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Questo atlante ¢ una guida e un manuale per lo studio dell'universo.
Tutte le informazioni sono illustrate da schemi, diagrammi, grafici,
mappe e cartine, in 134 tavole a colori, del tipo di quella parzial-
mente riprodotta qui sopra, che affiancano puntualmente la materia
trattata e contribuiscono a esemplificarla, impostazione che permet-
te anche a chi ¢ prive di conoscenze specialistiche di impadronirsi
di argomenti anche complessi.

Il panorama offerto ¢ molto ampio, dalle origini fino alle piii mo-
derne teorie sulla siruttura e Pevoluzione dell’'universo, e compren-
de un particolareggiato atlante stellare con la descrizione delle sin-
gole costellazioni, strumento introvabile anche in pubblicazioni spe-
cifiche e percio una vera e propria rarita.

Joachim Herrmann, nato a Tubinga nel 1931, ha studiato astrono-
mia, fisica e matematica presso le universita di Heidelberg, Tubinga
e Monaco. Dal 1962 dirige I'osservatorio pubblico della Vestfalia
¢ il planetario di Recklinghausen. Ha portato il suo contributo
scientifico in numerose conferenze, trasmissioni radiofoniche e fte-
levisive. Molte sono le pubblicazioni, tra le quali: « Una moderna
astronomia » (1960), « Nascita e morte dell'universo » (1964),
« Le leggi dell’universo » (1969).
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Introduzione

Negli ultimi anni I'astronomia ha suscitato un interesse crescente, a cui
hanno contribuito sia i successi tecnici della ricerca spaziale, sia le prece-
denti conoscenze sulla Terra e sulla sua posizione nell’universo.

Questo Atlante di Astronomia vuole, in uno spazio relativamente ri-
stretto, trasmettere il maggior numero possibile di informazioni, tra le
prime quelle che sono importanti, per chi non sia specialista, come pre-
messa per lo studio dell’'universo. Dalla storia dell’astronomia e dall’analisi
di questa in tutte le sue accezioni classiche, quali I'astronomia sferica e la
meccanica celeste, si passa allo studio delle caratteristiche fisiche dei corpi
celesti, per giungere alle pitt moderne teorie sulla struttura e sull’evolu-
zione dell’'universo. E stato fatto un impiego moderato di espressioni mate-
matiche, che fra I'altro possono esserc trascurate senza pregiudizio per la
comprensione del testo. I volume termina con un atlante stellare partico-
lareggiato: si raccomanda a chi non sia gia esperto di orientarsi dapprima
con l'aiuto delle quattro mappe stellari riportate tra la p. 202 e la p. 208
e di passare successivamente alla descrizione delle singole costellazioni,
riportate alle pagine seguenti.

Un particolare ringraziamento ¢ dovuto a Ruth e Harald Bukor che im-
piegarono parecchia fantasia nellinterpretare e nel tradurre in disegni e
diagrammi, in formato ridotto, i progetti e le proposte dell’autore. Un rin-
graziamento ¢ dovuto anche ai pazienti collaboratori del Deutscher Ta-
schenbuch Verlag.

Joachim Herrmann
Recklinghausen, primayera 1972

Planetario e Osservatorio popolare
della Vestfalia
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Simboli e abbreviazioni

Sono qui riportati i simboli e le abbreviazioni pitt importanti della letteratura astronomi-
ca internazionale. Le abbreviazioni particolari vengono illustrate in ogni singolo punto.
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Sole
Luna
Mercurio
Venere
Terra
Marte
Giove
Saturno
Urano
Netluno
Plutone
Cometa
Stella

Ariete
Toro
Gemelli
Cancro
Leone
Vergine
Bilancia
Scorpione
Sagittario
Capricorno
Acquario
Pesci

maggiore di
minore di
Congiunzione
Quadratura
Opposizione
Trigono

Sestile

Equinozio di primavera (Primo punto
d’Ariete)

Nodo ascendente
Nodo discendente
Diametro

Distanza (dalla Terra nel sistema so-
lare)

Luna Nuova
Primo Quarto
Luna Piena
Ultimo Quarto

Elementi orbitali

L}

L6
T

Q-

HO8 orp e

Distanza del perielio dal nodo ascen-
dente

Longitudine del nodo ascendente

Longitudine del perielio = Q + w
(anche @)

Inclinazione del piano orbitale
Eccentricitd numerica

e =/a-bl/a

Eccentricita angolare (sin ¢ = ¢)
Semiasse maggiore

Semiasse minore

Distanza al perielio dal Sole
Distanza all'afelio dal Sole

Epoca del passaggio al perielio, pe-
rigeo, periastro ecc.

589 16" 37" 48 significa 58 gradi 16 primi
37,48 secondi

Alfabeto greco

Alfa .
Beta .
Gamma
Delta
Epsilon .
Zeta .
Eta .
Theta
lota .
Kappa .
[Lambda
Mi

Ni

Xi
Omikron

Pi

Rho .
Sigma
Tau .
Ypsilon .
Phi

Chi

Psi
Omega .
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Simboll e abbreviazioni

I simboli h, m, s (ore, minuti, secondi) vengono impiegati per indicare sia misure di
tempo che coordinate sulla sfera celeste.

