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Il tempo

Uno dei compiti pit importanti dell’Astronomia ckisa & quello della definizione,
della divisione e della determinazione del temgooasmico, sia perché
necessario a diverse scienze, sia perché cio regpeela piu importante

applicazione dell'Astronomia alla vita civile.

La misura del tempo puo effettuarsi soltanto corolasiderazione di determinati
movimenti; se per esempio si ha a disposizione ovinrento esattamente
uniforme, basta la misura dello spazio percorsdgdeterminazione del tempo.




Il tempo atomico

Dal 1972 il tempo atomico € divenuto la scala udfie di tempo in fisica e in
astronomia.

La base del tempo atomico & una rete di orolognatioche nel loro insieme
definiscono il Tempo Atomico Internazionale (TAI).
L'unita di tempo € isecondqs) e nel Sistema Internazionale:

il secondo €& pari a 9 192 631 770 periodi della re@ione emessa nella

transizione fra i livelli iperfini F=4, M =0 e F= 3, M =0 dello stato
fondamentale dell'atomo di'33Cs

Ma prima?

Il tempo

La rotazione diurna avviene attorno ad un asse@tdacui direzione rispetto alle
stelle (cioé in un riferimento inerziale) consid@enio qui fissa.

Considereremo costante in modulo la velocita amgppertanto il vettore
velocita di rotazione diurnay € consideratdau® e collegato all'ellissoide
matematico che approssima la figura terrestreralpk al semiasse minore.

Il moto annuo apparente del Sole rispetto alldestdl circa 2/giorno verso Est, &
il riflesso del moto di rivoluzione della Terra,steitto in prima approssimazione
dalle prime due leggi di Keplero.
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Il tempo

L'orbita di un pianeta intorno al Sole € ellitticaon il Sole in uno dei due fuochi
I'equazione polare é:

r=— P
1+ecow

dovep € una costante edl’eccentricita dell’orbita.
Il semiasse maggiomell'orbita,a, e quello minoreb, sono dati dalle relazioni:
p b= p

1-¢ J1-¢

La direzione iniziale si fa di solito coinciderencquella del semiasse maggiore
dell'orbita.

Quando la Terra passa al perielio I'angolo inizéataullo;

v viene dettcanomalia vera

Il tempo

La velocita areale si mantiene costante:

dA:}r[]dv:Edt
2 2

in cuidAé l'area elementare spazzata nel tedtpo
dal raggio vettore (la congiungente Terra-Sole), ¢

C una opportuna costante.
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Il tempo

La rotazione della Terra intorno al proprio asset@no la sole sono serviti per
millenni a definire due scale astronomiche di temp@ collegata con il valore
dell'angolo di rotazioneg{orno) e una con I'angolo lungo I'orbitar(no).

| valori istantanei dei due suddetti angoli possqumdi definire le scale di tempo
astronomico.

Possiamo quindi in generale definire il tempo corfengolo orario di un punto
della sfera celeste e assumere l'intervallo di temgorrispondente ad una intera
rotazione della Terra come unita fondamentale parrhisura del tempo

Il tempo

La definizione di questa unita &€ semplice, ma néacie fissarla praticamente.
L'asse di rotazione della Terra non &€ immobile etgpalle stelle.

Per misurare la quantita di rotazione della Terdipendentemente da ogni altro
movimento, dovremo scegliere come indice per lairaislell'angolo
corrispondente un punto fisso dell'equatore cel@steabile rispetto ai punti fissi
sulla sfera), ed allora fra due successive culnmazli questo punto avverra una
rotazione completa della Terra.

L'intervallo corrispondente di tempo sara allotmita fondamentale di misura del
tempo.
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Il tempo

Un punto fisso sull'equatore non pud essere dialoitin facilita.

Nella pratica si assume come indice il puptdato che é facilmente determinabile
in ogni istante, ma anche esso & soggetto a picunlimenti dovuti alla
precessione e alla nutazione.

La posizione del puntgpcon riguardo al solo primo movimento € dettpinozio
medig mentre la posizione effettiva, dovuta ad ambednevimenti & detta
equinozio vero

Il tempo siderale

Si assume come unita astronomica per la misura tehpo l'intervallo tra due
successive culminazioni del punfpe si indica questa unita col nomegdirno
siderale

Questa unita non € costante, né uguale all'unitdaimentale che sarebbe il
periodo di rotazione della Terra, ma le differesaao cosi lievi che il giorno
siderale pud considerarsi praticamente come unitdfmentale.

I movimento retrogrado dell'equinozio dovuto gilecessione, per effetto del
guale le ascensioni rette delle stelle vanno gémerde crescendo con l'andare de|
tempo, & estremamente piccolo; in un anno lo sp@st del punty
sull'equatore € di circa 50,26".
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Il tempo siderale

Dato che il movimento dell'equinozio & pressochiéoume, se non vi fosse il
movimento periodico dovuto alla nutazione, il gimsiderale potrebbe ritenersi
costante.

Il movimento dell'equinozio dovuto a questo fenomercosi lieve che in pratica
le variazioni di durata del giorno siderale sorasturabili.

La parte piu importante della nutazione ha un meridi circa 19 anni ed il suo
effetto complessivo € una variazione compresaifca el s e — 1 s nell'intero
periodo.

Il giorno siderale ha inizio all'istante della cutazione del puntg, ed é diviso in
24 ore siderali, I'ora siderale in 60 minuti di fersiderale, il minuto in 60 secondi
di tempo siderale.

A causa dei movimenti dell'equinozio si puo distiere iltempo siderale
uniforme o mediq legato all'equinozio medio, da&mpo siderale vero
determinato dall'equinozio vero.

Il tempo solare vero

Il giorno solare vere l'intervallo di tempo che trascorre tra due sssive
culminazioni (superiori o inferiori) del Sole (cemdel disco solare) in meridiano,
ovvero l'intervallo di tempo durante il quale l'atayorario del Sole varia di 360

La culminazione superiore si dice anchezzogiorno verda culminazione
inferioremezzanotte vera

Il giorno solare viene diviso in 24 ore di tempdase, ogni ora in 60 minuti, ogni
minuto in 60 secondi.

Si dice poitempo solare verdi un luogo I'angolo orario del Sole (centro), nel
luogo stesso aumentato di 12h, cioé I'angolo o@idato dalla culminazione
inferiore del Sole.

Fino al 1925 il tempo solare era semplicementgdbmorario del Sole vero e
quindi si iniziava a contare al mezzogiorno.
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Il tempo solare vero

La posizione osservata del Sole non € quella ipff@tiente occupata, che viene
chiamataposizione verama una posizione leggermente deviata dall’abemaz
(un fenomeno che vedremo piu avanti).

Conseguentemente, se ci si riferisce al Sole oasgrigisognerebbe parlare di
giorno solare apparentetempo solare appareni@er il primo pero la cosa non hg
importanza, in quanto si tratta di un intervalldetnpo e la deviazione ora detta &
pressoché costante per periodi piuttosto lunghi.

Nelle definizioni date sopra e in quanto segue icensremo il sole vero, cioe la
posizione osservata corretta per il fenomeno otta de

Il tempo solare vero

Il giorno siderale e il giorno solare vero sono
di differente duratae cio perché il Sole si
sposta sulla sfera celeste in ogni giorno di

circa un grado, rispetto alle stelle fisse, nel

direzione opposta al moto diurno della sfer

Il Sole arriva percio ogni giorno con un cert

ritardo rispetto alle stelle in meridiano, ritarc

che corrisponde al tempo impiegato dal trat

descritto dal Sole a passare il meridiano, ci

a circa 4 minuti (di tempo siderale),
equivalenti al grado sopradetto, e percio |l
giorno solare vero & di circa 4 minuti piu
lungo di quello siderale.

