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Parallassi

Le stelle, Sole escluso, sono tutte a cosi grasthrize da apparirci puntiformi
anche se osservate con i piu potenti telescopi.

Il problema delle distanze e fondamentale per $ziEone della struttura della
Galassia, e piu in generale dell'Universo, e didk@rminazione delle proprieta
intrinseche degli oggetti celesti.

Definiamoangolo di parallassecome l'angolo sotto il quale un oggetto «vede»
due punti distinti

Le diverse posizioni dell'osservatore, e quindufsghezza della «base» dai cui
estremi vengono fatte le osservazioni per la midefbangolo di parallasse, sono
collegate al moto di rotazione terrestper@llasse diurng, o di rivoluzione della

Terra attorno al Soleérallasse annug, o di traslazione del Sole e del sistema

planetario rispetto a gruppi di stelle vicinea(allassi secolare e statistika

Il passaggio dalla parallasse alla distanza erpmiadiato se e nota la lunghezza
della base; cio consente anche l'introduzione @ipyomopriata unita di misura per le
distanze, oltre a quelle gia note.



Parallassi

La grande distanza delle stelle, anche di quellesjmine al Sole, comporta che a
velocita spaziali (eliocentriche) anche cospicugispondano velocita angolari
(moti propri) piccole. A cio € essenzialmente davi#gpparente immobilita relativa
delle stelle sulla sfera celeste; solo dopo urrvalé di tempo sufficientemente
lungo gli spostamenti delle stelle diventano appaibdi. La velocita spaziale puo
essere decomposta nelldocita radiale(lungo la visuale dell'osservatore) e nella
velocita trasversgtangenzialmente alla sfera celeste).

Le velocita radiali possono essere ottenute dalistmmento delle righe spettrali
causato dal moto relativo della sorgente rispdttwsaervatore (effetto Doppler).
Il passaggio dai moti propri alle velocita traswen®n e in genere fattibile per
molte stelle risultando possibile solo per quede I quali sono note le parallassi
quindi la distanza. Si tratta delle stelle piu neper le quali possono essere

determinate anche le velocita peculiari, che sdrate all'insieme di stelle
considerato, e rispetto al quale puo essere ingitallo stesso moto del Sole.

Per effetto del moto solare le velocita osservate gtelle contengono una
componente dovuta alla velocita di trascinament&adie.



Parallassi

Nell'approssimazione che i moti peculiari delldistdi un gruppo siano distribuiti
completamente a caso si ha che il moto apparetiéestielle avviene mediamente
nella direzione esattamente opposta a quella di&l smdare.
Risulta possibile introdurre la parallasse secalagruppi di stelle basandosi
soltanto sulle componenti tangenziali della vebbdittrascinamento del Sole e, con
sviluppi simili, definire la parallasse statistica.

Esistono gruppi (ammassi) con stelle che rimangodistanze reciproche piccols
sono quindi fisicamente legate dalla mutua attrezigravitazionale. Se, in
particolare, le velocita (vettoriali) sono le seger tutte le stelle del gruppo si
parla di ammassi in moto o di correnti stellari, ssi si puo introdurre la
parallasse di gruppo sfruttando il fatto che Idestppaiono muoversi tutte verso
uno stesso punto della sfera celeste (determirsi cbmune direzione delle

velocita).
Lo studio della distribuzione spaziale e della maé&ca delle stelle vicine al Sole
permette di avviare a soluzione il problema dedlf'etminazione della costituzione
delle regioni dello spazio a noi piu prossime.



Parallasse trigonometrica

La prima misura di parallasse
trigonometrica fu fatta da F. W Zenit
Bessel nel 1838.
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SiaO un osservatore sulla
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Parallasse trigonometrica

La parallasse diurna di un oggetto celeste vieterdnata effettuando
l'osservazione dell'oggetto ad uno stesso istamfgde di due osservatori terrestri
distanti, o da parte di uno stesso osservatormpitsuccessivi, quando per effetto

della rotazione terrestre la direzione della visisah variata sufficientemente.

Operativamente si fa ricorso a varie tecniche es$®e dipendenti anche
dall'oggetto interessato.

La parallasse diurna e diversa da zero solo peztogeell'ambito del sistema
solare ed e massima per la Luna (cirdaRer la sua determinazione occorre tener
conto anche della forma non sferica della Terra.

Per distanze maggiori la direzione di osservazepeticamente la stessa
gualungue sia la posizione dell'osservatore suli@icie terrestre; per avere
direzioni diverse si deve ricorrere al moto di tumone della Terra attorno al

Sole.




Parallasse annua

Si assume che la Terra si muove
attorno al Sole secondo un’orbita tells
circolare di raggio uguale alla .
distanza media e siap I'angolo
sotto il quale il raggio dell'orbita
terrestre e visto ortogonalmente da g
una stella alla distanzhdal Sole.

Questo angolo e per definizione la Terrs
parallasse annua della stella. a orbits

Snta lerrestre

a=dtan p= dlg

Diano eclitticdle
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Parallasse annua

La definizione di parallasse trigonometrica
e concettualmente semplice, tuttavia la sua
effettiva determinazione e molto elaborata
e le osservazioni devono essere
estremamente accurate.
Nel caso della parallasse annua, a distanza
di sei mesi la Terra viene a trovarsi in due pire paral
punti opposti della sua orbita e vengono ,,
prese due immagini della regione di cielo /-”/‘ :
di interesse e
Da esse e possibile ottenere gli
spostamenti apparenti delle stelle piu s
vicine rispetto a quelle di sfondo che, )
essendo a distanze maggiori, risultano
praticamente fisse. ARt
Metodi di riduzione abbastanza elaborati
consentono poi di passare dagli
spostamenti relativi sulle lastre agli angoli
di parallasse e quindi alle distanze.




Parallasse annua

Le osservazioni vanno fatte su intervalli di
tempo di piu anni per separare la parallasse
dal moto proprio.
Come la parallasse diurna varia nel corso di pions paotol
un giorno a causa della rotazione terrestre,
cosi I'angolo collegato alla parallasse annua
varia nel corso di un anno a causa della 5
rivoluzione terrestre.

La diversita della direzione secondo la quale

N . . T
una stessa stella e vista dalla Terra fa s 7 B
per proiezione la stella appaia descrivere '
un'ellisse (dettallisse di parallassesul pane echihcat

piano tangente alla sfera celeste.

Il semiasse maggiore dell' ellisse ha una dimemrsangolare uguale alla parallasse

annuap, quello minore e ugualepserf3 conf latitudine eclittica della stella.

| semiassi dipendono dalla distanza e varianoall st stella.

