarda la luce zodiacale: questa è la componente luminosa non risolta do-
minante nel cielo notturno, oltre l'atmosfera terrestre e pare non subire alcuna
variazione in luminosità nel tempo. Tramite analisi spettroscopiche è possibile
quindi rilevare tracce dello scattering dei grani e determinarne, in prima appros-
simazione, una descrizione dal punto di vista chimico.
Dati empirici suggeriscono che le polveri interplanetarie siano composte da un'am-
pia frazione di:

- Silicati;

- Ossidi metallici;

- Composti sulfurei e carbonacei.

1Regione di spazio entro la quale la densità del vento solare è maggiore della materia
interstellare; presenta un'estensione di circa 110− 160 A.U. dal Sole.
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Figura 4.1: Origine e formazione delle polveri interplanetarie nel sistema solare.
Immagine presa da [10], pag.2.

Figura 4.2: Immagine al microscopio elettronico di un grano interplanetario: con-
drite porosa. Immagine presa da https://it.wikipedia.org/wiki/Polvere_

interstellare.

Fig 4.2 ne mostra un esempio al miscroscopio elettronico.

Si nota che la composizione è molto simile a quella della fotosfera solare (come
ci si aspettava), sebbene si registrino delle deplezioni di H e non si conoscano
precisamente le quantità presenti di gas nobili.
Per una descrizione più dettagliata dividiamo l'I.P.M. in due macro-regioni ben
distinte: l'I.P.M. interno e l'I.P.M. esterno.

4.1.1 I.P.M. interno

Riguarda il mezzo interplanetario nel sistema solare interno, indicativamente
dai dintorni terrestri sino alla fascia principale degli asteroidi. Quest'ultima, in
particolare, rappresenta la fonte centrale delle cosiddette polveri asteroidali: i
continui urti all'interno della fascia producono frammenti di materia che succes-
sivamente, a causa dell'interazione gravitazionale Terra-Sole e della pressione di
radiazione solare, entrano in moti di risonanza con il nostro pianeta (creando la
tecnicamente detta dust cloud locale).
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Grazie a rilevazioni in situ della sonda A.K.A.R.I.2 (primo satellite giapponese
operante nell'infrarosso), della missione N.A.S.A. denominata Stardust3 e della
missione Rosetta4 è possibile derivare una distribuzione accurata delle polveri
interne dell'I.P.M., sia da un punto di vista della massa sia dimensionale.
Ciò che si trova sono i seguenti risultati:

- Le dimensioni tipiche seguono il range 1µm ≤ agr ≤ 103µm (dove agr è il
raggio medio del singolo grano); la distribuzione si può modellizzare con un
andamento5 del tipo nd ∝ (agr)

−3;

- La massa tipica segue il range 10−12 g ≤mgr ≤ 10−1 g (dove mgr è la massa
media del singolo grano).

Fig. 4.3 mostra la distribuzione spaziale delle polveri interne nei dintorni terrestri.

4.1.2 I.P.M. esterno

Riguarda il mezzo interplanetario nel sistema solare esterno, indicativamente
tra l'orbita di Giove sino agli inizi della fascia di Edgeworth-Kuiper.
Le polveri di questa macro-area mostrano una natura prettamente cometaria6

(polveri cometarie); a seconda dell'origine del "parent body" si possono indivi-
duare due sorgenti principali, entrambe extra-solari: la già citata fascia di Kuiper,
in prima approssimazione, e la nube di Oort, in seconda approssimazione.

Grazie ad osservazioni in situ dei �ussi di particelle (lungo le magnetosfere)
nei pianeti gassosi e del cambiamento chimico nelle atmosfere degli stessi, tramite
le sonde Galileo (Dust Detection System), Pioneer 10 (Meteoroid Detector) e
New Horizons (Student Dust Counter) è stato possibile tracciare una "mappa"
delle polveri interplanetarie esterne.
Fig 4.4 mostra gra�camente i �ussi di massa dei grani nel sistema solare esterno.