So B o

BD
BV

= o 5

HRD

14996
TAU

JD
kHz
kpe

kW
kWh
K

azimut

anno

ampeére

Angstréom (1 A = 1/10000000
mm)

Astronomische Gesellschaft
anno luce

angolo di posizione

ascensione retta (anche o)
latitudine galattica nel vecchio
sistema

latitudine galattica nel nuovo
sistema

Bonner Durchmusterung

indice di colore (magnitudine

fqtegrafica meno magnitudine
visuale)

velocita della luce

grado centigrado (Celsius)
indice di colore (« colour in-
dex »‘)

distanza polare

giorno

elettronVolt

anomalia eccentrica

distanza focale

accelerazione di gravitd sulla
superficie terrestre

costante di gravitazione univer-
sale

accelerazione gravitazionale sul-
la superficie di alcune stelle (ri-
ferita a Sole = 1)

altezza
costante di Planck
ora

diﬁgramma di Hertzsprung-Rus-
se

hertz

intensita

No. 4996 dell'Index Catalog
lr)temational Astronomical U-
nion

giorno giuliane, data giuliana
kilohertz

kiloparsec

kilovolt

kilowalt

kilowattora

grado Kelvin o assoluto

longitudine galattica nel vec-
chio sistema

1[1

log

m
m
Mye1, Mol

Mypyg, Mm:
My My,
mvi.x‘ Mrln

M
M

M 37
mHz

MP

mpc

n

NGC 2418

P
pe
P
P

"o

w

longitudine galattica nel nuo-
VO sistema

logaritmo in base 10

luminosita di una stella (riferita
a Sole = 1)

magnitudine apparente

massa

metro

minuto

magnitudine bolometrica appa-
rente, assoluta

magnitudine fotografica appa-
rente. assoluta

magnitudine fotovisuale appa-
rente, assoluta

magnitudine visuale apparente,
assoluta

magnitudine assoluta

massa di una stella (riferita a
Sole = 1)

No. 37 del catalogo di Messier
megahertz

MOoto proprio

megaparsec

moto medio diurno siderale

No. 2418 del New General Ca-
talogue of Nebulae and Clusters

angolo di posizione

parsec

periodo

pressione

raggio

distanza (dal Sole nel sistema
solare)

raggio di una stella (riferito a
Sole = 1)

secondo

tipo spettrale

angolo orario

temperatura

temperatura assoluta
temperatura effettiva o efficace
temperatura di ionizzazione
tempo delle effemeridi
tempo locale medio

tempo locale vero

unita astronomica

tempo umiversale (« universal
time »)

velociti
anomalia vera

Vds
VR

@ " =2 ®ea

Volt

Vereinigung der Sternfreunde
velocitd radiale

watt

distanza zenitale

ascensione retta
latitudine eclittica
costante di gravitazione
declinazione

obliquita dell’eclittica
tempo siderale

Wl N

o

Simboli e abbreviazioni XIIX

lunghezza d’onda

longitudine eclittica

moto proprio (anche MP)
micron, micrometro

frequenza

parallasse

distanza angolare (fra le com-
ponenti una stella doppia)
densita

angolo oraric

latitudine geografica, altezza del
polo

angolo di fase
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Simboli e abbreviazioni

Potenze del 10
10~% = 0,0001 = 1/10000

103
10-2
!0"[
100
10!
102
107
10°
10°
10°
10?
]012
10[8
10%

Rosa

E
ENE
ESE

NE
NNE
NNO
NO

= 0,001 = 1/1000
=001 = 1/100
=01 =1/10

1

10

100

1 000
10 000
= 100 000
1000 000

1 000 000 000

Il

|

Il

1
| trilione
1 quadrilione

([

dei Venti

1 milione
| miliardo

000 000 000 000 = 1 bilione

Prefissi dei multipli e sotto SHTe
unitd metriche multipli delle

T: tt_?ra- 10 = 1 000 000 000 000
G giga- 100 = 1 000 000 000
M mega- 10° = 1 000 000
k chilo- 100 = 1000
h etto- 102 = 100
D deca- 10 = 10
d deci- 10" =0,1

¢ centi- 10°% = 0,01

m milli- 10~ = 0,001

¥ micro- 107% = 0,000 001

n nano- 107 = 0,000 000 001

p  pico- 10" = 0,000 000 000 001

est

est-nord-est
est-sud-est

rord

nord-est
nord-nord-est
nord-nord-ovest
nord-ovest

O ovest

ovest-nord-ovest

OSO  ovest-sud-ovest
S sud
SE sud-est

SO sud-ovest
SSE  sud-sud-est
SSO  sud-sud-ovest

Storia dell’astronomia / Introduzione; Babilonia 1

L'astronomia & una delle scienze pill anti-
che e insieme pilt moderne. Solo da pochi
anni se ne & riconosciuta I'importanza, con
Iinizio dei voli spaziali e con il lancio di
satelliti e di sonde lunari: l’astronomia e
le scienze che le sono collegate vanno in-
contrando un interesse crescente a un rit-
mo quasi esplosivo, come si nota dal nu-
mero sempre maggiore di pubblicazioni
scientifiche sull’argomento. Il legame del-
|’astronomia con le numerose scienze a lei
affini, quali la fisica, la meteorologia, la
geologia e la geofisica, la tecnologia, sard
sempre piu stretto.