Viceversa, una stella che in un dato giorno
passa in meridiano insieme al Sole, nel giorno
successivo anticipera il suo passaggio di circa

4 minuti; questo intervallo di tempo é stato

chiamato Bccelerazione delle (stelle) fisse
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Il tempo solare vero

L'indice che segna il tempo solare vero ¢ l'intamse del circolo orario del Sole
con l'equatore celeste.

Per il moto del Sole fra le stelle, questo puntspsista sull'equatore nel senso
delle ascensioni rette crescenti, ma il suo motoéaniforme, per cui il giorno
solare vero non & una unita costante.

Cio avviene per due motivi:
la velocita angolare del Sole nel suo moto intatt Terra, e quindi il suo moto
apparente sopra l'eclittica, € variabile;

l'orbita apparente del Sole, cioe I'eclittica, momcide con I'equatore, ma &

inclinata su questo.
ECLITT.
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Il tempo solare vero
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SiaA la longitudine eclittica del Sole, la sua ascensione rettagbbliquita
dell'eclittica, dal triangolo sfericgSS’si ha

tana = tam\ Ocos

Derivando

d_O( _ cose A
dt 1-serfA sefe d
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Il tempo solare vero

d_0( _ Ccose A
dt 1-ser\ sefe d

L'ascensione retta del Sole rappresenta la differarfra tempo siderale e tempo
solare vero
Questa non cresce proporzionalmente al tempo elidainlurata del giorno solare
vero € continuamente variabile, per il fatto chieé fattori di cui si compone la
variazione dia sono variabili.

La longitudine eclittica del sole puo essere ritavketerminandone la
declinazion& in diverse epoche dell'anno a partire dalla relagio

serd
sem\ =——
sert

E si pud dimostrare che il termina/dt, che & la velocita del Sole sopra l'eclittica n
cresce proporzionalmente al tempo.

Il tempo solare vero

Dalle osservazioni si ha che la velocita angolaleSwle sull'eclittica € massima
intorno alla longitudine di 282 e minima nella direzione opposta, cioe alla
longitudine di 102.

Nella prima di queste posizioni il Sole percorrgialrno un arco di eclittica di
61',1, che corrisponde a 4m 4s, nella secondaipaosidl Sole percorre 57',2,
corrispondenti a 3m 49s.

Da ci0 segue che per il fatto del moto non unifosuakeclittica, il giorno solare
nel primo caso (che si verifica ai primi di gennaécacirca 15" piu lungo che nel
secondo caso (che ha luogo al principio di luglio).
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Il tempo solare vero

In secondo luogo, anche sk/dt fosse costante, non lo sareblédd, in quanto il
coefficiente di d/dt non lo € a causa dell'inclinazione dell’editt

La variazione diurna media dell'ascensione rett&dke € di 3m 57s ed altrettanto
puo dirsi per la variazione media della longitudipercio la variazione effettiva
dell'ascensione retta del Sole vero, per il sdim fdella obliquita, sara intorno agli

equinozi circa 4m 16s ed ai solstizi circa 3m J4g@no.

Per questo secondo fattore dunque il giorno sq@aréungo (agli equinozi) & di
circa 39" piu lungo del giorno piu corto dell'anfao solstizi).

Il tempo solare vero

| due fenomeni ora descritti si compongono in una,dato che sono sfasati la
differenza tra il giorno solare vero piu lungo el piu corto arriva a circa 52s

Il primo ha luogo a meta dicembre, il secondo algimrni prima dell'equinozio
d'autunno.

Il progressivo sommarsi di queste differenze cordalBequazione del tempo

Il tempo solare vero non puo quindi essere seglat@omuni orologi costruiti
meccanicamente: esso € invece indicato dagli oretdgri, nei quali uno stilo,
fissato su una superficie esposta al Sole, prdeegi@opria ombra.
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Il tempo solare medio

Per usi civili si deve usare una unita costanfmato del giorno vero variabile, si
introduce allora ibiorno solare medipla cui durata € la media esatta di tutte le
lunghezze dei giorni veri in un anno.

Per il calcolo di questa durata media € necessarioscere il numero esatto di
giorni solari in un anno, ma per definire completate il giorno medio (vale a
dire anche l'istante del suo inizio e la misuratdeipo che ne deriva) &€ necessari

stabilire un legame tra esso e il tempo vero.

Allo scopo si utilizzano due Soli ipotetici:Slole fittizioche si suppone percorrere
I'eclittica di moto uniforme e iBole mediache si suppone muoversi
uniformemente sopra I'equatore.

Entrambi compiono il moto annuo nello stesso temgbe Sole vero.

Il secondo sara libero dai due inconvenienti déé $ero e sara l'indice per un
tempo basato sul giorno medio.

=4

Il tempo solare medio

A causa della diversa velocita del sole vero nelmercorso, qualunque sia la posizipne

del Sole fittizio rispetto al vero in un certo iste, nel loro cammino i due Soli verran
a coincidere in due soli punti dell'eclittica, dietnalmente opposti.

Si definisce allora piu precisamente il Sole fitizome quel punto che (percorrend
I'eclittica con moto uniforme) passa al perigedla@ogeo insieme al Sole vero.

Se indichiamo cok la longitudine del Sole fittizio, dettangitudine media del Sole
(attenzione, non ¢ la longitudine del Sole mediola differenza\ —L tra questa e la
longitudine vera, ovvero l'angolo fra le direziokel Sole vero e del Sole fittizio, € de|
equazione del centrasara positiva quando il Sole vero precede quidizio e
negativa nel caso opposto, mentre la variazidret dara costante.

DettaA l'ascensione retta del Sole fittizio si pud scrvBequazione

d_A: cose L
dt 1-ser Lsefe d

no

(o]

i

—

a
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Il tempo solare medio

Essendo dL/dt costante la durata del giorno salgende solo dall’obliquita.

dA/dt &€ minimo per L=9e L = 180
dA/dt € massimo per L=9@ L = 270

dA/dt = dL/dt quando

COSE 1
1-serf Lsefe

Ossia:
L = 46°14’
L = 13346’
L =226°14
L = 31346’

Il tempo solare medio

Il secondo Sole ipotetico si fa poi passare aglirgayi contemporaneamente col
Sole fittizio.

Il giorno solare medio puo definirsi anche comeritiervallo di tempo compreso
fra due successive culminazioni del Sole med@culminazione superiore del
Sole medio € detta ancheezzogiorno medida culminazione inferiore
mezzanotte media

Il giorno medio incomincia alla mezzanotte medi@aegolo orario del Sole medio
aumentato di 12h misura il tempo medio locale sz dal principio del giorno
medio.

Il giorno medio € diviso in 24 ore medie, I'ora ni@eth 60 minuti ed il minuto in
60 secondi di tempo medio.

30/05/2012
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Equazione del tempo

La differenza tra I'ascensione retta del Sole medijoella del Sole vem € detta
equazione del tempo; essendo l'ascensione ret&otkemedio uguale alla longitudine
mediaL del Sole (longitudine del Sole fittizio), I'equaaédel tempo &

E=L-a
L'equazione del tempo puo dirsi anche la differemnaa tempo solare vero ed il tempo
medio

E =tempo vere-tempo medio

L'equazione del tempo € la quantita che occorrauaggre, col rispettivo segno, al
tempo medio per ottenere quello vero.

DettaA la longitudine vera del Sole, pud anche scriversi
L-a=(A-a)-(A-L)

Il secondo termine a destrd@&quazione del centrpil primo lariduzione all'eclittica

Equazione del tempo

L'equazione del tempo si scrive:

E=Asenl+ Bos I+ Csefl + [@os2+ .

dove i coefficienti A, B, C, D,... sono ben detemati per ogni epoca (i primi sono
quelli che incidono di piu e sono sensibilmentdalali col tempo), ed. si calcola per
qualunque istantecon la formula

L=n(t-t)

n é la velocita angolare media del Sole sull'eclitét, I'istante del suo passaggio gl
puntoy.