La parallasse annua, come l'aberrazione annuaucsst una prova del moto orbitale

della Terra attorno al Sole.



Unita di misura delle distanze

L'unita di misura delle distanze piu frequentemerilezzata nel sistema solare e
I'unita astronomica(UA) definita come la distanza media tra il Sola @erra e
pari a 1,486.0"* m.

Per via trigonometrica l'unita astronomica saret#leolabile direttamente una
volta che venisse misurata la parallasse diurnaaidlo del disco solare, ma cio
non si puo fare con la desiderata precisione aacdeléa difficolta di localizzar

tale centro.

Si fa uso di metodi indiretti basati sulla deteramione delle parallassi diurne di
corpi del sistema solare e sulla conoscenza delbedrbite. A questo scopo si sono
calcolate le distanze assolute di pianetini e gialada Terra misurando le
rispettive parallassi, che sono ovviamente tanigpecise quanto piu ravvicinati
sSono | passaggi, e utilizzando come base di patena distanza accuratamente
misurata sulla superficie terrestre.



Unita di misura delle distanze

Alcuni pianetini sono particolarmente indicati; iessavvicinano alla Terra piu di
gualsiasi pianeta, appaiono puntiformi e le lorsipioni rispetto alle stelle di
sfondo sono piu facilmente misurabili. Cosi, adhgse, il ripetuto avvicinamento
di Eros e di Amor alla Terra e stato sfruttato mesure di questo genere. Lo stesso
metodo e stato applicato a Marte e Venere.

Sono stati escogitati anche altri metodi, che vataila determinazione delle
modalita del transito dei pianeti inferiori (in faolare Venere) sul disco sole
alla misura delle perturbazioni indotte dal Solernsato della Luna, dalla
determinazione della distanza della Luna, di piaaetanetini tramite eco radar
alla misura della velocita orbitale della Terra aktal dall' effetto Doppler sulle
righe spettrali di stelle osservate a varie epaieanno.

|l risultato attualmente accettato per la paratamszzontale solare e 8,79".



Unita di misura delle distanze

Per distanze molto maggiori di quelle degli ogg#tli sistema solare si ricorre alla
definizione di unita piu grandi, che danno luoguiaure di distanza piu
maneggevoli.

La distanza in corrispondenza della quape=el " risulta uguale a 206285
3,08610 m. Questa lunghezza prende il nomealisec(pc); essa rappresenta la
distanza dalla quale il semiasse maggiore deltamdwrlla Terra (1UA) e visto
ortogonalmente sotto I'angolo di un secondo d'
E molto frequente I'uso dei multipli del parsecchiiloparsec (kpc), il megaparsec
(Mpc) e il gigaparsec (Gpc).

Se si misurano le distanze in parsec e allora

d=—

0"



Unita di misura delle distanze

Un'altra unita di misura ealhno-luce(a.l. o l.y.) che corrisponde alla
distanza percorsa dalla luce nel vuoto (alla védodi 299 792 458 m/s) in
un anno tropico.

Un anno-luce equivale quindi a 9,4603°> m e si ha pertanto
pc = 3,2616 a.

Le parallassi delle stelle non superano |"; ld@&Inoi piu vicina e
Proxima Centauri (componente di un sistema tripktelle comprendente
a Centauri) che ha una parallasse di 0",76 corrispotedad 1,31 pc,
ovvero a 4,28 a.l.



Unita di misura delle distanze

Le migliori misure di parallasse sono state efftu

dalla missione spaziale Hipparcos, acronimo di Hig

Precision Parallax Collecting Satellite (Sateltitr
ottenere parallassi ad alta precisione).

Il satellite € stato ideato e costruito, sotto la
supervisione dellESA, da un consorzio industriale
costituito dalla Matra Marconi Space (Francia) e

dall'Alenia Spazio (Italia

Il progetto era dedicato alla misura delle parallagllari e del moto proprio delle
stelle. Il satellite e stato utilizzato per mis@réa distanza di 2 milioni e mezzo di stelle,
situate fino a 150 parsec. Il progetto fu propostbl1980 e il satellite fu lanciato il 18

agosto 1989. |l satellite e stato spento il 17 agth993.

Il programma di lavoro era diviso in due partisperimento Hipparcos, il cui obiettivo
era di misurare i parametri astrometrici di cir@®.000 stelle con una precisione da 2 a
4 milliarcosecondi, e I'esperimento Tycho, la masdelle proprieta astrometriche e di

fotometria in due colori di 400.000 stelle ad unacgsione leggermente inferiore.



Unita di misura delle distanze

I| Catalogo Hipparcos finale (120.000 stelle caoluzione di 1 milliarcsec) e
Il Catalogo Tycho finale (piu di un milione di de&eton risoluzione di 20-30
milliarcsec e fotometria a 2 colori) furono complenell'agosto del 1996, e

pubblicati dall'ESA nel giugno del 1997.

| dati dei due cataloghi sono stati utilizzati pealizzare il Millennium Star
Atlas (Atlante Stellare del Millennio): un atlardetutto il cielo, comprenden
un milione di stelle fino alla magnitudine 11 daticdHipparcos, piu circa
10.000 oggetti non stellari. Sebbene poco appantscé lavoro di Hipparcos
e di importanza fondamentale: senza misure accdraiesizione e soprattutto
di distanza non si puo fare astrofisica.

La parallasse stellare e I'unico metodo direttonpisurare le distanze delle
stelle: tutti gli altri, come le candele standawoho metodi indiretti e incerti
che si basano sulla parallasse per essere calibrati



Unita di misura delle distanze

E attualmente operativa la missione GAIA (Globakrémsetric Interferometer for
Astrophysics), un satellite sviluppato dall’Agen@j@aziale Europea lanciato il 19
dicembre 2013 che occupera il punto lagrangianddizistema Sole-Terra.

Gaia compilera un catalogo di circa un miliardsteile fino alla magnitudine 20.

L'obbiettivo principale della missione e l'effetti@ne di misure astrometriche di
altissima precisione.

Il satellite determinera la posizione esatta diigtglla in tempi diversi durante la sua
durata operativa.

Misurera il moto proprio con una precisione vatialra 20 e 200 microarcosecondi,
rispettivamente per stelle di magnitudine 15 et@uttando l'effetto della parallasse
calcolera anche la distanza di ognuna delle stale una precisione maggiore di quella

di Hipparcos.