Si nota che, �no ad una distanza di 10 A.U., prevalgono le polveri cometarie
di tipo gioviano; tra le 10 A.U. e le 25 A.U., invece, la principale sorgente di grani
interplanetari è la nube di Oort; in�ne, ad una distanza maggiore di 25 A.U. risulta
preponderante la fascia di Edgeworth-Kuiper (sia direttamente sia indirettamente,
attraverso l'interazione con il mezzo interstellare locale).

I dati mostrano che il mezzo interplanetario esterno presenta una distribuzione
dimensionale del tipo 0.5µm ≤ agr ≤ 100µm e una distribuzione di massa
10−12 g ≤mgr ≤ 10−5 g.
Son valori mediani rispetto a quelli dell'I.P.M. interno e del L.I.S.M., come ci si
poteva aspettare.

2[17], pag.9.
3[7], pagg.1716− 1719; [8], pag.10.
4[29], pag.10.
5Per maggiori dettagli si veda il paragrafo 5.1.
6Si distinguono due famiglie principali: le comete gioviane (J.F.C., ovvero "Jupiter-Family

Comets") e le comete Halley-type (H.T.C., ovvero "Halley-Type Comets").
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Figura 4.3: Esempi di traiettorie orbitali di polveri interplanetarie, descritte tra-
mite il parametro �sico β (che dipende dalla dinamica e dalle forze interagenti
con l'I.P.M.), intrappolate in moti di risonanza del tipo "p : p + 1" con il moto
medio della Terra (pallino nero in �gura); in particolare p = 3 (pannello a), p = 4
(pannello b), p = 5 (pannello c) e p = 6 (pannello d). Le posizioni di ogni singola
particella lungo ciascuna traiettoria sono state prese ad intervalli di tempo uguali.
Il Sole è al centro di questo sistema, attorno al quale l'orbita media terrestre (di
raggio 1 U.A.) è assunta essere circolare, in senso anti-orario.
Immagine presa da [17], pag.7.
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Figura 4.4: Flusso di massa delle polveri nell'I.P.M. esterno in funzione della
distanza eliocentrica. Si possono notare diversi contributi, in particolare: comete
gioviane (giallo), comete di tipo Halley (rosso), nube di Oort (blu) e fascia di
Edgeworth-Kuiper (verde). Viene evidenziata la comparazione con alcuni modelli
teorici di best-�t: Grün et al. (1985), Srem£evi£ et al. (2015).
Immagine presa da [28], pag.10.





Capitolo 5

Conclusioni

5.1 Confronto L.I.S.M.-I.P.M.

La più marcata di�erenza tra mezzo interstellare locale e mezzo interplanetario
riguarda la componente granulare: nel primo caso, le polveri risultano più di�use;
nel secondo caso, la densità e il range dimensionale sono notevolmente maggio-
ri. Nell'ambito di un viaggio interstellare di una sonda (con le caratteristiche
presentate nel paragrafo 3.1) ciò provoca diverse conseguenze d'impatto.

Per avere un'idea delle grandezze in gioco è bene calcolarsi l'energia1 incidente
delle polveri nei due mezzi, dividendo l'I.P.M. nelle sue due macro-regioni: sistema
solare interno e sistema solare esterno.

� L.I.S.M.
Si ricorda che la distribuzione di massa delle polveri interstellari è
10−15 g ≤ mgr ≤ 10−10 g (a cui corrisponde il range dimensionale
0.01µm ≤ agr ≤ 0.2µm); si può considerare come valore medio
mgr ' 5× 10−11 g (i.e. agr ' 0.1µm).
Pertanto, l'energia d'impatto media risulta:

Ek,L.I.S.M. ≈ 1020eV (5.1)