30/05/2012
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Equazione del tempo

In molti calcoli si pud utilizzare I'approssimazen

E=-9,87sil (N~ 8)]+ 7,67sihg( N- )]

DoveE € espressa in minuti, g = 36865 se gli angoli sono espressi in gradi,

oppure g = &365 se gli angoli sono espressi in radianti.

N € il numero del giorno, per esemphd= 1 per il £ gennaioN = 2 per il 2
gennaio e cosi via.

Equazione del tempo

15
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Equazione del tempo

Al
"‘. |meridiano
i
L'equazione del tempo arriva ad un valore massimo i f‘ [
anticipo di circa 14 minuti verso meta febbraiouadvalore A
massimo in ritardo di circa 16 minuti nei primi giodi i |
novembre; in queste due epoche dunque il Soleirsara b
meridiano rispettivamente alle 12h 14m e alle 14im 4li A |
tempo medio. Y

equatore \

La stessa equazione si annulla 4 volte all'anno, e .\
precisamente a meta aprile, meta giugno, al piimcip |
settembre ed a Natale, nelle quali epoche dundbeiél / R

passera in meridiano alle 12h precise di tempo onedi \

|

|

sole g

Tempo locale

Il tempo siderale, il tempo solare vero ed il tensptare medio, dipendendo dal
meridiano del luogo di osservazione, sono tuttigielocali.

Se si confrontano infatti due orologi, ambeduenapie siderale o medio, di due localjta
diverse si trova che le loro indicazioni differisco

La differenza & uguale alla differenza delle londjiti geografiche dei due luoghi.
Reciprocamente si puo dunque determinare la differeli longitudine di due luogh

confrontando le indicazioni relative allo stesgarite di due orologi che si trovano n
due luoghi.

ei

| due orologi devono segnare lo stesso tempo, mdiferente che essi segnino tempo
siderale o tempo medio.
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Tempo legale

| diversi tempi locali complicano lo scambio dionfnazioni tra due luoghi; si &
quindi stabilito un tempo comune per intere regionbase a convenzioni e leggi
apposite: itempo legale

Stabilisce I'ora che devono segnare tutti gli agoth un paese o regione rispetto g
quella di riferimento fissata a Greenwich.

La convenzione ora adottata dal maggior numerai d&gl € quella dei cosiddetti
fusi orari.

Tempo legale

USa CANADA MEXICO, EURORE, RUSSIA, part of CEMTRAL ASIA OBSERNVE DET (SUMMER TIME) (+1 HOLR)

Mlap outling S wordTimeZone com
Compiled by Aletander Krivenyshew| g

Si divide la superficie terrestre in 24 fusi lintitda meridiani distanti di % si
assume come tempo comune del fuso quello del mendii mezzo; per convenienz
ogni stato adotta I'ora del fuso nel quale si thaviaaggior parte del suo territorio.

30/05/2012
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Tempo legale

In teoria il tempo locale puo differire dal tempel tuso al piu di mezza ora.

Tutti gli orologi dei luoghi che adottano queststema differiscono di un numero esa
di ore, e segnano in uno stesso istante lo stessdare lo stesso secondo.

Il punto di partenza in questa convenzione ¢ ilidi@no di Greenwich. Il tempo med
di questo meridiano viene chiamd&mpo universalg¢UT).

In ogni istante esso & l'angolo orario del Sole nied GreemwichpiulZh.
Il giorno universale comincia alla mezzanotte metii&reenwich.

Il tempo civile per I'Europa centrale, TMEC (Templedio Europa Centrale) &
TMEC = UT + 1.

Dal 1916 alcuni stati hanno introdotto per ragiecdnomiche e di pubblico interess
I'ora estiva stabilendo un anticipo di 60 minuti esatti sull'civile (detta anche,

erroneamente, ora solare) per un certo period@det dalla primavera all'autunno

\tto

Per noi si h& MEC (estivo) = UT + 2.

Tempo legale

La differenza di longitudine fra due luoghi terrestene a coincidere con la
differenza dei tempi siderali, o dei tempi solafiyo infine dei tempi solari medi
dei due luoghi, corrispondenti ad un medesimo istan

Il tempo locale differisce dal tempo civile di ugaantita uguale alla longitudine
del luogo rispetto al meridiano centrale del fustrispondente, la quale
evidentemente differisce di un numero intero didaba .longitudine da

Greenwich.

Questo tempo & detto tastante locale deve dunque essere aggiunta (col segn
al tempo locale per ottenergdimpo legale

Il dipartimento di Fisica dell'Universita di Camed € situato a —52m 16s da
Greenwich, quindi il suo tempo locale (sideraldéasovero o solare medio)
anticipa rispetto a quello di Greenwich di 52m 1€iddrale, vero o medio)

siccome il tempo locale di Camerino € quello dehprfuso, cioé dell'Europa
centrale, che anticipa di un'ora su quello di Gnéelm, la costante locale per

Camerino +7m 44s.

30/05/2012
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Tempo legale

All'istante della culminazione del Sole vero soampre le 12h di tempo solare
vero.

In tempo locale medio saranno le
12h + I'equazione del tempo
percio in tempo legale saranno le
12h + I'equazione del tempo + la costante locale
A Camerino per esempio il 12 aprile 2012 il Saléréna
7m 44s + 1m 02s = 8m 46s

dopo le 12h di TMEC, cioé quando i nostri orologgjsano 12h 8m 46s.

Tempo legale

La differenza dei tempi locali e dei tempi di zdr@aper conseguenza il fenomeno d
cambiamento di data.

Se per esempio da noi gli orologi segnano le 17iommaginando di andare col
pensiero verso oriente incontreremo luoghi i coigieanticipano sempre pit e ad u

el

N

certo punto arriveremo in una regione che avradebadel mattino successivo; andando

invece verso occidente incontreremo paesi che iswhetro rispetto al nostro orologi
e quando arriveremo alla regione di prima troveremavamente le 5 del mattino, n
guesta volta del mattino dello stesso giorno nostro

La detta regione, a 12h di longitudine da noi, éblae dunque avere
contemporaneamente due date.

Si conviene di porre un limite di data, intornajahle gli orologi segnano la stessa (
ma le date da una e dall'altra parte del meridimnite differiscono di un giorno.

Come meridiano é stato scelto quello opposto ar@ried, cioe il meridiano di
longitudine 180 0 12h (occidentale od orientale).

D
a
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Anno siderale e anno tropico

fisso di questa si chian@nno siderale

La durata & di 365,256363Ljiorni solari medi

retta) del Sole cresce di 360

contrario al moto annuo del Sole, I'anno tropigitebreve dell'anno siderale e

e poiché in un anno esso percorre
360° = 1 296 000", la durata dell'anno tropico sara di

365,256363[!‘}296000_ 20,26 365,24219
1296000

giorni solari medi.

Il tempo impiegato dal Sole fittizio a percorreématéra eclittica rispetto ad un puntd

Si chiamaanno tropicol'intervallo di tempo che trascorre fra due suceepassaggi
del Sole fittizio (e quindi anche del Sole medilfquinozio di primavera o, piu in

generale, l'intervallo di tempo durante il qualéolagitudine (ed anche l'ascensiong

Poiché questo equinozio si sposta sull'eclittic&0di26 in un anno tropico nel versg

precisamente del tempo che il Sole impiega a pemsull'eclittica un arco di 50”,2

[o2)

Annus fictus o anno besseliano

A causa di una lentissima variazione della precessiquesto valore diminuira col
tempo, ma occorrono parecchi secoli prima che essali 1 secondo.

L'istante di inizio dell'anno tropico € arbitrarma una volta fissato, determina un
punto della eclittica dove avverra l'inizio di ogamino tropico indipendentemente d
qualunque tempo locale.