Veramente, fin dalle origini non era con-
siderata come qualcosa di perfettamente
inutile nei riguardi della vita pratica. Le
richieste di possedere calendari, di poter
determinare e misurare il tempo, di potersi
orientare, sia sulla terra ferma sia per ma-
re, richieste che sono alla base della nostra
civilta e della nostra cultura, poterono Ot-
tenere una risposta solo tramite 1’osserva-
zione delle stelle.

L’astronomia trovd fin dall'inizio un’altra
« applicazione »: lintero mondo naturale
era ritenuto allora popolato da dei, spiriti
e demoni; questo doveva valere anche per
gli astri, in particolare per il Sole, la Luna
e i pianeti, che si notavano piu facilmente
per la loro luminositd o per il loro parti-
colare movimento sulla volta celeste, Dal
comune convincimento che le divinita stel-
lari influissero direttamente sulle vicende
terrene (siccitd, alluvioni, epidemie, guer-
re, cambiamenti di dinastie ecc...), nacque
lastrologia: si osservd il movimento degli
astri e lo si collegd agli avvenimenti sulla
Terra. Fin dall'inizio della civiltd babilone-
se (ca. 2° millennic a.C.) ci sono state tra-
smesse delle tavole che, sotto forma di
cronache, riportana le posizioni osservate
per i pianeti e i contemporanei avveni-
menti terreni; tavole analoghe furono pill
avanti preparate per altre costellazioni ed
impiegate per trarne presagi (in latino,
omina). 11 legame fra astronomia, astro-
logia e religione (culti stellari, sacerdoti-
astronomi) pud essere osservato pratica-
mente in tutte le civiltd antiche.

Il desiderio di conoscere tempestivamente
la volonta degli dei celesti portd alla ef-
fettuazione di descrizioni dei movimenti
planetari accurate, per gquanto possibile
con gli strumenti allora disponibili (senza
strumenti ottici ma con semplici apparec-
chi per la misura di angoli e di direzioni).
Attraverso i secoli, se non i millenni, il
susseguirsi di osservazioni condusse infine
alla conoscenza di valori numerici esatti,
per esempio, della lunghezza dell’anno,
della rivoluzione lunare e del moto dei
pianeti, In questa fase, non si cercava an-
cora di ricavare un'interpretazione teorica
del moto degli astri.

Nell’evo antico |'astronomia si sviluppo
nei seguenti centri:

1. Babilonia: l'astronomia babilonese
nacque nel 3° millennio a.C. ed ebbe il
suo massimo splendore nel periodo 600-
500 a.C. ed il suo termine nell’ultimo se-
colo prima dell'inizio dell’era cristiana:
per illustrare con un esempio la precisio-
ne delle osservazioni astronomiche babi-
lonesi, lintervallo di tempo fra due fasi
successive uguali della Luna (mese sino-
dico) era, secondo NABURI AnNU (fine del
[T secolo a.C.) di 29,530641 giorni, se-
condo KIDINNU (ca. 380 a.C.) di 29,530594
giorni. Il valore moderno ¢ di 29,530589
giorni. Il periodo sinodico dei pianeti,
ciod lintervallo di tempo fra due succes-
sive posizioni identiche dei pianeti rispet-
to alla Terra, differiva gid nel II o nel
I secolo a.C. di circa un centesimo di gior-
no dal valore odierno; per Venere, ad
esempio, il periodo sinodico era dato in
583,91 giorni anziché, come oggi, in
583 92. Solo per Marte (779,995 anziché
779,94 giorni) lo scostamento & maggiore;
& possibile tuttavia che questo errore non
sia reale in quanto nel corso dei secoli
le perturbazioni sul mote planetario (ri-
velate con moderni strumenti d'osserva-
zione) potrebbero aver condotto a valori
differenti per i periodi di rivoluzione.
Quantunque la pill antica osservazione a-
stronomica babilonese sicuramente data-
bile di un’eclissi di Sole sia quella del
15.6.763 a.C., fin dal 3° millennio a.C.
doveva essere conosciuto il periodico sus-
seguirsi di eclissi di aspetto simile. La
scoperta del ciclo Saros (di 223 mesi si-
nodici ovvero 18 anni 11,3 giorni) & in
guesto contesto una delle pilt importanti
dell’astronomia babilonese.

Nel definire il calendario, i babilonesi si
riferirono dapprima al moto della Luna.
Ogni anno era suddiviso in 12 mesi di
30 giorni, e per regolare la sua lunghezza
sulla base dell’effettiva durata dell’anno
solare di 365,25 giorni circa, si intercald,
secondo la necessitd, un tredicesimo mese
supplementare. Delle regole furono fissa-
te nel VI secolo a.C.; nel 383 a.C. furono
introdotti 7 mesi supplementari in 19 anni
(anno lunisolare).

La divisione della durata del giorno co-
minciava con il tramonto del Sole. Dal
1700 a.C. circa si usd la divisione del
giorno in 24 ore, di uguale lunghezza.
L’atiribuzione di nomi alle pitt cospicue
costellazioni comincio nel 3° millennio
a.C.: nell’astronomia moderna si utilizzano
tuttora la maggior parte dei nomi delle
costellazioni dello zodiaco babilonese.