� I.P.M. interno
Si ricorda che la distribuzione di massa delle polveri interplanetarie interne
è 10−12 g ≤ mgr ≤ 10−1 g (a cui corrisponde il range dimensionale
1µm≤ agr ≤ 103µm); si può considerare come valore mediomgr ' 5× 10−2 g
(i.e. agr ' 500µm).
Pertanto, l'energia d'impatto media risulta:

Ek,I.P.M.int
≈ 1029eV (5.2)

1Si considera, per semplicità di trattazione, il sistema di riferimento solidale alla sonda: sono
le particelle ad impattare su di essa alla velocità relativistica v = 0.2c. Si ricorda, in�ne, il
valore esatto c= 299 792 458 m/s.
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Figura 5.1: La sonda della
N.A.S.A. "Parker Solar Pro-
be". Con il compito di studiare
la corona solare, risulta ad
oggi il velivolo più veloce
mai stato costruito dall'essere
umano. Immagine presa da
https://www.repubblica.

it/scienze/2018/11/08/

news/parker_solar_probe_

la_piu_veloce_di_sempre_

sfiora_il_sole_a_100_km_

al_secondo-211138339/.

� I.P.M. esterno
Si ricorda che la distribuzione di massa delle polveri interplanetarie esterne
è 10−12 g ≤ mgr ≤ 10−5 g (a cui corrisponde il range dimensionale
0.5µm ≤ agr ≤ 100µm); si può considerare come valore medio
mgr ' 5× 10−6 g (i.e. agr ' 50µm).
Pertanto, l'energia d'impatto media risulta:

Ek,I.P.M.ext ≈ 1025eV (5.3)

La di�erenza tra i due mezzi è importante: ben nove ordini di grandezza.
Questo si può facilmente spiegare pensando che l'ambiente interplanetario, per
de�nizione, risulta più denso, più ricco di materiale granulare e signi�cativamente
meno di�uso dell'ambiente interstellare. Tutti questi fattori, combinati, rendono
l'I.P.M. (maggiormente nella macro-regione interna rispetto a quella esterna) po-
tenzialmente più pericoloso per una sonda centimetrica a velocità relativistiche.
Per avere un'idea più realistica dei risultati (5.2) e (5.3), si può pensare al se-
guente fatto: con le dovute proporzioni, i valori di energia cinetica riportati sono
comparabili a quelli di un proiettile dal diametro di 8 mm, comunemente usato
per una pistola semi-automatica o per una mitragliatrice di piccolo calibro.

Le considerazioni �nora esplicate valgono nel regime relativistico; dati gli at-
tuali limiti tecnologici, le sonde realmente costruite e inviate nello spazio non
arrivano alle velocità pre�ssate dal progetto "Breakthrough Starshot".
Ad esempio, il velivolo più veloce ad oggi mai stato costruito dall'essere umano è
la sonda della N.A.S.A. "Parker Solar Probe" (�g. 5.1).

Lanciata nello spazio il 12 Agosto 2018 per studiare la corona solare, grazie ad
alcuni �y-by (24 in tutta la durata della missione) continuerà ad accelerare sino
a raggiungere i previsti 192 km s−1 nel 2025.
Immaginando una sonda realistica che viaggi nel L.I.S.M. e nell'I.P.M. a questa
velocità, l'energia cinetica d'impatto delle polveri risulta essere:

E′
k,L.I.S.M. ≈ 1015eV (5.4)

E′
k,I.P.M.int

≈ 1024eV (5.5)

E′
k,I.P.M.ext ≈ 1020eV (5.6)
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La di�erenza in termini di ordini di grandezza tra mezzo interstellare e mez-
zo interplanetario è comparabile al caso relativistico; a velocità minori si hanno
energie medie d'impatto minori, come ci si doveva aspettare. È anche vero che
la Parker Solar Probe presenta una super�cie d'area molto maggiore della sonda
centimetrica di �g. 3.1, dunque l'interazione con le polveri nei diversi ambienti
assume conseguenze meno distruttive.