La sonda effettuera anche misure fotometriche erdévlunghezze d'onda e in diversi
periodi temporali degli oggetti, e sara in graddelierminarne la velocita radiale.



Unita di misura delle distanze

| dati di Gaia permetteranno di
realizzare una mappa tridimensionalg
molto precisa della porzione di Galas
vicina a noi, e una mappa meno accu
ma comunque dettagliata del resto.
mappa comprendera sia la posizione
| movimenti delle stelle, in modo da &&
poter studiare l'evoluzione de '
Galassia.

Questa analisi delle stelle fornira de
dati fondamentali per risolvere proble
sull'origine, la struttura e la storia
evolutiva della Galassia.



Unita di misura delle distanze

La risoluzione degli strumenti di GAIA
permettera anche l'identificazione di
eventuali pianeti extrasolari: si stima
che entro il termine della missione,

previsto per il 2018, sara possibile
individuare circa 8000 pianeti
extrasolari e circa 1000 sistemi solari

Alla massima distanza osserval .
(200 parsec) GAIA potra individuare §
pianeti di 2-3 masse gioviane distant#SEae
tra 2 e 4 unita astronomiche dalla lor ¢

stella con un periodo orbitale di 10

anni, mentre a distanze intorno a 25

parsec sara possibile individuare

pianeti di massa simile a quella di
Saturno a distanza compresatrale 4

unita astronomiche.




Magnitudine

La magnitudine apparent¢€m) di una stella, pianeta o di un altro oggetto
celeste e una misura della sua luminosita rileeadal punto d'osservazione
(tipicamente dalla Terra).

Maggiore € la luminosita dell'oggetto celeste mené@ita sua magnitudine.

Poiché ad esempio un oggetto estremamente lummasapparire molt
debole se si trova ad una grande distanza, quésti@ganmon indica la
luminosita intrinseca dell'oggetto celeste, chaeimvece espressa con |l
concetto dimagnitudine assolutgM).



Magnitudine

La scala con cui sono misurate le magnitudini aféole sue radici nella pratica
ellenistica di dividere le stelle visibili ad ocomudo in sei magnitudini
(IPPARCO).

Le stelle piu luminose erano dette di prima magtiiite (m = +1) e cosi via fino
alla sesta magnitudine (m = +6), al limite dellsi@ne umana ad occhio nudo.

Questo metodo di indicare la luminosita delle st&llreso popolare da Tolomeo
nell’Almagesto. Il sistema prendeva in considemeisolo le stelle, e non
considerava la Luna, il Sole o altri oggetti celash stellari.

Nel 1856, Pogson formalizzo il sistema definenda siella di prima magnitudine
come una stella che fosse 100 volte piu luminosmdistella di sesta
magnitudine. Percio, una stella di prima magnitadintrova ad essere

1005=2,512... volte piu luminosa di una stella di se@nd



Magnitudine

Originariamente la scala di Pogson fu fissata asssdp alla stella Polare una
magnitudine di 2.
Gli astronomi hanno in seguito scoperto che larea@deggermente variabile,
pertanto oggi viene usata come riferimento laatédiga.

Il sistema moderno non e piu limitato a sei maghiti1 oggetti molto luminosi
hanno magnitudini negative, per esempio Sirio llamagnitudine apparente po
tra-1,44 e -1,46.

La scala moderna include la Luna e il Sole.

La Luna piena e di magnitudine -12, il Sole raggeifa magnitudine -26,7.

Il Telescopio Spaziale Hubble e il Telescopio Khakno registrato stelle di
magnitudine +30.



Magnitudine

La magnitudine apparente in una determinata bauddlo spettro
elettromagnetico € definita tramite la formula dgBon:

F
m = mmp‘25|09|:*x

RIF

doveF, ¢ il flusso osservato nella bantlae m,- e F;,- sono la magnitudine e il
flusso nella stessa banda di un oggetto di rifemiane

Piu un oggetto e debole piu la sua magnitudingse al
La scala e logaritmica: quindi il rapporto fraleinosita di due oggetti corrisponde
alla differenza delle loro magnitudini. Per esempita differenza di 3,2 significa che

un oggetto e circa 19 volte pit luminoso di unca(tt0¢2>= 19,054607...)

La natura logaritmica della scala e dovuta al fakte I'occhio umano ha esso stesso
una risposta logaritmica.



Magnitudine

La magnitudine assolutgddetta anche luminosita assoluta) e la magnitudine
apparente (m) che un oggetto avrebbe se si troealsspa distanza
dall'osservatore di 10 parsec o 1 Unita Astronoraisaconda del tipo di oggetto

(stellare/galattico o corpo del Sistema solare).

E una misura della luminosita intrinseca di un diggesenza tener conto delle
condizioni in cui si trova l'osservatol
Piu un oggetto € intrinsecamente luminoso, piwkmmagnitudine assoluta e
numericamente bassa, anche negativa. Ogni graldosgala corrisponde ad un
incremento (o decremento) pari a ¥A0

Nel definire la magnitudine assoluta, € necessgraaificare il tipo di radiazione
elettromagnetica che viene misurata. Se ci siisiferal totale dell'energia emessa,
Il termine corretto énagnitudine bolometrica
Se si considera lo spettro del visibile si parlendgnitudine assoluta visuale



Magnitudine

Nota la magnitudine apparenta)(e la distanzad) dell'oggetto espressa in parsec
la magnitudine assoluid si ricava da:

M =m+5-5logd
Nell'astronomia stellare e galattica la distanaadard e di 10 parsec (circa 3.26 anni

luce o0 3.1x1& km).

Per gli oggetti molto vasti come le galassie cifsrisce ad un oggetto di pari
luminosita intrinseca ma di aspetto puntiforme.

Molte stelle visibili ad occhio nudo hanno magnituéssolute che sarebbero capaci di
formare ombre da una distanza di 10 parsec:

Rigel (- 6,7), Deneb (- 8,5), Betelgeuse (- 5,6).

Per confronto, Sirio ha una magnitudine assolutia4le il Sole ha una magnitudine
assoluta di circa 4,5.