2. Egitto: il calendario egizio, in contra-
sto con quello babilonese, era basato sul
moto del Sole. Gia nel 4° millennio a.C.
era stata definita in 365 giorni la durata
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dell’anno (di 12 mesi di 30 giorni, con
5 giorni supplementari). L'anno iniziava
nel giorno in cui la stella Sirio sorgeva
per la prima volta nel crepuscolo del mat-
fino (sorgere « eliaco»), il che avveniva
contemporaneamente all’inizio delle piene
del Nilo. Osseryazioni successive mostra-
rono che il sorgere eliaco di Sirio ritar-
dava di circa un giorno ogni guattro anni,
cosicché solo dopo 1460 anni (periodo so-
tico) il sorgere eliaco di Sirio tornava ad
essere contemporanco alle piene del Nilo.
‘Pi1 tardi si poté dedurre l'effettiva durata
dell'anno, di 365,25 giorni: dal 238 a.C.
ogni quattro anni si introdusse un giorno
supplementare.

Accanto alle altre costellazioni, in Egitto
i usava dividere lo zodiaco in 36 decani,
ognuno corrispondente a una divinita che
in quel periodo assicurava la propria pro-
tezione.

3. Cina: come a Babilonia, cosi anche
Pantico calendario cinese, del Il secolo
a.C., era lunisolare, con ciclo di 19 anni.
Un libre (Calendario dei tre cicli), di Liu
HsiN, intorno all'inizio dell’era cristiana
riporta la storia dell’astronomia cinese fin
dal 3° millennio a.C.; i pitt cospicui avve-
nimenti celesti venivano accuratamente
osseryati dagli astronomi imperiali e ri-
portati in cronache, molte delle quali so-
no giunte fino a nei. Queste cronache so-
no spesso per lo studioso una vera mi-
niera che permette di provare l'esistenza
e l'osservazione di nuove stelle, comete
ecc.; su di esse venivano indicate anche
le eclissi: verso la fine del 3° millennio
¢li astronomi Wi ¢ HO furono mandati a
morte per aver trascurato di annunziare
una prossima eclisse, come sarebbe stato
loro dovere.

Lo studio del movimento dei pianeti €
della Luna inizid per contro intorno al
I secolo a.C., quantunque fosse gia possi-
hile effettuare previsioni degli istanti di
alcuni fenomeni celesti ed eclissi; con tut-
to cid, si prediligevano osservazioni e cal-
coli a lungo periodo: ad es. 23639040
anni era, secondo tali calcoli, l'intervallo
di tempo dopo il quale le configurazioni
planetarie si sarebbero ripetute identica-
mente.

Le costellazioni cinesi antiche differivano
di molte dalle contemporanee babilonesi
e occidentali: l'equatore celeste era divi-
so in 28 «case »; in tutto si conoscevano
284 costellazioni.

4. America centrale: i maya possedeva-
no straordinarie conoscenze astronomiche
fin dal 3° o dal 4° millennio a.C. Sono
giunte a noi numerose osservazioni, a
esempio di un’eclissi di Luna del 15.2.3379
a.C.; in particolare erano ben conosciuti
i periodi sinodici dei pianeti, le periodi-
cita delle eclissi ece. ... Il ealendario ini-

ziava da una data che ¢ possibile coinci-
desse, nella nostra cronologia, con il
8.6.8498 a.C., ma il problema di questa
data non & ancora stato risolto. Le unita
di tempo usate erano le seguenti: un
Kin = 1 giorno, 1 Vinal = 1 Kin, 1 Tun =
18 Vinal, 1 Katun = 20 Tun, 1 Baktun =
20 Katun, o 144000 giorni. Piu tardi i
maya adottarono un calendario con un
anno di 365 giorni (18 mesi di 20 giorni
ciascuno, ¢ con un mese intercalato di 5
giorni), nonché un periodo Tzolkin di 260
giorni.

Anche Vastronomia degli inca, nell’anti-
co Perl, aveva avuto un certo svilup-
po: cra noto con buona precisione il
periodo di rivoluzione dei pianeti; dalle
notazioni Quipu (cordicelle annodate), per
esempio, R. MULLER € L. LOCKE dedussero
per Mercurio un pericdo di 115,8 giorni,
per Venere di 548,8 e per Giove di 398,1,
mentre i valori oggi adottati sono rispetti-
vamente di 115,88, 583,92 ¢ 398,88. Il ca-
lendario era basato su un anno solare di
365 giorni, con 12 mesi di 30 giorni e 5
giorni supplementari. Tutte le culture ci-
tate avevano in comune il fatto che ricor-
revano a fatti naturali per spiegare l'esi-
stenza degli splendori celesti. La Terra,
dalla forma di disco, o con forme analo-
ghe, era completamente circondata dalla
sfera celeste, occasionalmente rappresen-
tata con forma umana (la dea celeste Nut
presso gli egizi).

Per l'astronomia il primo nuovo periodo
di sviluppo comincid in Grecia. Agli ini-
zi della storia greca la Terra era rappre-
sentata come un disco, niel cui centro si
trovava I'Olimpo, circondato completa-
mente dall’Okeanos, il mare. A poco a po-
co prese perd piede la concezione di una
forma sferica della Terra; a proya di cid
si possono citare le osservazioni di navi
durante il loro avvicinamento alla costa,
l'osservazione che, durante un’eclissi,
l'ombra della Terra proiettata dal Sole
sulla Luna possiede un aspetto circolare
(ARISTOTELE, 384-322 a.C.) e l'osservazione
che, in differenti luoghi, le medesime stelle
vengono viste con differenti altezze sul-
'orizzonte.