5.1.1 Probabilità d'impatto critico

Come ci si poteva attendere dal range dimensionale, il mezzo interplanetario
pare essere più pericoloso e potenzialmente distruttivo per una sonda che a�ronta
un viaggio spaziale. La probabilità che questa venga distrutta non dipende soltan-
to dalla dimensione delle particelle: un ruolo importante è da a�dare soprattutto
alla distribuzione di densità numerica e alla densità colonnare associata.

Di seguito la quanti�cazione di quanto introdotto (la tab. 5.1 ne riassume i
risultati principali).

� L.I.S.M.
Da Draine2 (2010): sfruttando l'assorbimento interstellare (di cui le polveri
sono la causa principale; si veda il paragrafo 1.3), si può vedere che vale la
seguente espressione:

nd,L.I.S.M. Vd,L.I.S.M.

nH
≈

1

F (ε0, shape)

∫

∞

0

τ(λ)

NH
dλ (5.7)

dove

- nd,L.I.S.M. e Vd,L.I.S.M. sono la densità numerica spaziale e il volume
delle polveri interstellari, rispettivamente;

- nH indica l'abbondanza dell'idrogeno nel L.I.S.M. (1 H
cm3 come limite

superiore);

- F (ε0, shape) è una funzione che dipende dalla forma geometrica dei
grani e dalla loro capacità di orientazione per polarizzazione elettro-
statica;

- τ(λ) è la profondità ottica del mezzo.

L'integrale di cui sopra si intende su tutto lo spettro di radiazione ed esprime
la profondità ottica pesata sulla densità dell'idrogeno. Si hanno misurazioni
precise di τ(λ) nell'intervallo 0.1µm ≤ λ ≤ 30µm; queste valgono:

∫

30µm

0.1µm

τ(λ)

NH
dλ ≈ 10−25 cm

3

H
(5.8)

Inserendo il valore (5.8) nell'eq. (5.7), si ottiene

nd,L.I.S.M. Vd,L.I.S.M.

nH
≈

3.7× 10−27

F (ε0, shape)

cm3

H
(5.9)

2 [32], pag.14.
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Stime modellistiche mostrano che F (ε0, shape) ∼ 0.8.
In�ne, sostituendo nell'espressione (5.9) i valori numerici, si giunge alla
condizione

nd,L.I.S.M. Vd,L.I.S.M. ≈ 4.6× 10−27 (5.10)

Si vuole esplicitare un valore per nd,L.I.S.M.: bisogna imporre un'espressione
al volume. Dal paragrafo 5.1 si ricorda che agr ' 0.1µm; assumendo che i
grani di polveri siano in prima approssimazione sferici, si può scrivere

Vd,L.I.S.M. =
4

3
π(agr)

3 ∼= 4× 10−15cm3

Riprendendo l'eq. (5.10) si trova �nalmente

nd,L.I.S.M. ≈
4.6× 10−27

4× 10−15
cm−3

' 10−12cm−3 (5.11)

Sapendo poi che la distanza da α Centauri è ∼ 1.34 pc (ovvero
ld,L.I.S.M. ∼ 4× 1018 cm), la densità colonnare associata vale

Nd,L.I.S.M. = nd,L.I.S.M. × ld,L.I.S.M.
∼= 4× 106cm−2 (5.12)

� I.P.M. interno.
Secondo Grün et al. (1985)3, la densità numerica spaziale nd dipende dalle
dimensioni dei grani secondo un andamento a legge di potenza; tale anda-
mento risulta leggermente diverso agli estremi del range dimensionale.
Ad esempio, nei grani più piccoli si registra nd ∝ (agr)

−2.5; nei grani più
grandi, invece, si ha nd ∝ (agr)

−4. Facendo riferimento allo stesso lavo-
ro, è lecito assumere agr = 30µm come il valore di transizione tra i due
andamenti. Dunque:

nd ∝ (agr)
−2.5

≈ 10−11cm−3 (agr ≈ 15µm, 1µm ≤ agr ≤ 30µm)
(5.13a)

nd ∝ (agr)
−4

≈ 10−19cm−3 (agr ≈ 500µm, 30µm ≤ agr ≤ 103µm)
(5.13b)