Magnitudine di
alcune stelle

)

Nome Magnitudine | Magnitudine Luminosita
apparente assoluta (Sole =1)

Eta Carinae (Massimo del 18438) -0,8 -20,26 55.000.00
Eta Carinae (attuale) tra 3,9 e 10,5 -12,1 5.500.00(4
Alnilan 1,70 -9,2 380.000
Deneb 1,25 -8,73 250.000
Rigel 0,12 -8,03 67.000-100.00(¢
Betelgeuse 0,58 -5,14 135.000
Alnitak 1,79 -7,8 100.000
Mintaka 2,23 -7,6 87.000
Antares 0,92 -7,2 60.000
Spica 1,00 -5,6 14.000
Canop -0,62 -5,5¢ 12.90(
Bellatrix 1,64 4,75 6.300
Stella Polare 1,97 -3,6 2.200
Regolo 1,35 -1,6 350
Aldebaran 0,85 -0,63 140
Arturo -0,04 -0,31 110
Capella 0,08 0,4 55
Castore 1,.98 0,5 50
Vega 0,00 0,58 47
Polluce 1,14 0,7 42
Sirio -1,46 1,4 22
Alpha Centauri A -0,01 4,38 1.4
Sole —-26,8 4,75 1,00




Le legyl




Leggi di Keplero

Keplero (1571 — 1630) fu allievo e
collaboratore di Tycho Brahe (1546 — 1601),
dal quale eredito una cospicua mole di dati
osservativi sulle posizioni dei pianeti del
Sistema Solare.

Alla morte del maestro analizzandc
osservazioni di Tycho e le proprie, giunse a
formulare guelle leggi ormai universalmente

note come léeggi di Kepleroche pubblico tra
11 1609 ed il 1619.

Le prime due leggi apparvero séltronomia
novapubblicato a Praga nel 1609, la terza
sull’Harmonices munaedito a Linz nel 1619.




Leggi di Keplero

Prima legge
Le traiettorie descritte dai pianeti attorno al Sole sono ellissi di cui il
Sole occupa uno dei fuochi

Il perielio (dal greco peri = intorno e helios = Sole) e il mudi minima distanza
da Sole e hfelio (dal greco apo = lontano e helios = Sole) ¢ il puhtmassima
distanza dal Sole.



Leggi di Keplero

Seconda legge
Il raggio vettore che congiunge il Sole con un pianeta descrive aree
uguali in tempi uguali.

A" At

A

) sonunori di quelli percorsi all’afelio
la velocit@ralip € minore di quella
0.



Leggi di Keplero

Terza legge
I quadrati dei periodi di rivoluzione sono proporzionali ai cubi dei
semiassi maggiori delle rispettive orbite.

2

—3 = costante

a



Legge della gravitazione universale

Isaac Newton (1642-1727) e sicuramente uno deg@ndi geni di tutti i tempi.

Avvalendosi del principio d'inerzia enunciato ddiléa e di
una brillante intuizione di Hooke (gli aveva corlisitp di
studiare il moto dei pianeti dividendolo in duetpama
rappresentata da un moto inerziale lungo la taegaid
traiettoria, I'altra rappresentata da un moto asredd in
direzione del Sole) scopri quale fosse il signtbdasico
delle leggi di Keplero.

Concluse che essendo il moto dei pianeti nonirettle uniforme deve esserci una
forza diretta verso il Sole cliegola, ma noncausail moto.



Legge della gravitazione universale

Newton scopri che tale forza segue la legge dediso del quadrato della distanza.

>

| punti salienti del suo ragionamento son

tutti i corpi cadono, in prossimita della supediterrestre,
con un'accelerazione pari a circa 9,82m/s

la causa che fa cadere un corpo non viene meno
gualunque sia l'altezza a cui il corpo e post@ase non
fosse dovrebbe esistere una determinata quotasajpda
della quale i corpi cessano di cadere e di pesare;

anche la Luna deve avere un peso e deve in qualotie /( -

cadere sulla Terra; questo significa che la presdeiia
Terra regola il moto orbitale della Luna.




Legge della gravitazione universale

Per verificare guantitativamente |'esattezza drltesupposizioni Newton scelse |l
sistema Terra-Luna ed ipotizzo che la forza chefacadere i corpi in prossimita della
superficie terrestre fosse la stessa che manteberia nella sua orbita.

| dati in possesso di Newton erano i seguenti:

raggio della TerraR; =~ 6.400 km
distanza Terra-Lund;, = 60R;~= 384.000 km
periodcdi rivoluzione delle Lune: T, = 28 giorni.

Da cui:
velocita orbitale della Luna; =1 km/s
accelerazione centripeta della Luna: 0,0027 m/a

Il rapporto tra lI'accelerazione centripeta dellad e I'accelerazione gravitazionale della
“mela” in prossimita della Terra da:

a_0,0027 1
g 98 3600




Legge della gravitazione universale

Questo indusse Newton a pensare che la forza dt@rariasse con l'inverso del
guadrato della distanza

1
FO=
I
| PHILOSOPHIA
Newton espone i suoi principi della Dinamica, naith || NATURALIS
legge della Gravitazione Universale nell’opera: PRINCIPIA
Philosophiae Naturalis Principia Mathematica MATHEMA TICA
La prima edizione fu pubblicata nel 1687, ma grarn@ | [ vt fujm, « e fegh ot
del lavoro venne svolto dall'agosto 1665 al maggio IMPRIMA TUR:
(s il ) g Keg’.SGc.Pﬁ'!ESES. : i
1667- Fuli? 5. 1686, ;
LO NDII&I,
il ol ks e I




Legge della gravitazione universale

Nel tempat che impiega la mela a cadere da un’altég4a Luna cade di una

guantitas.
Si ha:
1 -
h_ 29 g
s 1. a
2

Se consideriamo un albero di 5 m, dal quale la mela impiega dirs a cadere, si
ha:

s=2 h= L [{5m) = 1,4mm
g 3600

Se e vera la legge dell'inverso del quadrato deltlistanza, allora, mentre la mela
cade di 5 m, la Luna cade di circa 1,4 mm.



Legge della gravitazione universale

Se la Luna non cadesse, allora in 1 s percorrerebbe una
distanzad tangenzialmente alla sua orbita

dovgz 2Pl o 211(384_000.kn) {19) ~ 1km
T 29giorni

Dal triangolc rettangol« TLF:

T +LP = TP :
d
2 _ S= =1,3mm
D7 +d (DTL+S) :l> 2D; |
Df +d“=Df +2sD;  + &

Mentre la mela cade di 5 m, la Luna cade di circa,3 mm.



Legge della gravitazione universale

Solo nel 1679, con migliori misure della distaneard-Luna, egli ottenne la
conferma numerica soddisfacente della sua teoria.

Per giungere al risultato che la forza di gravéiguee la legge dell'inverso del
guadrato della distanza Newton dovette compiere estrapolazioni .