" ERATOSTENE (ca. 280-ca. 200 a.C.), me-

diante osservazioni dell’altezza meridiana
dzl Sole, fissdo in 7° 'z la distanza ango-
lare fra Alessandria e Siene; essendo d'al-
tra parte la distanza lineare tra questi
luoghi di 5000 stadi, egli poté calcolare
la misura della circonferenza terrestre:

5000 - 360°
T4
ovvero 39690 ki, vicino al yalore esatto.

Anche le altre stelle erano ritenute corpi
di forma sferica. ANASSAGORA (ca. 500-425

= 252 000 stadi
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Ruota (i
ferroviaria

a.C.) asseriva che il Sole era una pietra
infuocata, pitt grande del Peloponneso.
DEMOCRITO (ca. 460-ca. 370 a.C.) riteneva
che la Via Lattea fosse composta di in-
numerevoli stelle.

Una particolarita dell’astronomia greca &
il tentativo di chiarire con una teoria il
moto dei piareti; fra quelli che se ne oc-
cuparono si possono citare IPPARCO DI NI-
cEA (ca. 190-ca, 125 a.C.) e CLAUDIO TO-
LoMEO (ca. 87-ca. 170 d.C.).

roLoMED raccolse tutte le conoscenze di
astronomia del suo tempo nella sua opera
in 13 volumi Mathematike Syntaxis, pilt
nota come Megale Syntaxis, che giunse
nei secoli successivi in Europa con il no-
me di origine araba Almagesto. 1 7 pia-
neti, tra i quali si facevano rientrare per
tradizione anche il Sole e la Luna, si muo-
vevano su 7 sfere concentriche alla Terra
(da cui il nome di sistema geocentrico):
partendo dalla sfera piu interna, si tro-
vavano la Luna, Mercurio, Venere, il So-
le, Marte, Giove, Saturno; al di la di
guella di Saturno, si trovava la sfera del-
le stelle fisse. La Terra non era esatta-
mente nel centro delle orbite circolari,
che erano eccentriche rispetto ad essa; so-
lo il Sole e la Luna percorrevano esatta-
mente il rispettivo cerchio, mentre gli al-
tri pianeti si muovevano su un altro cer-
chio (epiciclo) il cui ceniro ruotava con
moto uniforme sul cerchio principale (det-
to deferente). In questo modo, scegliendo
i valori opportuni per i periodi di rivo-
luzione del pianeta sull’epiciclo e di gue-
sto sul deferente, si poteva descrivere
perfettamente sia il moto reale del piane-
ta sia quello apparente.

Come avvenga .il moto epicicloidale, si
pud facilmente comprendere, per esempio,
facendo rotolare una ruota su una stra-
da piana, o su una rotaia: il mozzo della
ruota sembra percorrere, per un osserva-
tore sulla strada, una linea retta, mentre
un punto della circonferenza della ruota
descrivera una curva ondulata, con cuspi-
di nel caso di ruote normali, con cappi
se ruota di tipo ferroviario (in questo caso
si dovra seguire il moto di un punto sulla
corona esterna della ruota).

La teoria degli epicicli di ToLOMEO per-
mise non solo una interpretazione teorica
del moto dei pianeti, ma anche caleali
precisi di previsione.

E storicamente significativo che, accanto
alle prevalenti teorie geocentriche, sor-
gessero nell’astronomia greca altre teorie.
Il pitagorico FILOLAO DI crROTONE (fine del
V secolo a.C) e, in forma pit generaliz-
zata, ERACLIDE PONTICO (ca. 388-ca. 310
a.C.), posero nel centro del cosmo un fuo-
co, attorno al quale si muovevano il Sole,
la Luna, i pianeti e la Terra: il lato abi-
tato di questa & rivolto nella direzione op-
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posta al fuoco centrale, che percid non
pud mai essere osservato; lo stesso vale
anche per l'antiterra, posta dall’altra par-
te del fuoco centrale.

ARISTARCO DI sAMo (ca. 310-ca. 250 a.C.)
defini, quasi due millenni prima di NicoLA
coPERNICO, il sistema eliocentrico, in cui
il Sole occupa la posizione centrale ed i
pianeti, Terra compresa, si muovono at-
torno ad esso. Il sistema egizio, che pro-
babilmente ebbe origine in una scuola el-
lenistica di Alessandria, prevedeva che il
Sole si muovesse attorno alla Terra (che
si trova nella posizione centrale) e che i
pianeti ruotassero attorno al Sole.

I greci effettuarono le prime determina-
zioni di distanze nel cosmo. ARISTARCO fis-
sd in 1:19 il rapporto delle distanze dalla
Terra della Luna e del Sole. Il diametro
della Luna era ritenuto 0,36 volte quello
della Terra, e quello del Sole 6,75.
Importante ¢ anche il catalogo stellare di
oltre 1000 stelle di 1pPARCO, tramandatoci
da TOLOMEQ; IPPARCO scoperse anche la
precessione (v. p. 52 e sgg.).