Per ragioni pratiche esso si deve scostare il rpessibile dall'inizio dell'anno civile;
gli astronomi fanno coincidere l'inizio astronomiman l'istante in cui la longitudine d
Sole fittizio & esattamente 286 18h 40m.

La differenza tra questo istante e l'inizio deliarcivile pud raggiungere al piu un
giorno.

L'anno tropico cosi definito prende il nomeadinusfiicius o anno besseli@mndgda di
Bessel (1784 — 1846)].

Il suo inizio si indica con l'aggiungere uno zeame cifra decimale al numero
dell'anno, per esempio 2012,0, e si rappresentipdrazione decimale di anno ur

gualunque tempo nel corso di un anno besseliame@geenpio 2012,23.
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Anno anomalistico

Quando si studia il moto del Sole sul piano ddittaa rispetto alla Terra, si assume |un

D

sistema polare avente il polo nel centro delladerfasse polare coincidente con |
direzione del perigeo.

La coordinataanomaliaé l'angolo che la direzione del Sole forma codilazione del

perigeo e per tale motivo si chiamano anomalisticd'intervallo di tempo nel quale

I'anomalia del Sole varia di 36Cioé l'intervallo di tempo compreso tra due sesié
passaggi del Sole al perigeo.

Questo punto dell'orbita solare non & pero fisaddistelle, né rispetto all'equinozio di
primavera.

Il suo movimento é diretto e I'anno anomalistiquitelungo dell'anno siderale e
dell'anno tropico.

Lo spostamento € di 61',89 e percio I'anomalieSdéd cresce di 366- 61'.89 in
365,2421981 giorni medi; si calcola facilmente @aahe per completare i 360
occorrono 0,0174428 giorni in piu dell'anno troppe cui I'anno anomalistico risult

di 365,259640%iorni solari medi.

j*)

Anno civile o anno giuliano

Sia l'inizio, sia la durata dell'anno tropico pretao nella pratica degli
inconvenienti a causa delle frazioni di giorno éejluali si dovrebbe tenere conto.

Accanto all'anno tropico fu adottato un altro antamvenzionale, dettanno
civile, che incomincia sempre col principio esatto dgiorno medio e quindi deve
essere composto di un numero intero di giorniseitasempre I'equinozio

approssimativamente alla stessa data.

Poiché I'anno tropico ha 365,242198094 giorni m&diede che si puo ottenere
una prima approssimazione prendendo gli an@ith,25giorni e facendo gli anni
comuni di365giorni ed intercalando ogni quattro anni in giomgiu.

L'anno col giorno in piu é dettaisestile

Tale regola venne fissata da Giulio Cesare e perdto anno viene chiamato
anno giuliano.
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Anno civile o anno giuliano

Quattrocento anni giuliani comprendono

365,251400- 3658 400+1(  giorni medi

Invece di

365,242198M 406 146096,87924 365 400 96,8 giorni medi
Ogni 400 anni & necessario eliminare un po’ pitiegiorni.

Tale disposizione fu emanata da Gregorio Xlllubtg nel 1582, oltre che far seguirg

4 ottobre il 15 ottobre per portare nuovamenteaka dell'equinozio di primavera al 2

marzo, stabili che tutti gli anni divisibili per @0che secondo il calendario giuliang

dovrebbero essere anni bisestili, fossero anni comsoltanto quelli divisibili per 40
rimanessero bisestili.

Il calendario cosi riformato, e che utilizziamo are oggi, fu dettgregoriana

MA ANCHE COSI’' LE COSE NON RITORNANO PERFETTAMENTEE SONO
NECESSARI ULTERIORI AGGIUSTAMENTI

al
1

L=

Anno civile o anno giuliano

La differenza di 0,0078019 giorni = 11m 14,084 16ad'anno tropico e quello
giuliano ha per conseguenza che I'equinozio digvama, anche dopo il ciclo di 4
anni, non cade allo stesso istante del 21 marzo; esgendo l'anno giuliano piu
lungo — anticipa gradatamente dell'intervallo di0g80194 = 0,0312076 giorni
medi (in 4 anni consecutivi).

In conseguenza i tempi siderali e tutte le longitudel Sole, come pure le
ascensioni rette di questo aumentano gradatamepteatni ciclo di 4 anni di
circa 112" = 7,5 s in media, corrispondenti al canandel Sole nell'intervallo

suddetto di 0,0312076 giorni, cid comporta circaiBmn secolo.

Questo avanzo continua finché non interviene sexdrahlendario gregoriano un
secolo non bisestile che interrompe la serie adiguadriennali regolari e fa
ritornare I'equinozio all'istante di 4 secoli addigmentre il secolo bisestile; come
il 2000, non interrompe la serie).
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Data giuliana

Finora abbiamo parlato della cronologia basatg@stibdo del Sole, non di quella
basata sulla Luna, che ha soltanto importanzacstori

Accanto a questi periodi viene perd molto usatogliescopi astronomici e storici anc
un computo a giorni, continuato senza interruzeopartire dal mezzogiorno medio

Greenwich del9 gennaio dell'anno 4713 a.C. (data anteriore a @qsaksvento storico).

Si definiscedata giulianadi un istante (secondo Giuseppe Scaligero, 154M®9,1¢he
introdusse questo computo nel secolo XVI) il nundirgiorni interi e frazione di
giorno trascorsi dalla predetta origine fino aHiige in questione.

Cosi ad esempio la data giuliana della mezzanaitelio Greenwich) del 31 dicemb
2010 & 2455562,5, quella del mezzogiorno (le 164l del 12 aprile 2012 &
2456030.

he

D

Data giuliana

Si definiscono anche:

Il giorno giuliano eliocentrico(Heliocentric Julian DayHJD):

identico al giorno giuliano, ma riferito al sistemtiariferimento del Sole, e percio pup
differire dal giorno giuliano normale fino a 16 mtn cioé il tempo necessario alla luce

per attraversare l'orbita della Terra.
Il giorno giuliano € a volte chiamato giorno gimlcageocentrico per distinguerlo da
quello eliocentrico.

Il giorno giuliano cronologicq introdotto da Peter Meyer, in cui il punto iniei@
posto alla mezzanotte del 1° gennaio 4713 a.Cnahfuso orario locale invece che
UTC.

La differenza tra mezzogiorno e mezzanotte sigmifice occorre aggiungere 0,5 4
giorno giuliano per ottenere quello cronologico.

Inoltre, utilizzare il fuso orario locale costringdener conto della differenza di ore {ra

il Tempo Universale e il fuso considerato, nonchiata legale estiva, se applicabil
Gli utilizzatori del giorno giuliano cronologico i@mano I'altro giorno giuliano
astronomico.

D
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Data giuliana

Si definiscono anche:
Il giorno giuliano modificato(MJD), introdotto dallo Smithsonian Astronomical
Observatory nel 1958 per registrare l'orbita depat8ik, &€ definito in termini di giorn
giuliani come segue:

MJD = JD - 2400000,5

Lo spostamento di 0,5 significa che il MJD inizia e finisc&aahezzanotte del Temy

Universale, anziché a mezzogiorno. Il giorno MJD 1 coinadde il 17 novembre 1858§.

Il giorno giuliano ridottg, (RJD) utilizzato anche dagli astronomi, conta i giadailo
stesso inizio del MJD, ma a partire dal mezzogiddie, ed € quindi definito come

RJD = JD —2/1mimn

Il giorno RJID 1 inizia quindi a mezzogiorno delrd@®embre 1858 e finisce a
mezzogiorno del 17.

Data giuliana

Si definiscono anche:

Il giorno giuliano troncato(TJD) che fu introdotto dalla NASA per il programma
spaziale. Inizia il 24 maggio 1968.

Poiché questo conteggio ha superato i numeri arquafre il 10 ottobre 1995,
alcuni adesso contano il TID iniziando da quella,daer poter mantenere un
numero a quattro cifre. Puo essere definito come:

TJD = JD - 2440000,5
oppure come:
TJD = (ID - 0,5) modi 1000

Il giorno giuliano di Dublino € usato dai programmatori di computer, e conta i
giorni a partire dal 1° gennaio 1900 (MJD 15021).