In primo luogo il risultato ottenuto per il sistearra-Luna non autorizzava a
pensare che potesse essere altrettanto correitini isistemi con caratteristiche
totalmente diverse da quello preso in es

In secondo luogo c’era il problema che il calcodti@ldistanze usate per rapportare
tra lorog e a veniva eseguito partendo dal centro della Terra.

Per poter giustificare questo calcolo Newton syplipguegli strumenti matematici
(il calcolo infinitesimale) che gli permisero dnagbstrare che se due corpi sferici
esercitano I'uno verso l'altro una forza che vewiame 1v2 allora si puo supporre

che la massa di ciascun corpo sia concentrataengiocdel corpo stesso (il
baricentro).



Deduzione della legge di Newton dalle leggi di
Keplero

Dedurremo la legge della gravitazione universalaivton dalle tre leggi di
Keplero.

Seguiremo due percorsi, uno che fa uso del cattiflerenziale, I'altro segue la
dimostrazione di Newton rivisitata da Feynmann utileza le proprieta
geometriche dell’ellisse per dimostrare la leggéed®bite.



Equazione dell’ellisse

L'ellisse e il luogo dei punti del piano
per i quali e costante la somma delle b
distanze da due punti fissi detti fuochi A

Equazione cartesiana:

a e il semiasse maggioreguello minore.
Se z e la distanza tra i due fuochi si @@= b? + ¢?

'eccentricita dell’ellisse ee = c/a



Equazione polare di una conica

Sianod una rettaF un punto non

appartenente ad essh ka sua distanza dh £
r
Determiniamo il luogo geometrico dei punti /6
P del piano per i quali il rapporto tRF e F h

PH € una costante

In coordinate polari di polb e asse polang
Si ha:
_ PF _ r P

—___— r =
PH h-rcosf

e

" 1+ecod (1)

Si e introdotto ilparametro si scalap = eh

Si dimostra che € una conica.
e> 1 iperbole
e= 1 parabola
0 <e< 1 ellisse
e= 0 circonferenza

=Y



Equazione polare dell’ellisse

Nel caso dell’ellissee e I'eccentricita e si ha:

Che sono i punti piu vicind(= 0) e piu lontano§ = ) dal fuoco.

Il semiasse maggiore e il semiasse minore ¢

azi[rup}: P p=—P_
2/ 1+e 1-e| 1-e 1-€
2
Ne segue che—__ = P
a

’area dell’ellisse &: A= Ttab



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Dalla cinematica del moto vario si ha:
Fr = ru
f=v=ru, +réu,
dv

f=a=— (r—e2 )u +(Z€)+r€))ue

Siricordi che sd, j, k sono i versori in una terna cartesianu,, u,, k quelli di una
terna cilindrica, si ha:

u, =costi + sef
Uy =—serdi + co$)

d;tr = -serfi + co®6 =au

Ugq - Qs _ -cosB6i — seffj = -Qu,

dt

u, =



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Utilizzando I'idea di Newton, si considererannoé&elpianeti come punti materiali
con la loro massa.

Esprimeremo tutto in coordinate cilindriche.

Per il momento angolate si ha

L =r x mv =ru, x m(ru, + rfuy) = mr’dk



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Per comodita scriviamo la (1):

1_ 1+ecod
r P
E la deriviamo rispetto @
d
(]/r) =——ser
do o)
d?(1r
(]é ) :—30056:1—}
do P p T

Dalla prima legge di Keplero segue che essendsbseluna curva piana,
il verso del momento angolare e costante

L
— =cost.
L



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Se il raggio vettore descrive, in un intervallpun
angolod6, allora I'area spazzatiA e :

dA:% dsDr:%( rCdB) Or==r"do

Per la seconda legge di Keplero:

AA_L120_ 1o L cost
d'[ 2 dt 2 2m

Da cui segue la costanza del vettore momento arejola



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

L'ipotesi da cui partiva Newton era che la forzade radiale, ossia:

F=mr

Calcoliamo quindi la forza. Per prima cosa deteiano I

d_ dr d(¥r)de _ dr ( e j L _ Le

= = ——serp = sef
dt d(¥r) d® dt -1r?drl p mr>  mp
. d?r _dr _dirde [ Le . LPe (1 1
I = =—= =| —cco0s0 |6 = cod = ———
dt* dt dé dt { mp nfrép ner’kl r p




Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

La componente radiale dell’accelerazione é:

a =FM, =F—6°

2 2
.o [ L L
er—(— r=—-

mr? e r
2 2 2
-7 = |;2 z= - L23:_ L221
mre\r p;) mer mr<p
Quindi
12 1 L°
F=Fu, =ma, =-m——-5—uy =-———Uu (2)




Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Dalla seconda legge di Keplero, in forma differalezi  dA= ZL dt
m

.
dA:j’L dt= A:L T— A_ T[ab: L _ 1= 21tabm
0 2m 2m T T 2m L

O——>

Per la terza legge di Keple

T? < ATPa’h’m’ _ Amént g
a2 12 2
2
L :41T2'rn:K|]T] K:ﬁ



Dalle leggi di Keplero alla legge di Newton

Confrontando con la (2) si ha:

m

Nell'ipotesi (di Newton) ch& sia direttamente proporzionale alla massa del Sole
M si ha:

Fu, :_GM_gnur
r



Il problema dei due corpl

E lo studio delle equazioni del moto di due commiiformi, isolati, sotto I'azione
della mutua interazione gravitazionale.
L'approssimazione e valida anche se si considecarm sferici, a patto di
considerare la massa nei rispettivi centri di massa

Il problema puo essere affrontato da due sistemfatimento; quello inerziale,
centrato nel centro di massa del sistema e quelianerziale centrato nel corpo di
massa maggiore.

Il ragionamento non cambia se si mette il sistemmdedimento nel corpo di massa
minore.

B _,_,.o-"’"-'--- ?If-\ ______.-a-”'”f- i

JHI



Il problema dei due corpl

Affrontiamo il problema dal punto di vista inerziale.