Anche gli altri popoli europei possedevano
gia prima di Cristo conoscenze astronomi-
che che impiegavano nella costruzione di
monumenti megalitici (p. es. Stonehenge
in Inghilterra); per la maggior parte era-
no basate su osservazioni del moto del
Sole e della Luna contemporaneamente.

Medio Evo: [ ’eredita dell’astronomia gre-
ca fu raccolta, tra il X e il XV secolo, da-
gli argbi; a lore & dovuta la traduzione
dell’opera di ToLomeo (Almagesto), non-
ché la particolare denominazione delle pili
cospicue stelle nelle varie costellazioni,
tuttora in uso; inoltre compilarono cata-
loghi stellari e tavole planetarie. I pilt va-
lidi astronomi arabi furono AL BATTANI
(ALBATEGNIUS, ca. 858-ca. 929) ¢ AL SUFI
(903-986). Il principe tartaro ULUG-BEG
(1394-1449) eresse in Samarcanda un gi-
gantesco osservatorio. ALFoNSso X, re di Ca-
stiglia (1226-1284), fece pubblicare le Ta-
vole Alfonsine.

In Occidente, nello stesso periodo, non si
registra nessuno sviluppo nell'astronomia;
inoltre, per molto tempo la Terra fu raffi-
gurata come un disco piatto. Solo nel XV
secolo, in seguito alla traduzione (del 1150
circa) dell’Almagesto di ToLomEo dal gre-
¢ o dall’arabo in latino, ebbe inizio una
nuova fase nella storia dell’astronomia.
Nuove misure ed osservazioni furono com-
piute, fra gli altri, da JOHANNES MULLER
(detto REGIOMONTANUS, 1436-1476), che nel
1474 pubblicd a Norimberga le sue tavole
planetarie. A poco a poco sorsero dubbi
circa la correttezza del sistema tolemaico.
Nel 1464, NIKOLAUS VON KUES (1401-1464),
pitt noto come NICCOLY CUSANO, asseri che
la Terra non poteva trovarsi in quiete,
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e qualcosa di illimitato; il mondo era
immagine matematica di Dio.

menre tutto l'universo era da considerare

L'inizio dell'astronomia moderna
vero riformatore dell’astronomia ¢ NI-
LAUS KOPERNIKUS (it. NICOLA COPERNI-
1 1 19.2.1473-Frauenburg 24.5.1543),
o numerosi studi e viaggi, che fra 'al-
o portarono a Cracovia, a Bologna e a
dova, nel 1512 si stabill a Fravenburg
russia occidentale) come canonico.
“durante la giovinezza si era interes-
. di astronomia ed aveva imparafo a
woscere, del sistema tolemaico, la man-
canza di semplicith e di verosimiglianza;
<o nlera convinto attraverso la lettura di
antichi scrittori, che si rifacevano al siste-
a eliocentrico di ARISTARCO DI SAMO. Nel
1512 inizio, sotto forma di manoscritto de-
dicato ad alcune personalita da lui cono-
sciute, il suo Commentariolus sulla strut-
tura del sistema planetario: in esso era

\descritta la rotazione della Terra sul pro-

io asse e il movimento della Terra e dei
aneti attorno al Sole. KOPERNIKUS era
iunto a queste conclusioni attraverso de-
‘duzioni teeriche pitt che per mezzo di mi-
sure ed osservazioni.

Nel 1540 fu pubblicata, come prima opera
sul sistema copernicano, la Narratio prima
di 6. 1. RHETICUS &, nell’anno della morte
di KOPERNIKUS, la sua opera maggiore De
revolutionibus orbium coelestium (Sul mo-
to di riveluzione dei corpi celesti).
Purtroppo non era possibile, sulla base del
nuovo sistema copernicano, calcolare le
effemeridi planetarie; kopPERNIKUS fu co-
stretto ad impiegare di nuovo la teoria de-
gli epicicli, allo scopo di accordare teoria
ed osservazioni. Il problema, come oggi
sappiamo, era che KOPERNIKUS impiegava
nel caleolo orbite circolari.

TYCcHO BRAHE (Knudstrup/Schonen 14.12.
1546-Praga 24.10.1601) osservd l'orbita di
Marte con i grossi quadranti murali negli
osservatori di Uranienburg e Sternenburg
per lui costruiti dal re di Danimarca Fe-
derico II: sono gqueste le pili precise osser-
vazioni effettuate prima della invenzione
del cannocchiale (con un errore medio di
2"). TYCHG diede la sua preferenza al « si-
stema egizio » (v. p. 6 C). Dopo la morte,
nel 1599, di Federico II, si trasferi alla
corte dell’imperatore Rodolfo, a Praga, do-
ve nel 1600 ebbe come aiutante JOHANNES
KEPLER (Weil der Staat/Wiirttemberg 27.
12.1571-Regensburg 15.11.1630). KEPLER,
dopo studi teologici, era stato a Graz co-
me insegnante e matematico. Nel 1596
ayeva pubblicato la sua opera Mysterium
costmographicum, che lo aveva portato in
contatto con TYCHO, che avrebbe sostituito
alla sua morte quale astronomo imperiale,
cominciando la riduzione delle osservazio-
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ni di Marte effettuate dallo stesso TycHO.
Nel 1609 kerLER pubblico la sua Astrono-
mie Nova, con le due prime leggi del mo-
to planetario (I=gge delle orbite ellittiche
e legge delle aree). L’opera Harmonices
mundi (1619) contiene la terza legge (v. p.
46). Nel 1611 pubblicd Dioptrik che con-
tiene 1 fondamenti numerici ed ottici del
cannocchiale astronomico (detto anche ke-
pleriano). Dal 1612, KEPLER visse a Linz;
nel 1627 pubblico le Tavole rudolfine, im-
piegate fino al XVII secolo. Sulla base del-
le leggi di kEPLER divennero possibili esat-
ti calcoli di effemeridi; di pari passo au-
mentd la fiducia nella correttezza del si-
stema eliocentrico.