(0]
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RIFRAZIONE
ABERRAZIONE
PRECESSIONE

NUTAZIONE

Perturbazioni delle coordinate celesti

Le osservazioni astronomiche sono fatte prevaleméendalla superficie della
Terra.

Cio comporta un insieme di effetti dei quali & resegio tener conto per corregger
le posizioni osservate degli astri e risalire @& posizioni reali.

Questi effetti sono essenzialmente di due tipi:

quelli collegati con il fatto che le osservazioons alterate dalla presenza
dell’atmosfera terrestre
quelli collegati con il moto e le perturbazioni da€Terra subisce in conseguenza
della presenza del Sole, della Luna e dei pianeti.

Un ulteriore effetto & connesso con il fatto chditazione di osservazione,
dipende dalla posizione dell'osservatore sulla digpeterrestre e dalla posizione
della Terra sulla sua orbita attorno al Sole.

1172
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Rifrazione atmosferica

Il fenomeno della rifrazione ha influenza sull'asseione da terra degli oggetti
celesti a causa della presenza’detiosfera terrestre che, oltre ad assorbire la
radiazione, ne devia la traiettoria.

Le leggi della rifrazione impongono che i raggi Mezzo 1
incidente e rifratto giacciano nello stesso piano|e |
che tra gli angoli di incidenza e di rifrazione |
sussista la relazione ki1 : ny
|

seni_n, _

senr n ?

Rifrazione atmosferica

zénit La traiettoria di un raggio luminoso in un mezzo
1 otticamente non omogeneo non & rettilinea.
]
| Al
v ,}e‘ #
Bl 007
< E"
N o7
@ A
x| Rke
[ )
bordo 2
dlmaosfera
orizzonte

25



Rifrazione atmosferica

zeait L'osservatore in O vede l'astro S nella direziodella
tangente in O alla traiettoria luminosa e misura a

g

@, distanza zenitaleg
| 2(4/
\J]
X 5 #
R ¢ 0 s
4 By
x| Rke
o, 8
bordo -
dltmaostera
irezione nella quale S
verrebbe visto in assenza di
: atmosfera € quella «vera» della
orizzonte

_________ el vuoto, e

quindi secondo la distagza zenita
Z,.

Rifrazione atmosferica
zeart Si definisce rifrazione astronomicph

| . R=z-3

[ g2

Y of

ot 0* g
£ i

N 7

bordo

dltmaostera

ortzzonte
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Rifrazione atmosferica

R dipende dalle condizioni dell'atmosfera terrestistgnsione, costituzione, ecc.) ¢
dall'inclinazione dei raggi luminosi.

R = 0 per gli astri allo zenit, poiché allora i raggninosi attraversano
perpendicolarmente gli strati atmosferici.

Non tratteremo la teoria generale, valida per qule distanza zenitale, perché
alquanto complicata e poco utile perché di normaskervazioni vengono fatte pef
distanze zenitali piccole.

Cio permette di ottenere significative semplificadi

In generale, dalla definizione Hisi ha

RZL dz

I'integrazione e lungo la traiettoria lumindsdalla base al bordo superiore

dell’'atmosfere

Rifrazione atmosferica

Data la forma quasi sferica della Terra e la litaitastensione dell'atmosfera
terrestre possono essere introdotte le seguemésigemplificatrici:

la costituzione dell'atmosfera ha una simmetria sfica,
la densita € una funzione continua del raggio

Cio comporta che per la rifrazione un astro risgfiastato solo in altezza e non in
azimut.

Poiché l'indice di rifrazione & una funzione decesge della distanza degli strati
atmosferici dal suolo, la traiettoria luminosa @ warva con la concavita rivolta
verso il basso.
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Traiettoria di un raggio di luminoso

La rifrazione:
alza apparentemente gli astri sull'orizzonte (tant@ quanto maggiore € la loro
distanza zenitale)
deforma i dischi apparenti del Sole e della Luna.

La rifrazione & massima sull’orizzonte e raggiuB§écirca.

Il Sole e la Luna appaiono sorgere prima e tramerdapo rispetto al verificarsi
degli stessi due eventi in ideali condizioni dieasma di atmosfera.

Rifrazione atmosferica

Alcune ipotesi sullo stato fisico dell’atmosferaréstre (equilibrio idrostatico, gas
perfetto, ecc.) consentono di affrontare il proldestella rifrazione per distanze
zenitali minori di 75° e di arrivare a formulare euno sviluppo in serie
dipendente dalla tangente della distanza zenitdergata al suolo con coefficienti
dello sviluppo dipendenti dalle condizioni fisicf@essione, temperatura, ecc.) ng

luogo di osservazione.

Per distanze zenitali superiori a 75° intervengaomcha le variazioni di densita e di
temperatura nell'atmosfera.

In generale si dispone di tavole di rifrazione oldte per condizioni ottimali di
temperatura e di pressiorie£ 0°C,p = 1013 millibar) e dalle quali si possono
calcolare i valori della rifrazione all'istante @ fuogo di osservazione.

La rifrazione aumenta al diminuire della temperatare alllaumentare della
pressione perché allora la densita aumenta e aunadhihdice di rifrazione.
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Rifrazione per piccole distanze zenital

Per distanze zenitali minori di 10° si pud
assumere che gli strati atmosferici siano pial
e paralleli.

Tra due strati infinitesimi contigui sussiste
allora la relazione di invarianza:

(n+dn) serf i d)= nser

Sen, é l'indice di rifrazione assoluto nel posto di @gagione (ed & uguale ad 1 que
relativo al bordo superiore d@tmosfera, che confina con il vuoto), postoz, al
suolo ed =z, al bordo atmosferico si ha

nseng = senz= s€n-R )= senRg¢psz cosR

Rifrazione per piccole distanze zenital

Trascurando i termini del secondo ordine in R negluppi delle funzioni
trigonometriche di R si arriva all'espressionalfn

R=(n-1)tang

La rifrazione si puo quindi calcolare utilizzandwmgsi valori al suolo dell'indice di
rifrazione e della distanza zenitale.

Indicativamente peA = 550 nm ed in condizioni normali si puod prendere
ny = 1,003, si ottiene:

R"=60"tan z,
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Rifrazione atmosferica

Poiché la rifrazione altera l'altezza degli oggettesti sull'orizzonte, le coordinate
celesti dedotte dalle osservazioni devono esserettme, viceversa, la posizione
osservata di un astro sulla sfera celeste non pingidere con quella
corrispondente alle coordinate celesti «vere»aitb.

Nelle eclissi totali di Luna la luce solare radelatsuperficie terrestre viene
deviata per effetto della rifrazione atmosfericaicohé il cono di oscuramento
completo prodotto dalla presenza della Terra vaawrciato e si estende fino a

circa40 R (R = 6371 km) soltanto.

La Luna, che dista dalla Terra in media circa 60 R
risulta quindi debolmente illuminata dalla luceasel di

maggiori lunghezze d'onda, che sono quelle meng

deviate e meno assorbite dall'atmosfera terrestre §

Rifrazione atmosferica

Fissata\, il valore dell'indice di rifrazione € dato dallegge di Gladstone-Dale:

n—-1=Kkp
Se latmosfera € un gas perfetto di pressiBne _ WP
temperaturd e peso molecolang per cui valga p= _RT
I'equazione di stato:

Siha n-1= k'E
T

In condizioni standard ¢ 760 mmHg, T=0C =273 -1~ 78 710° E
k), nel visibile T

R" = 60" Mtan A (Pin mmHg, T in kelvin)
(T 1273
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Rifrazione atmosferica

Una formula pitu completa: Owens (1967)

i P(1,049- 0, 0157) 010
n(tP)-1=[ {15769~ 30 s oseal

t e in gradi centigradi

Rifrazione atmosferica

La variazione della rifrazione atmosferica conuata dipende essenzialmente da
gradienti verticali di temperatura, mentre sono oniemportanti quelli di pressione.