Comparando le eq. (5.13a) e (5.13b), con l'assunzione implicita che il mezzo
interplanetario interno sia omogeneo, si trova in�ne

nd,I.P.M.int
≈ 5× 10−12cm−3 (5.14)

Sapendo poi che la distanza tra i dintorni terrestri e la fascia degli asteroidi è
circa∼ 2 A.U. (ovvero lI.P.M.int

∼ 3×1013 cm), si può calcolare direttamente
la densità colonnare associata:

Nd,I.P.M.int
= lI.P.M.int

× nd,I.P.M.int
≈ 1.5× 102cm−2 (5.15)

3[12], pagg.244− 272.
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� I.P.M. esterno.
Secondo Moreno et al. ([29]), la densità numerica spaziale delle polveri nd

dipende dalle dimensioni dei grani secondo un andamento a legge di potenza
(analogia con la macro-regione interna) della forma:

nd ∝ (agr)
−γ+1

dove γ è un parametro t.c. 3 ≤ γ ≤ 4.
Assumendo γ = 3.5, si ottiene:

nd ∝ (agr)
−γ+1

∝ (agr)
−2.5 (agr ≈ 50µm, 0.5µm ≤ agr ≤ 100µm)

≈ 5.6× 10−13cm−3

(5.16)

Sapendo poi che la distanza tra l'orbita di Giove e l'inizio della fascia di
Edgeworth-Kuiper è ∼ 30 A.U. (ovvero ld,I.P.M.ext ∼ 4.5 × 1014 cm), la
densità colonnare associata è, direttamente:

Nd,I.P.M.ext = ld,I.P.M.ext × nd,I.P.M.ext ≈ 2.5× 102cm−2 (5.17)

Dal paragrafo 3.4.2, si ricorda che la dimensione critica di un grano di polvere è
ad,cr = 15µm. Si nota che rientra nel regime di "piccoli grani" (< 30µm); seguendo
l'andamento analitico delle eq. (5.13a) e (5.16) per il mezzo interplanetario, oppure
l'approccio osservativo dell'espressione (5.10) per il mezzo interstellare locale, si
può calcolare la densità numerica critica nei mezzi interessati:

nd,cr
∼= 3.3× 10−19 cm−3 (L.I.S.M.) (5.18a)

nd,cr
∼= 10−11cm−3 (I.P.M.) (5.18b)

Le densità critiche colonnari associate seguono immediatamente:

Nd,cr
∼= 1.3 cm−2 (L.I.S.M.) (5.19a)

Nd,cr
∼= 3× 102cm−2 (I.P.M.int) (5.19b)

Nd,cr
∼= 4.5× 102cm−2 (I.P.M.ext) (5.19c)

Le probabilità d'impatto critico nei vari mezzi per una sonda centimetrica
relativistica sono, in�ne:

Pcr,L.I.S.M. =
Nd,cr

Nd,L.I.S.M.
=

1.3

4× 106
∼ 3× 10−7% (5.20a)

Pcr,I.P.M.int
=

Nd,cr

Nd,I.P.M.int

=
3× 102

1.5× 102
∼ 2% (5.20b)

Pcr,I.P.M.ext =
Nd,cr

Nd,I.P.M.ext

=
4.5× 102

2.5× 102
∼ 18% (5.20c)
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nd (cm−3) l (cm) Nd (cm−2) Pcr (%)

L.I.S.M. 10−12 4× 1018 4× 106 3× 10−7

I.P.M.int 5× 10−12 3× 1013 1.5× 102 2
I.P.M.ext 5.6× 10−13 4.5× 1014 2.5× 102 18

Tabella 5.1: Valori sensibili dei mezzi interstellare (lungo la linea di vista di
α Centauri) ed interplanetario (interno ed esterno).