Un fervente propugnatore dell’'insegnamen-
to copernicano fu GALILEO GALILEl (Pisa
15.2.1564-Arcetri 8.1.1642). Nel 1616 com-
parve per la prima volta davanti all’Ingui-
sizione, dove gli fu proibito di propagan-
dare il sistema eliocentrico. Nel 1632 pub-
blico il Diglogo sepra i massimi sistemi,
che lo portd di nuove in conflitto con I'In-
quisizione (abiura del sistema copernicano,
breve prigionia e confino nella sua villa di
Arcetri). GaLILEI trovO le leggi della cadu-
ta libera e delle oscillazioni del pendolo.
Nel 1609, costrui un cannocchiale, della
cui scoperta da parte di HANS LIPPERSHEY,
nel 1608, aveva probabilmente avuto no-
tizia. Nel 1610, nel Sidereus nuncius, par-
10 delle sue scoperte ed osservazioni: le
macchie solari, i satelliti medicei di Giove,
le fasi di Venere, i monti della Luna ecc.
Lo syviluppo del cannocchiale portd, nel
XVII secolo, a un grande numero di sco-
perte, Fra gli astronomi pit significativi
citiamo: siMoN mMARius (satelliti di Gio-
ve; scoperta della nebulosa di Andromeda,
1612), CHRISTOPH SCHEINER (primo studio
sistematico delle macchie solari, « Rosa
ursina », 1630), JOHANNES HEVEL (osserva-
torio di Danzica, osservazioni della Luna
¢ di comete), CHRISTIAN HUYGENS (sco-
perta degli anelli di Saturno e di Titano,
maggiore satellite di Saturno, 1655-56),
CIOVANNI DOMENICO cassiNi (fine XVII-
inizio XVIII secolo; numerose osservazio-
ni di pianeti, scoperta di quattro satelliti
di Saturno), oLAUS ROMER (misura della
velocita della luce in base alle eclissi dei
satelliti di Giove, 1676), JOHN FLAMSTEED
(fondazione dell’osservatorio di Greenwich
1675, catalogo stellare).

ISAAC NEWTON (Woolthorpe 4.1.1643-Ken-
sington 31.3.1727) ided la legge dellu gra-
vitazione (v. p. 48 € sgg.) e una teoria
matematica che spiegava i movimenti dei
corpi celesti. Newrton fu dal 1669 profes-
sore di matematica a Cambridge; nel 1671
era membro e nel 1703 presidente della
« Royal Saciety », nel 1695 ispettore e nel
1699 direttore della Zecca reale. Nel 1671
costrui un telescopio a specchio; nel 1687
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pubblicd la sua opera principale Philoso-
phiae naturalis principia mathematica. La
scoperta della legge di gravitazione permi-
<o non solo di dare le fondamenta al siste-
ma copernicano, ma anche di aumentare
la precisione nel calcolo delle effemeridi
della Luna e dei pianeti. Con l'aiuto di
questa legge si potevano comprendere an-
che le perturbazioni gravitazionali che
hanno luogo fra i corpi celesti.

Nel XVIII e all'inizio del XIX secolo si
assisté al trionfo decisivo della meccanica
celeste; per tutte valgono queste date: E.
HALLEY scoperse D'ellitticita delle orbite co-
metaric nel 1682; 1. KANT nel 1755 ridusse
la formazione dei sistemi planetari a un
fatto meccanico; J. L. LAGRANGE nel 1788
tratto il problema dei tre corpi ed alcuni
suoi casi particolari esattamente risolvibi-
li; e. 5. LAPLACE pubblicd nel 1799 la sua
« meccanica celeste » e scoprl l'immutabi-
lita degli assi maggiori delle orbite plane-
tarie; l'esistenza di Urano fu dedotta da
LEVERRIER € ADAMS in base alle perturba-
zioni nel moto di Urano e confermata nel
1846 all’osservatorio di Berlino, k. w. BES-
seL dedusse nel 1844, in base alle pertur-
bazioni nel moto proprio, 'esistenza di un
compagno invisibile della stella Sirio, sco-
perto poi con un telescopio nel 1862.

La specializzazione nell’astronomia
Nel XVIII e nel XIX secolo, anche la tec-
nologia degli strumenti ebbe notevoli svi-
luppi. Nel 1750, l'inglese j. DOLLOND cO-
strui un telescopio a lente acromatica, che
dava immagini nette e prive di colori spu-
rii, migliorato pitt tardi in Germania da
JOSEPH FRAUNHOFER (1787-1826). WILHELM
HERSCHEL (1738-1822), in Inghilterra, co-
strul il primo telescopio a specchio, col
quale compi innumerevoli osservazioni
(scoperta del pianeta Urano, nel 1781;
studi sulle nebulose e sugli ammassi stel-
lari; studi statistici della Via Lattea; sco-
perta di nuovi satelliti planetari).