: .. o m
In coordinate polari si ha: e
O _ 7

(. .mm ol

F=mi,=-G % u, m,

<

—mi =M
IR rl=r+t ]

Dalla definizione di centro di massam I, + m,r,=m, =0
-m
: o=
m,

Dover, e il modulo del vettore del centro di massa. Essemthe u, =-U

rp

Poniamo U, =U, e u =-u



Il problema dei due corpl

Moltiplicando I'espressione sopra, mmf, =-m el
la prima pem, e la seconda pen,, 1 rc
e utilizzando le definizioni suli

versori si ha: mmyr,=+m Gmlignzu r
L I

Sottraendo membro a membro la prima dalla sec

ur=-G

dove M= T
m+m,

entassa ridotta e ' =f, ",



Il problema dei due corpl

Affrontiamo il problema dal punto di vista di un sistema di riferimento non
Inerziale solidale con il punto di massa maggior@gm, per esempio).

s
Sia O e O’ sistemi di riferimento solidale coy I ol
e con il centro di massa. N
J-r""/-ﬂf
Q"¢
Gli assi dei due sistemi rimangono parallelinel
tempo (non ruotanm = 0). 1
In O. In O’.
ERTcULULEY _
< mal rz 12 { mal = O
= k,+E
I — rn.l. n‘E —_ rnZ aZ 21 tr
mzaz ==-G rz - I:21

F, sono le forze di trascinamento

F, :_mza1':_rrbmln? :_% Flzz% )



Il problema dei due corpl

+
e opls

F,, e la stessa nei due sistemi.

(mm+mzmzja2 =Gy, - ua, =G

E la stessa soluzione trovata nel caso inerziastexhe a=rt = |"'1 —r"2

E come se ci fosse un corpo di massa ad orbitare attorno al comune centro
di massa del sistema.

Ogni pianeta compie moti piani ed orbite ellittich@ non rispetta la terza legge
di Keplero se il semiasse viene misurato a patateeentro di massa.



Considerazioni sull’energia

Per il principio di conservazione dell'energiaE = T + U = cost

Per un sistema Sole-pianeta isolato:

= (Vg + ) -Go T

rad
I

Ricordandoch V._, =F che V5= ro e dimostrando ¢ € :Lz
LLr
1 Energia potenziale efficace
E _“’ rac
2 E= Ueff
5 V., =0

U4 € minima perr =

GMnmu @

moto circolare uniform




Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

Consideriamo un sistema Sole-pianeta.
1
L'energia totale ¢ E = EHVZ +U
Il momento angolare totale @ L =r X =Lr 26K
. d | :
Ricordando cher =ru =—=ru, +r0u
r dt r 0

Poiché le forze sono centrali, il momento torcdnéenullo.

_a
dt

T =0= L =cost

Il moto del pianeta avviene su di un piano.



Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

2
E = W 4o - G = TP+ - G
2 211 r 2 2 r
r:\/2E+ZG(M+m)_r2 2
U r

E inessenziale il segno della rac

2 2
Ricordando che L = pr 20 =cost. =>r20%=r 2(%) = L
Ur

=—= 2,2

dr _ [2E _2G(M+m) 1°
dt L r N



Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

gt = dr
2E 2G(M+m) |2
+ —_—
u r lJ‘2r2
d6 = ddt=—_ dt=— ar
pr e 28 2G(M+m)_ 1?
U r lJ‘2r2
0 r
J‘Gode:-“r(eo) I2_(C.I?-r|\/|2m2 1°
rz\/2uE+ -—
(M+m)r r



Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

"= Ldr
J‘eode_J‘r(eo) 2GM?? 12
r* [2uE + -—
(M+m)r r

acenff il

2 2 2
o< LM +m) e:\/1+ 24EL (M + m)




Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

Alperielio 8,=0 e rp=a-c=af(l-¢= 1_pez (1- ¢ :1Tpe

P-gie
rO

arcse{é[l—%ﬂ = arcse(r1) = -

0= arcserF (1—£ﬂ + 2
e r 2

" 1+ecod

N | =




Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

Le orbite permesse sono delle coniche di eccenttiieche dipende
dall’energia.

2uUELZ (M +m)’
e:\/1+ LlGZI(\/I“m4 )

E<O0= e<l1 ELLISSE
G*M*m’
2% (M +m)°

e=0 CIRCONFERENZA E=-

E=0=e=1 PARABOLA

E>0= e>1 IPERBOLE



Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

La seconda legge deriva dal fatto che essendae tentrali, il momento
torcentel e nullo e quindi il momento angoldtee costante.

L=pr%0

Essendo l'area;

1
dA==r°d6
2
L'area spazzata nell'intervallo di tempt

dA_1,00 1, 1L__
dt 2 dt 2 2m



Dalla legge di Newton alle leggi di Keplero

Per la terza legge ricordiamo che:

L
A=—T e A=T1ab
2|
2 21K2
T ZHA:>T2 A Tlia b

T? _ amrath® 1 4’ b2: 41 TT°

a’ |2 a® L a |2

P

T2 4 , 4 M’m? L(M+m)_ 4’
TR T (M +m)*° GM’m* G M+ n)




Il moto dei pianeti intorno al Sole
Una lezione di Richard Feynman

La lezione fu tenuta al Caltech (California Indtof Technology) il 13 marzo 1964.

La lezione si sviluppa nei seguenti punti:

1.
2.

D.L. Goodstein J.R. Goodstein

un’introduzione storica al problema;
una descrizione di alcune proprieta geometriche IINI}A(S)JI\?OD/EII_ I;I&I}ET'

un ellisse;

dimostrazione di Newton che se un piar

descrive un’orbita mediante una forza diretta ver

il sole allora vale la seconda legge di Keplero; | g
dimostrazione di Feynman che ad uguali variazig
della velocita corrisponde una uguale variazione
degli angoli nell'orbita;
dimostrazione di Feynman, usando le tecniche
Fano, che questi cambiamenti di velocita implica _ _
che l'orbita sia ellittica; - 7o
discussione sugli esperimenti del Rutherfordlao i
dispersione delle particelle alfa e la scoperta del
nucleo atomico.

Zanichelli



L'iIdea

L'idea di fondo e che il moto di un pianeta intoisole e dovuto alla
competizione tra la tendenza del pianeta a muowgerslocita costante lungo una
linea retta, se non ci sono forze agenti su di,ggsmcipio di inerzia) e il moto
dovuto alla forza di gravita che e diretta versgadle.

Diagramma di Newton




Le leggi di Newton

1. Un corpo non soggetto a forze si muove di matidineo uniforme.
2. Una forza impressa ad un corpo ne modifica ilosatcondo la legge F = m-a,
oVvVvero
F ~Av/At.

1. Ad ogni azione corrisponde una reazione uguatméaria.



L'iIdea

In realta questi effetti danno luogo ad un’orb#ppresentata da una curva
regolare, ma per la sua analisi Newton la considende una spezzata
(ABCDEF) formata da una serie di segmenti di réttauti all’inerzia interrotti da
Improvvisi cambiamenti di direzione dovuti all’apgaizione della forza del sole
per un tempo molto breve.