Di seguito un breve commento alle eq. (5.20).
Nonostante il range dimensionale più sfavorevole, il mezzo interplanetario interno
sembra essere meno pericoloso di quello esterno.
Questo fatto si può spiegare in termini di distanza da coprire: l'estensione spaziale
Terra-fascia degli asteroidi è circa 15 volte minore di quella tra l'orbita di Giove
e l'inizio della fascia di Edgeworth-Kuiper. In sostanza, la colonna di polveri
nell'I.P.M.int non è abbastanza spessa rispetto a quella nell'I.P.M.ext.
A titolo di comparazione, se il mezzo interplanetario avesse le due macro-regioni
simili (i.e. l′I.P.M.int

= lI.P.M.ext), si avrebbe P ′

cr,I.P.M.int
∼ 45%: un risultato

molto maggiore di (5.20b), come ci si aspettava.
Le discrepanze così marcate tra il mezzo interplanetario esterno ed il mezzo

interstellare locale (due mezzi con�nanti ed interagenti), invece, possono essere
spiegate in altri termini, a partire dalla di�erente natura degli spazi: la produzio-
ne di polveri interstellare deriva essenzialmente da attività stellari vicine o lontane
(�g. 1.1), mentre le polveri interplanetarie esterne provengono dalle continue colli-
sioni di comete, asteroidi, meteoroidi che entrano in contatto con il sistema solare
(dalla nube di Oort e/o dalla fascia di Edgeworth-Kuiper, principalmente).
La presenza o meno di una sorgente �sica diretta pare essere la causa centrale
nella di�erenza di polveri critiche tra i due mezzi; ciò sarebbe confermato anche
da una quasi totale mancanza di oggetti minori osservati a livello interstellare4.

In�ne, si nota che la probabilità (5.20a) risulta trascurabile: questo conferma
l'idea generale che i grani di grandi dimensioni sono molto rari nel L.I.S.M. (si
veda �g. 5.2). Il risultato così ottenuto rimane consistente con l'eq. (3.23), de-
rivata sfruttando il gas interstellare come tracciante: ulteriore prova della bontà
della presente trattazione e dell'idea che le polveri seguano proporzionalmente
l'abbondanza del tracciante stesso (in questo caso: H).

4 [27],pag.3.
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Figura 5.2: Flusso delle particelle nel L.I.S.M. in funzione della massa (asse del-
le ascisse inferiore) e della dimensione (asse delle ascisse superiore). Vengono
evidenziati gli intervalli osservativi di diversi strumenti -dust detectors, survery
radar, ottico- e il confronto con lavori precedenti. Si nota che il �usso principa-
le riguarda le polveri relativamente "piccole" (andamento intorno al valor medio
agr ∼ 0.1µm); per i grani critici (ad,cr ∼ 15µm) si registra un �usso minore di
ben cinque ordini di grandezza. Grani di dimensione ancor maggiore seguono la
tendenza discendente più o meno linearmente.
Immagine presa da [9], pag.2.
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Figura 5.3: Dati della sonda A.K.A.R.I. nella banda 9µm (pannelli (a)-(b)) e nella
banda 18µm (pannelli (c)-(d)). I gra�ci di sinistra (pannelli (a)-(c)) sono stati
derivati lungo la direzione di rivoluzione della Terra; i gra�ci di destra (pannelli
(b)-(d)) lungo la direzione opposta. Si nota come la maggior concentrazione di
luminosità (i.e. delle polveri, della quale sono responsabili) si trovi a latitudini
eclittiche minime.
Immagine presa da [17], pag.3.

5.2 Come proteggere la sonda

Di seguito alcune proposte per ridurre al minimo l'interazione distruttiva della
sonda con i due mezzi, interstellare ed interplanetario.