Il vento porta continuamente attraverso il camnottao, bolle d'aria in cui sono
presenti variazioni di temperatura di pochi cemtésii grado, che sono sufficienti
a causare piccole rifrazioni accidentali al raggiinoso.

Sono anche nocive le differenze di temperatura saitie strutture che circondano
il telescopio; € molto importante tenere tali streg il pit possibile isoterme, e alla
stessa temperatura dell’aria esterna.

T R dg

dn P g dT
— =k _n=-_-—
dq Tz( g J

La costante g/R vale circa 3,4 k/21000 m.
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Estinzione, scintillazione, seeing

L'atmosfera terrestre diffonde e assorbe le ragimalettromagnetiche in modo piu
meno completo a seconda della lunghezza d'onda r@ellazione incidente.
L'atmosfera e trasparente tra 300 nm e 1000 nm @rnelle onde radio da 5 mm a
m circa.

01A  001A

[®)

Estinzione, scintillazione, seeing

Per correggere le osservazioni si deve tener awita diffusione e
dell'assorbimento atmosferico .

Cio viene conseguito valutando, alle varie distarer@tali osservate, I'estinzione
media in funzione della corrispondente massa diatraversata dalla luce ed
espressa in unita della massa di aria attraveafiataenit ¢iduzione allo zenif).

Per effetto di fluttuazioni spaziali e temporalllagroprieta strutturali
dell'atmosfera terrestre, in genere causate datorbblenti e di insieme dell'aria,
l'indice di rifrazione risulta variabile ed i raggminosi provenienti da una stella

vengono assorbiti e deviati in diversa misura tans diversi.

Cio determina il fenomeno delizintillazione nel quale possono distinguersi tre
aspetti:

scintillazione dinamicg
scintillazione cromaticg
scintillazione parallattica.
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Estinzione, scintillazione, seeing

La scintillazione dinamicaprovoca variazioni dell'intensita luminosa; la
scintillazione cromaticada luogo ad un cambiamento di colore della sorgente
luminosa; lascintillazione parallattica causa una variazione (dell'ordine di 1")

della posizione apparente dell'oggetto osservato.

In conseguenza dei tre effetti 'oggetto osseragipare tremolare e mutare di
splendore e di colore.

Oggi la qualita delle immagini viene indicata cbname diseeing(dall’inglese
«vedere») convenendo di designare cosi tutto qne#me di fenomeni che hanng
rilevanza nell'osservazione degli oggetti celesti.

Il seeing & determinato dagli strati pit bassi (edensi) dell'atmosfera.

Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere l'effetto del seeing € utile premigteconsiderazione, come
esempio, un caso ideale.

Assumiamo che la sorgente osservata sia puntiferotes le ottiche del rivelatore
non incidano sulla qualita dellimmagine.

In assenza di atmosfera il rivelatore osserverébBergente puntiforme; mentre in
presenza di una massa d'aria, I'immagine dellastggisulterebbe avere
un'estensione superficiale con una densita di faom decrescerebbe dal centro
dellimmagine della sorgente verso l'esterno.
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Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere questo effetto di sparpagliamegittotbni dobbiamo pensare
che un rivelatore, come un telescopio, ottienan@ygine di un oggetto attraverso
esposizioni pit 0 meno lunghe, che gli permettorecdumulare la luce
proveniente dalla sorgente.

Durante la posa le condizioni degli strati del cdhatmosfera che si trova tra la
sorgente puntiforme e la superficie del rivelatwambiano di frequente. Tali
variazioni corrispondono ad un cambiamento deltiadli rifrazione, che influisce
sulla traiettoria dei raggi di luce e quindi sunfildella superficie del rivelatore
dove i raggi incideranno.

Ai fini pratici, la turbolenza atmosferica ha leto di spostare rapidamente
(dell'ordine dei millisecondi) I'immagine della gente sul rivelatore. Quanto
I'immagine venga spostata dipende dalla turbolgpizigli strati di atmosfera

saranno turbolenti maggiore sara lo spostamento.

Estinzione, scintillazione, seeing

Limmagine mostra cosa si ved
con un telescopio quando si
osserva una stella a grandi
ingrandimenti (immagine in
negativo).

D

Il telescopio impiegato ha un
diametro di 7§.

B Da notare come la stella paia
frantumarsi in molti punti (noti

come speckle [macchioline]), € tn

effetto della nostra atmosfera.

Le varie tecniche appartenenti gl
speckle imaging cercano di
ricreare I'immagine dell'oggetta
cosi come era prima di esser¢
disturbata dall'atmosfera.

(0]
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Estinzione, scintillazione, seeing

Scala di Antoniadi:

SEEING | |La visibilita € perfetta, I'i'mmagine & stabile enriteema.

SEEING Il [Buona visibilita, i tremolii si alternano con montieti calma.

SEEING Il |Visione mediocre, si percepiscono lunghi tremadiil'édnmagine.

SEEING IV \Visibilita scarsa, I'immagine trema a lungo.

SEEING V |Visibilita pessima, le vibrazioni sono continuearcessano.

ScalaPickering

1 2 3

Immagine pessima: I'immagine della stella & 2 vilte
diametro del 3° anello di diffrazione.

Immagine molto cattiva: Limmagine della stella
loccasionalmente & 2 volte il diametro del terzdlane

Immagine cattiva: I'immagine della stella ha citoastesso
3 diametro del terzo anello di diffrazione; € piu inosa al
centro

Immagine appena sufficiente: disco di Airy spessibilie
archi degli anelli di diffrazione qualche volta \asi

Immagine discreta: visibile il disco di Airy e glichi degli 5
anelli con una certa continuita.
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ScalaPickering

6 7 8

Immagine buona: il disco di Airy € sempre visibils@o
visibili costantemente piccoli archi

Immagine molto buona: disco qualche volta nettament
7 (definito, si vedono gli anelli come lunghi archierchi
completi

Immagine ottima: disco sempre nettamente definitella
visibili come lunghi archi o cerchi completi, serapn moto

Immagine quasi perfetta: la parte interna dellarfigdi
diffrazione & stazionaria, la parte esterna occasioente

10 [Immagine perfetta: tutta la figura di diffrazionéeéma 10

Estinzione, scintillazione, seeing

Il seeingé definito come la larghezza a meta altezza (FWHIMWidth at Half
Maximun) dellimmagine prodotta sul piano focale da unegeate puntiforme.

La funzione che descrive come i vari raggi di laceono distribuiti sulla
superficie del rivelatore & detta funzione di spgtiamento dei punti o PSF
(dall'inglese Point Spread Function).

Tale distribuzione viene spesso rappresentatagmeplicita, con una funzione
gaussiana. Esistono altre funzioni analitiche ab&spno riprodurre meglio la PSF
reale delle sorgenti, un esempio € dato dallaidunezdi Moffat :

£-1 r) g
PSHr) = 2 1+(—j FWHM =2a+/2"# -1
Tl a

cona ef3 da determinare.

Sef -« la funzione di Moffat tende ad una gaussiana.
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Aberrazione

Il fenomeno dell'aberrazione € interpretabile ddafio che la luce si propaga con
una velocita finita.