Diagramma di Newton




L'iIdea

In un certo intervallo di tempo il pianeta si mualaA fino a B, se non ci fosse
alcuna forza ad agire su di esso.




L'iIdea

In un intervallo successivo, di ugual durata, senga non ci fosse alcuna forza, il
planeta continuerebbe a muoversi in linea rettaiparugual distanza Bc.




'iIdea

Il sole esercita una forza, che agisce in realtaodo continuo, che
rappresentiamo con un impulso, applicato nel p8niche da origine ad una
componente del moto diretta verso il sole, BV.

_
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-

-
-
-
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r-"'
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o
o=
-
-
L
1-"‘-...
-
-
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L




L'iIdea

Il moto dovuto alla combinazione dei due effetili®gmento BC, diagonale del
parallelogramma VBcC.

OSSERVAZIONI:
1) il segmento cC non e diretto verso il sole, nparallelo al segmento BV che
invece e diretto verso il sole.
2) Tutti i punti considerati giacciono C. s
sullo stesso pian |
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L'iIdea

Si puo ripetere la stessa procedura ad ogni puhimasso successivo la traiettoria
avra I'aspetto di figura.

Applicando lo stesso ragionamento ad
intervalli di tempo sempre piu brevi, la il percorso dell’orbita
traiettoria ABCD risulta prossima tanto
guanto vogliamo ad un’orbita regolare.

¢ la diagonale
del parallelogramma

L'orbita giace comunque su di un pia

-
-
-

-
-
-
-
-
-®
.'




La natura della forza di gravita

Newton (e Feynman) dimostra che l'orbita del piarsgtazza aree uguali in tempi
uguali.

In altre parole i triangoli SAB e SBC hanno la stearea.

Per fare cio, per prima cosa dimostra che SAB Ilséelssa area di SBc.




La natura della forza di gravita

Quindi che SBc ha la stessa area di SBC.

La linea che congiunge il sole con un pianeta spazaree uguali in tempi
uguali.

altezza di SBC

questo ¢ parallelo a Cc



La natura della forza di gravita

Questo e un risultato molto importante per laési
la forza che attrae il pianeta verso il sole candtaaiettoria, ma non il valore
dell’area spazzata nell’'unita di tempo.
Dopo Newton si € dimostrato che 'area e propo@@almomento angolardel
pianeta rispetto al sole.

Con un linguaggio piu moderno abbiamo
dimostrato che la forza che attrae |l
pianeta verso il sole non puo modificar C ¢ altezza di SBC
momento angolare del pianeta. .

questo & parallelo a Cc



La natura della forza di gravita

E’ ovvio che possiamo applicare lo stesso ragiomaona successivi triangoli
SCD, SDE, e cosi via. Essi sono i triangoli spazfatpianeta in tempi uguali.
Siamo quindi riusciti a dimostrare la seconda ledjgeeplero.




Interludio

Si noti che fin qui si e utilizzato:
1) la prima legge di Newton,

2) parte della seconda legge di Newton (ogni camémmdel moto avviene nella
direzione della forza impressa),

3) I'idea che la forza di gravita sul pianeta e dae#trso il sol

Si noti che non e stato utilizzato il fatto chddeza di gravita e direttamente
proporzionale all’'inverso del quadrato della digean

Nella sua lezione Feynman dimostra che dalla texgge di Keplero si deduce che
la forza di gravita va come l'inverso del quadrdétia distanza.



La natura della forza di gravita

In uguali intervalli di tempo, il pianeta si spodi@A a B, da B a C, e cosi via.
Poiche il pianeta si sposta con velocita costamtga i tratti AB, BC, ecc., allora
possiamo rappresentare anche la velocita con fdez@anno la stessa direzione

degli spostamenti e lunghezze proporzionali ad essi

*
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La natura della forza di gravita

La variazione di velocita deve essere diretta véisale (dalla seconda legge di
Newton) e quindi nella figurAvg e diretta nella stessa direzione di BS.

questi due
devono essere A
paralleli \\( VB

...... Vec| [VaB

-
]
-
-

-
-
-

(diagramma della posizione) (diagramma della velocita)



La natura della forza di gravita

Il pit semplice degli esempi e quello in cui I'debe una circonferenza di raggio
R.

La costruzione dell'orbita con il metodo utilizzata Newton porta a dei poligoni
regolari inscritti in una circonferenza il cui ragdr € la distanza dal sole.

Anche le velocita sono tutte uguali cosi che leazaoni di velocita sono tutte
identiche e il diagramma delle velocita corrispoadeh’esso ad un poligono
regolare inscritto in una circonferenza di racv.

questi sono

tutti uguali \Av /",_\
( N

questi sono
tutti uguali

) D .Y

(diagramma dell’ orbita) (diagramma delle velocita)



La natura della forza di gravita

Il valore della velocita e dato dalla distanza pesa dal pianeta su tutta I'orbita
diviso per il tempo che impiega a percorre I'orpdssia il periodd.

_21R
T

Ogni volta che il pianeta completa un’orbita, iigiamma delle velocita perco
anch’esso una circonferenza completa.

Quando la freccia della velocita completa un dagunta ha percorso una
distanza 2v. La variazione della velocita in un intervallotdmpoAt sara data da:

Av 21V
At T



La natura della forza di gravita

Poicheé la forza e proporzionale alla variazionéadetlocita sull’'intervallo di
tempo, abbiamo:

- Av _ va: 21'[( ZJTRj:(ZT[)Z?Fz

At T TUT

Ma per la terza legge di Keple
T°OR
Quindi:

F o< 1/R?



Interludio

Sia Keplero sia Newton ci hanno dato tre leggqi.

Le leggi di Keplero sono generalizzazioni dai tiatildelle osservazioni celesti di
Tycho Brahe.

Le leggi di Newton sono delle affermazioni di pigio sulle relazioni tra materia,
forze e moto. Se il comportamento dedotto da guedstemazioni corrisponde a
guanto si osserva in natura, allora le assunzmm grobabilmente corret

In campo planetario la verifica della correttezededaffermazioni di Newton e
data dal fatto che da esse dobbiamo dedurre ledeg@gplero.

Per stabilire quale tipo di moto planetario prevesl® sue leggi, Newton dovette
prima individuare la natura della forza di gra\ggper fare cio si servi della
seconda e della terza legge di Keplero), poi, selwsi della gravita, dimostro che
le orbite dei pianeti sono delle ellissi.

A questo punto Feynman dichiara di non capirenaogtrazione di Newton e
segue un’altra strada.