1. La fase più delicata di un ipotetico viaggio interstellare per una sonda cen-
timetrica riguarda quella iniziale: il velivolo ha appena superato l'ultimo
strato di atmosfera terrestre e si ritrova nel mezzo interplanetario locale.
Le polveri dell'I.P.M. presentano una distribuzione fortemente legata alla
latitudine eclittica (�g. 5.3) e si può vedere che queste si distribuiscano
principalmente entro un volume cilindrico5 centrato sul Sole e di raggio
Rd,int ∼ 1 A.U.: una soluzione "a monte" consisterebbe nel considerare tra-
iettorie eclittiche ±45° ≤ l ≤ ±90°, dove il �usso di polveri interplanetarie
è praticamente nullo.

2. Una seconda soluzione virerebbe sulla quantità: note le distribuzioni dimen-
sionali delle polveri nei due mezzi (tab. 5.1) e la sezione geometrica della
sonda (A = H2 = (0.3× 0.3) cm2), si potrebbe pensare di inviare un certo
numero di velivoli -con le stesse caratteristiche e proprietà strutturali- in
modo tale da avere la certezza matematica di rilevare almeno una sonda
totalmente integra alla �ne del viaggio pre�ssato.

5 [17], pag.6.



5.2. COME PROTEGGERE LA SONDA 51

In formule:

- L.I.S.M.
Ricordando che Nd,L.I.S.M.

∼= 4 × 106 cm−2, una sonda con sezione
geometrica A incontrerà nel mezzo interstellare, in media un numero

Nd,L.I.S.M. ×A ∼ 3.6× 105

di grani di polvere, la cui dimensione tipica media più probabile è
ad = 0.1µm. Si tratta quindi di grani in�nitesimi rispetto alla super�-
cie d'area della sonda: considerando le polveri sferiche, la loro sezione
geometrica vale σd = π(ad)

2 ∼= 3 × 10−10 cm2; un confronto con il
target mostra che

n. σd
A

=
(3.6× 105) (3× 10−10)

0.3× 0.3
∼ 10−3

confermando la poca pericolosità dell'ambiente interstellare.
Per le stesse considerazioni, si possono trascurare le polveri critiche, in
quando molto rare. Due sonde sono più che su�cienti per ridurre al
minimo l'impatto dannoso con il L.I.S.M. (paragrafo 3.5, �g. 3.17).

- I.P.M. interno
Ricordando che Nd,I.P.M.int

≈ 1.5 × 102 cm−2, una sonda con sezione
geometrica A incontrerà nel mezzo interplanetario interno, in media,
un numero

Nd,I.P.M.int
×A ∼ 13.5

di grani di polvere.
Pertanto, 14−15 sonde sono su�cienti a minimizzare la probabilità di
danno ai target.

- I.P.M. esterno
Ricordando che Nd,I.P.M.ext ≈ 2.5 × 102 cm−2, una sonda con sezione
geometrica A incontrerà nel mezzo interplanetario esterno, in media,
un numero

Nd,I.P.M.ext ×A ∼ 22.5

di grani di polvere.
Pertanto, 23−24 sonde sono su�cienti a minimizzare la probabilità di
danno ai target.

3. Una terza proposta abbraccerebbe la scelta ingegneristica del materiale di
costruzione della sonda. Secondo i dati a disposizione (capitolo 3), si sug-
gerisce di costruire il target con del materiale sottile e altamente ri�ettente,
resistente ai processi di fusione e al bombardamento gassoso: la gra�te pare
essere la scelta migliore.
Per minimizzare l'impatto con le polveri, si suggerisce di porre una lamina
sottile di fronte alla sonda (ad una certa distanza da quest'ultima) in modo
tale che i grani vi impattino ed evaporino tramite esplosioni Coulombiane
ben prima di raggiungere l'e�ettiva super�cie del target.
Un'alternativa consisterebbe nell'aggiungere uno strato6 di materiale resi-
stente e sottile (gra�te) di spessore ∼ 1− 3 mm a guisa di scudo protettivo.

6 [2], pag.13.
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