In una interpretazione classica la velocita (red@gtdella luce di una stella
osservata dalla Terra puo essere calcolata medaotenposizione della velocita
(assoluta) della luce e della velocita di trascieata della Terra.

moderna.
g / S
. . . . / ===
Un approccio rigoroso implicherebbe / //
I'utilizzo di concetti relativistici e &) e
porterebbe ad una correzione dei risultati ! .7

classici al massimo di 0,0005” quantita
molto piccola, ma non trascurabile nelle
misurazioni di alta precisione
dell'astronomia moderna.

direzione
del moto

Aberrazione

= V_d 0-0'=a angolo di aberrazione
C

Dal teorema dei seni nel triangolo OSS’ si ha

sern _ sefl

| d S -

Da cui, essendo v << c, e quindigena ,

a :l—sere =V sefl
d C

Postok = 206265v/c e sostituend®’ con 0, a

piccolo, si puo esprimemre in secondi d’arco:

direzione
del moto

a" =kser®
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Aberrazione

I moto di rotazione della Terra attorno al suoeasgiello di rivoluzione della
Terra attorno al Sole e il moto del Sole nello gpapncorrono al fenomeno
globale fornendo ciascuno una componente specffidegnno cosi nell'ordine

le aberrazioni diurna, annua e secolare

Nel caso dell'aberrazione diurmaescrive in un giorno il piano equatoriale
celeste. Il valore minimo d@ € quindi uguale alla declinazione dell'astro
osservato; inoltre, indicando c&y il raggio equatoriale terrestre e copla
velocita all’equatore, si ha per la costante @redzione diurna

k =0,32"cosd

Aberrazione

Nel caso dell'aberrazione annuadescrive in un anno il piano dell'eclittica e |l
valore minimo di@ rappresenta allora la latitudine eclittiBalell'astro osservato.

Se si assume che l'orbita terrestre sia circolaneglocita orbitale & costante (circa
30 km/s) per cuk = 20,63";
se invece consideriamo dell'esatta forma dell'arnthélla Terra attorno al Sole per
la costante di aberrazione si avrelize20,50" .

Nel corso di un anno, al moto orbitale della Tettarno al Sole corrisponde una
rotazione dv e quindi diS'attorno adS (OSeé infatti la direzione nella quale
I'astro sarebbe visto dal Sole).

La circonferenza descritta &ha raggio uguale dd a cui corrisponde una
dimensione angolare uguald a
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Aberrazione

In realta, pero, I'osservatore vede la circonfeaigche € in un piano parallelo
all'eclittica) proiettata sul piano tangenteSalla sfera celeste e quindi vede
un'ellisse di semiasse maggiore uguakeeali semiasse minore uguale a &en

il semiasse maggiore € parallelo al piano delfgcd, il centro dell’ellisse
rappresenta la posizione effettiva della stella.

Mentre quindi il semiasse maggiore € uguale pée tatstelle, quello minore
dipende dal parallelo eclittica dell'astro rimaneperd sempre indipendente dall
distanza della stella. L'ellisse tende ad una oferenza per le stelle prossime al

polo dell’eclittica e degenera in un segmento pestélle sul piano eclittica.

L'aberrazione annua costituisce un' altra prova del
moto orbitale della Terra attorno al Sole.

Aberrazione

L'aberrazione secolare € collegata con il motcSdéé nello spazio; poiché questo mpto

€ praticamente rettilineo e uniforme per intervdiliempo anche molto estesi, la
composizione delle velocita della luce e dell'ogstre da luogo a spostamenti ugua

paralleli per tutte le stelle senza introdurre aicuariazione temporale nelle direzion

di osservazione e quindi nelle posizioni vere dstiédle.
L'aberrazione secolare non ha rilevanza pratica.

Nella determinazione delle posizioni planetariénafsi deve considerare anche
I'aberrazione planetariache & collegata con il fatto ches&ie(tempo-lucge
I'intervallo di tempo impiegato dalla luce a pereoe la distanza tra la posizione
effettiva del pianeta e la Terra, la posizione psgta al tempa corrisponde in realta
alla posizione effettivamente occupata dal piaaktampot — At.

Il tempo-luce per il Sole & di circa 8 minuti, flutone (alle quadrature) va da un

minimo di circa 4 ore ad un massimo di circa 7 pex;le stelle il tempo-luce & moltp

maggiore ma questo tipo di aberrazione non pudestterminato perché i moti
assoluti delle stelle non sono in genere noti, revismente a quanto avviene per i
pianeti ai quali possono applicarsi gli svilupplldeneccanica celeste.
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Precessione e nutazione

| sistemi di coordinate e alcune nozioni
fin qui fornite presuppongono che i piani
fondamentali di riferimento
corrispondenti allequatore e all'eclittica { Ve22 costellazions
(ed i corrispondenti assi) siano fissi nell: T
spazio.

%%S'tella polare

— —

\__Precessione
Pt

asse terrestre

In realta cid non avviene a causa delle -
perturbazioni indotte dalle attrazioni ——aazione salare
gravitazionali del Sole e della Luna sul < " forze che determinang

_~larotazione dell'asse
attrazione lunare

quelle dovute alla presenza dei pianeti,
moti di rotazione e di rivoluzione della
Terra presentano complicazioni che
determinano una variazione temporale
alcuni elementi di riferimento, in
particolare sia la giacitura dell’equatore
che la giacitura dell’eclittica variano nel
tempo rispetto ad una giacitura fissa.

Precessione e nutazione

In generale I'effetto combinato della rotazion@mlicorpo attorno a se stesso e
della presenza di una perturbazione agente sulsimedeorpo da luogo alla
comparsa di un moto rotatorio dell’asse di rotagidel corpo. E questo ad
esempio il caso del moto di una trottola in rotagionon appena l'asse di rotazion
della trottola si discosta dalla verticale, memdréottola continua a ruotare attorng
a se stessa, l'asse di rotazione inizia a sua acoliatare attorno alla verticale per
effetto dell'azione della gravita terrestre.

D

Il fenomeno prende il nome di precessione e nal dafla Terra comprende i due
aspetti di precessioreni-solare e di precessionglanetaria.

Il primo effetto fu scoperto nel 1l secolo a.C.Igparco.
Lo stesso Ipparco dedusse, correttamente, cheouive addebitarsi ad uno
spostamento del puntdn verso retrogrado in conseguenza di una rotaziehe

piano equatoriale rispetto al piano eclittica.

Questo a sua volta non rimane fisso nello spaeiuaa dell'effetto delle
perturbazioni planetarie sul moto orbitale dellar@attorno al Sole.
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polo Nord dell'eclittics  polo Nord celeste

Precessione

La precessione luni-solare dipende dall'attrazione
gravitazionale della Luna e del Sole sul
rigonfiamento equatoriale terrestre; la Terra puo
infatti essere schematizzata come un ellissoide
rotondo schiacciato ai poli con semiasse equaéorial
maggiore di circa 21 km del semiasse polare. ~

eclittics

A causa dell'obliquita dell'eclittica rispetto alfuatore celeste, Sole e Luna
muovendosi rispettivamente sulla e in prossimit@etdittica agiscono sul
rigonfiamento equatoriale terrestre con un'attrigravitazionale risultante, tenut

o

conto delle forze centrifughe, in una coppia dzéodirette perpendicolarmente al piano

eclittica .

La parte secolare (a lungo periodo) puo esserautteconsiderando il valore annug
medio del momento delle forze di attrazione dekSotiella Luna.

E possibile dimostrare che questo momento ha anSitt costante ed & diretto versp

il puntoy; i momento angolare di rotazione della Terrdgsde di rotazione terrestre
€ quindi sollecitato a muoversi in verso retrogrpdgoendicolarmente al piano
individuato dall'asse dell'eclittica e dall'assessb di rotazione.

Precessione

Lo spostamento del puntpper effetto della precessione luni-solare avviene ¢
una velocita angolare di 50,39” all'anno e un phyidi rivoluzione che risulta
quindi uguale a 25.800 anni ciranfo platonicg.

Il punto vy, che ai tempi di Ipparco si trovava nella costdtiae dell’Ariete (da cui
il simboloy dato al punto vernale) si trova ora nella cost@laa dei Pesci; il polo

Nord, che attualmente cade in prossimita delldasBolare, tra 14.000 anni circa S

trovera in vicinanza della stella Vega che sastd#ia polare dell'epoca.