La legge delle ellissi

Per dimostrare la legge delle ellissi Feynman @vidrbita in angoli uguali invece
che in aree uguali.

La prima conclusione a cui arriva € cheAt x (area spazzata) R.

. _ Poiché il pianeta
R e la distanza dal sole. si muove pil

questi due angoli sono uguali {‘SHFE‘F“ﬂmﬂ quando
e vicino al Sole,

il tempo impiegato
a percorrere
questo segmento
dell’orbita & breve.

/

Qui 1l pianeta s1 muove
pill lentamente, cosi

il tempo necessario

a percorrere questa
parte € piu lungo.



La legge delle ellissi

In ogni punto posto sull’orbitad( B, C, D, E, F e tutti | punti compresi tra questi)
c’e una variaziondAv verso il sole.
Maggiore € la forza, maggiorelw; inoltre piu e lungo l'intervallo di tempét,
maggiore e la variazione di velocita
Av o< F- At

D Av Essendd « 1/R2 e At x R?
questi angoli ,
sono tutti uguali

Av o (1/R?)-R2 = 1.

La variazione di velocita non
B dipende dalla distanza, ma e
costante!!!

“Si verificano ugual
variazioni di velocita
guando l'orbita descrive

F angoli uguali.”



La legge delle ellissi

L'uso di angoli uguali fa si che i segmenti sulbda siano diversiJK, KL, LM) e
quindi anche le velocita (i segmenti che nel gaficsinistra hanno per estremi
k, I, m), ma le variazioni di velocita sono ugugk € kl = Im).
Inoltre i segmentk e KS Kkl eLS, Im e MSsono paralleli in quanto la variazione di
velocita e sempre diretta verso il soi (

M Poiché le line«S, LS, MS, ecc. sono
costituite in modo da formare angoli
uguali, i lati della figura costruita dal

diagramma delle velocita, quando questo
e dato da un’orbita completa, € un
L poligono regolare. ;
k



La legge delle ellissi

Poiche le line&S, LS, MS, ecc. sono costituite in modo da formare angalialigi
lati della figura costruita dal diagramma delleogia, quando questo e dato da
un’orbita completa, e un poligono regolare, an@&kasigine delle velocita non si
trova al centro.

[ Se procediamo ora dividendo il
diagramma dell’'orbita in un numero
sempre piu elevato di segmenti, (

formino angoli fra loro uguali, ma
sempre piu piccoli, I'orbita viene a
corrispondere sempre meglio a una
curva liscia, e il diagramma delle
velocita e un poligono regolare che si
avvicina sempre piu ad una
circonferenza.

L'origine non e necessariamente al
centro.



La legge delle ellissi

A questo punto Feynman costruisce un diagrammaidda con la prima
posizione J) che forma una linea orizzontale con il s&@ed quindi nel
corrispondente diagramma delle velocita il segmént@ppresenta la velocita in
J, mentreOp quella inP.
Egli fa notare che 'angolfp del diagramma delle velocita e uguale all’angolo
JSPdel diagramma delle orbite.

questo segmento & sempre
v / parallelo a questo

/ T
K

P questo angolo ¢
T .
= sempre uguale
a questo

(diagramma dell’orbita)

(diagramma delle velocita)



La legge delle ellissi

Possiamo ricostruire la forma dell’orbita sapenkde ogni orbita permessa dalle
leggi di Newton e dalla forza di gravita deve aveee diagramma delle velocita
una circonferenza.
Scegliamo quindi un punto gualsiasi all'internol@eirconferenza diverso dal
centroC. Questo punto sara l'origine delle velocita dgmentdOj e
proporzionale e parallelo alla velocitanel puntal del diagramma dell’orbita.

i\

S origine




La legge delle ellissi

Tracciamo un segmento dall’origine ad un pymtpalsiasi della circonferenza, ad
esso corrisponde un purfecssull’orbita, per il quale si ha:

e |la linea dall’origine al puntp del diagramma delle velocita e parallela alla

tangente al diagramma dell’orbita nel puRto

 'angolojCp e uguale all'angoldSP.

questo segmento e sSCHipre

o parallelo a questo
P S

___questoangoloe
' sempre uguale f,,-/
a questo

(diagramma dell’ orbita) (diagramma delle velocita)



La legge delle ellissi

Feynman fa ruotare il diagramma delle velocita@fii@ senso orario in modo che
il lati dell’angolo® risultino paralleli tra un diagramma e I'altro.
La linea indicata conw», che era parallela alla velocita, ora e perpetalie.

Dal diagramma delle velocita sappiamo la direzidelesegmento che congiunge il
sole al puntd’ e la direzione della tangente (la perpendicolarg,ama non
possiamo sapere con esattezza la posizione del punt

_ direzione della velocita in P,
~ tangente alla curva

segmento
finoal - ""\\
punto P Y

origine




La legge delle ellissi

Si trovera a curva che gode di queste proprietdiagramma delle velocita in
modo tale che le dimensioni dell’orbita siano ddtia arbitrarie, ma tutte le
direzioni, e di conseguenza la forma, saranno gjiust
Per ottenere 'orbita costruiamo 'asse del segmdatl’origine ap (che e
parallelo alla velocita i) , quindi tracciamo il segmento congiungente iitoeC
conp e un punto dell'orbita.

Il punto Q di
Intersezione tra queste
segmento pC due linee appartiene
all’orbita.

d5s8€ —_

intersezione  Quando il punto p si
muove sulla
circonferenza,
Q descrive l'orbita del
pianeta.



La legge delle ellissi

Si dimostra facilmente che il segmef@p e uguale alla somma dei segmé&ti e
OP, ma essendo tale segmento il raggio di una cierenta si ha che qualunque
siap, e di conseguenz&

OP + CP = Cp = costante.

L'insieme dei punti P
del piano che hannc
costante la somma
delle distanze da due
punti fissi e I'ellisse.

| due punti fissi (nel
nostro cas® e C) sono
| fuochi dell’ellisse.




La legge delle ellissi

La forma dell’orbita dipende dalla posizione dehfmO origine delle velocita.
SeO coincide corC, il centro del diagramma, i due fuochi dell’elessoincidono
e il pianeta ha la stessa velocita in ogni puntbodeita che risulta essere una
circonferenza

Piu O e C sono vicini, piu I'ellisse € vicina ad una circordaza.
Piu O e C sono lontani, piu I'ellisse e allungata.

SeO e esterno alla circonferenza, 'orbita eipatbole.

SeO e sulla circonferenza I'orbita € uparabola.