La precessione luni-solare € dovuta per i 2/3 dedta sua entita alla Luna e per i
restante 1/3 al Sole.
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Precessione

La presenza dei pianeti del Sistema Solare, chreisivono su orbite inclinate rispett
all'eclittica, produce delle perturbazioni gravitamli sul moto orbitale della Terra
provocando uno spostamento della giacitura delkarerrestre (e quindi dell’eclitticg
e dei relativi poli) rispetto ad una prefissatacgiaa.

Il fenomeno prende il nome diecessione planetari si manifesta con una lenta

variazione periodica, con periodo uguale a 40 G00 eirca, dell'obliquita dell’eclittica

(riferita ad una fissata posizione dell'equatolleste) e con un conseguente
spostamento del puntp

L'obliquita dell’eclittica varia tra circa 22 24,3; all'inizio del 2000 valeva
23°26'21,45" e attualmente sta decrescendo di cidt® @ll'anno, di conseguenza i
punto y si sposta sull’equatore celeste in verso direttirda 0,11” all'anno.

Gli effetti della precessione luni-solare e di da@lanetaria sono di diversa entita. €

O

di

segno opposto; la loro composizione da luogo adoweeessione generale nella quale

sia I'equatore celeste che I'eclittica si spostagldempo rispetto ad una data
configurazione iniziale.

Sianon, e X, le posizioni iniziali dell'equatore e dell'ecligiey, la posizione iniziale
del punto vernale g, X ey le posizioni dopo un anno.

Sia H il piede della perpendicolare abbassatg, dall'equatore).

Lo spostamento dell'equatoremigan (e del punto vernale dg ay) € dovuto alla solp

precessione luni-solare, mentre lo spostamenttedigtica dax, ax (e del punto
vernale da/ ay) € dovuto solo alla precessione planetaria.
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Precessione

Per effetto della precessione generale, approsdionamiangoli sferici con triangoli
piani, si ottengono per la precessione generasérnsione retta e per la precessiol]
generale in declinazione

m=|yH| =]y H=|v'Yl =|y' Y| cose, ~|y 'y} = 46 12"/ ann
n=|y,H|=|y'yo|ser, =20 04 "/ annd

La precessione generale in longitudine ecliti@la precessione generale in latitud
eclitticaq (praticamente trascurabile) risultano date da

p=|y"y|=mcos,+ nsex, =50 29 "/anng
q=|y"Y,| =ncose,— mseg,=0 Q4( "anng

e
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Precessione

In realta, in conseguenza di piccole variazioniegate con la precessione luni-solare e

con la precessione planetariagdn variano lentamente nel tempo e quindi angled
non rimangono costanti; al presente si ha

p=(50,2910+ Q 0008 ("/ anr)

Essendd il numero di anni tropici contati a partire daitiio del 1900.

La posizione del polo Nord celeste corrispondehtecto del polo per effetto della

precessione generale si designa cpoie medig corrispondentemente si parla di

equatore mediq di eclittica media, di obliquita media e diequinozio medioper i
vari elementi considerati.

Nutazione

Il piano dell'orbita lunare attorno alla Terra r
coincide con il piano dell'eclittica e I'angc
formato dai due piani, pur rimanendo pross
a 5 circa, nel tempo cambia in modo rileva
la giacitura del piano orbitale lunare.

eclittica

Per effetto di queste variazioni il momento dellatita di moto di rotazione della
Terra non ruota uniformemente attorno all'asséedéittica ma si muove in modo
pit complicato; corrispondentemente il moto debpsbrd celeste sulla sfera
celeste non € uniforme ed esattamente circolarawiane con un'oscillazione
periodica che lo porta ad avvicinarsi e ad alloatanperiodicamente dal polo Nord

dell'eclittica.

Il fenomeno, che prende il nomerditazione (dal latino «oscillare»), fu scoperto
da J. Bradley nel 1748 e causa ovviamente unaspomidente oscillazione

dell’'equatore celeste rispetto all’eclittica.
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Nutazione

Il termine principale € dovuto alla retrogradaziaieg nodi dell’orbita lunare.

La perturbazione lunare determina infatti una mkcita della nutazione di 18, 6
anni circa, che & proprio il periodo della retrarzione dei nodi.

Per effetto di questa oscillazione la posizioneptdéd Nord vero differisce dalla
posizione depolo Nord medio.

Nutazione

Mentre il polo medio descrive sulla sfera celesta circonferenza attorno al polo
dell’eclittica, il polo vero descrive una traiet@ondulata con oscillazioni
periodiche in longitudine eclitticangtazione in longitudine) e in obliquita

dell'eclittica futazione in obliquita) date (all'inizio del 2000) da

A\ =-17,20'sem
Ae =9,20' cosQ

nelle qualiQ rappresenta la longitudine del nodo ascendentdetl lunare
sull’eclittica.

La nutazione causa dunque una variazione dellaiposi del punto vernale e
dell'obliquita dell'eclittica.

Il polo Nord vero descrive un'ellisse (di nutaziprispetto al polo Nord medio

2 2
50 *ase)
9,20 G 84
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Polodia

La polodia (dal greco anticadiog «perno, asse» @oc «percorso, traiettoria») &
il movimento dei poli rispetto alla superficie terrestreorClo stesso termine si
indica anche la curva descritta da ciascuno dei due poé supperficie terrestre.

La causa e dovuto al fatto che la Terra non & assimilabile aogpocrigido, la
distribuzione delle masse al suo interno infatti nud variar

Pole coordinates (xp,-yp)

-100

- per moti convettivi in seno alla porzion
liquida del nucleo terrestre;

- per moti delle placche tettoniche che
manifestano con i terremoti;

- per i moti delle maree, dei ghiacciai e
altre masse considerevoli.

[ [0)
: o
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S
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Polodia

Quando enormi masse si ridistribuiscono entro liin® della Terra, l'asse di
istantaneo rotazione terrestre tende a sovrapaansiasse principale di inerzia.

La reazione giroscopica induce un movimento codieliasse di rotazione: infatti
la polodia ha caratteristico andamento a spirale s¢¢sso senso della rotazione
terrestre; la spira viene percorsa con un periaaorigorosamente costante di
circa 433 giorni (periodo di Chandler)

Secondo recenti ricerche tale moto & da ascriveémeipalmente alle variazioni
fisiche (temperatura, salinita, pressione) a caige profondita degli oceani.

Le curve descritte dai due poli Nord e Sud non simmnetriche rispetto al centro
di rotazione terrestre (cioe al punto dell'assetdizione equidistante dai poli), ma
restano comunque contenute entro un cerchio dpinodi 20 m di diametro
salvo cataclismi epocali.

Sembra che la polodia presenti altre periodicita: dinbreve periodo (diurna) e
una di lungo periodo (secolare).

30/05/2012

46



30/05/2012

C’e un altro effetto legato alla propagazione deitz che solo negli ultimi decenni
stato preso in considerazione, € la deflessiongtgrdonale della luce.
Prevista gia da Newton , é stata risistemata dst&mnella teoria della relativita
generale.
Fu misurata da Eddington nel 1919 nel corso dicalisge solare.
L'angolo di deflessione dovuto al Sole ha I'espoess

_4GM,

3
c’d

In vicinanza del bordo la deflessione prevista &,d@5” e decresce in funzione
dell'elongazione, riducendosi a 0,004" a 90° ddkeSo

Tuttavia con tecniche di radiointerferometria anaheangolo cosi piccolo € misurab

con buona precisione, cosi che oggi la previsiomgrstein é verificata, anche a gra

angoli, entro I'1%. In ogni caso, per misure alkdraz accurate, accanto agli altri
effetti, € necessario tenere conto anche dellesifine gravitazionale.

La deflessione gravitazionale della luce

Dove 4 & misurato in radianticeé la distanza minima del raggio dal centro del Sgle
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