Furono migliorate anche le tecniche ed i
metodi di misura, permettendo cosi, p. €s.,
nel 1728 la scoperta dell’aberrazione da
parte di . BRADLEY, o la misura della pa-
rallasse di una stella fissa, nel 1838, da
parte di F. W, BESSEL & F, G. W. STRUVE.
Si compilarono anche i primi grandi ca-
taloghi stellari. Con le ricerche di FRAUN-
HOFER sullo spetiro solare (e con la sco-
perta, in questo, nel 1814, delle righe da
lui chiamate oscure), con l'inizio dell’ana-
lisi spettrale (R.W. BUNSEN e G. R. KIRCH-
HOFF, 1859) e con I'imporsi della fotografia
¢ dei metfodi fotometrici, nacque l'astro-
fisica,

Nel XX secolo, in seguito a un ripetuto
tinnovamento dei metodi di ricerca, si eb-
be una vera specializzazione dell’astrono-
mia in numerosi campi collegati fra loro.

Nellastronomia classica si suole compren-
dere l'insieme di ricerche specializzate nel-
la determinazione di posizioni di stelle e
nella loro interpretazione alla luce della
teoria della gravitazione. Il termine « clas-
sico» non deve essere inteso in senso
stretto, in gquanto oggi non avrebbe signi-
ficato: T'astronomia classica rappresenta
tuttora una base indispensabile per nume-
rose ricerche.

L'astrometria (astronomia di posizione, a-
stronomia sferica) si occupa della esatta
determinazione di posizioni stellari, cor-
rette per i diversi errori (strumentali e do-
vuti alla rifrazione atmosferica) e cosl pu-
re della determinazione dei moti dei corpi
celesti. La determinazione quantitativa de-
gli errori di misura & legata alla teoria de-
gli strumenti, che porta a sua volta all'ot-
tica e alla fisica. La meccanica celeste trat-
ta della teoria dei moti dei pianeii, della
Luna e degli altri astri: da essa deriva il
calcolo delle orbite, nonché la compila-
zione degli almanacchi astronomici e delle
effemeridi (tabelle che indicano giorno per
giorno, o secondo altri intervalli di tem-
po, la posizione dei vari astri); la mecca-
nica celeste ha anche un collegamento con
I’astronautica in guanto tratta del proble-
ma del calcolo delle orbite nello 'spazio di
sonde, con o senza equipaggio. Del resto
sotto il termine di asfrondutica si compren-
de tutto 'insieme delle conoscenze relative
al volo spaziale.

La statistica stellare tratta e analizza, per
un numero molto elevato di stelle, dati qua-
i posizione, moto, proprieta fisiche ecc.
la dinamica stellare traita questo materiale
dal punto di vista delle leggi della mecca-
nica celeste ¢ ne ricava il movimento di
interi sistemi stellari.

L’astrofisica & lo studio dell’'universo con
metodi fisici. La fisica solare si occupa del
rilievo, delle statistiche e dell’interpreta-
zione degli eventi solari. Con l'astrofisica
ha un legame lo studio dei fenomeni ter-
rastri, cioe delle scienze geologiche e geo-
fisiche.

La fotomeiria & la misura della guantitd
di radiazione che ci viene inviata da una
stella (misura di luminosita). Per mezzo
della spettroscopia si pud analizzare anche
la qualith della radiazione ¢ conoscere co-
si la composizione chimica della stella, la
presenza in essa di campi magnetici, la
sua rotazione, i vari suoi parametri fisici
(pressione, temperatura). La radioastrono-
mig esplora I'universo alle lunghezze d’on-
da radio che si possono ricevere.
L’astrofisica teorica, per risolvere il pro-
blema della struttura delle atmosfere ¢
Jell’interno delle stelle, si serve delle basi
fisiche teoriche e di opportuno materiale
d’osservazione utilizzato anche dalla co-
smogoniu (studio della formazione e dello
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syiluppo di corpi celesti singoli) e dalla
cosmologia (studio della struttura spaziale
& dell'evoluzione temporale dell’universo).
La ricerca spaziale o fisica extraterrestre
si serve delle possibilita tecniche offerte
dai voli spaziali per compiere misure ed
osservazioni fuort dell’atmosfera terrestre.

L astrobiologia studia il problema della

- diffusions della vita organica nel cosmo.

Il telescopio « olandese o galileiane », co-
struito per la prima volta probabilmente
da 1. LipPERSHEY nel 1608 e da 6. GALI-
LE1 nel 1609 &, nel suo schema, riprodotto
pggi nei binocoli da teatro: gquantungue
‘dia luogo a immagini diritte, non rovescia-
{e, non & impiegato per strumenti potenti.
[l principio del télescopio astronomico o
kepleriano risale a J. KEPLER, 1611: i rag-
i luce provenienti da un oggetto a di-
stanza infinita attraversano l'obiettivo del
cannocchiale in modo da concentrarsi sul
fuoco F di questo a formare un’immagine
reale e rovesciata. Per osservazioni visua-
1i, immediatamente dietro il fuoco viene
collogato un oculare per mezzo del quale
Timmagine focale viene osservata ingran-
dita. Lingrandimento M di un cannocchia-
e & dato dal rapporto fra la lunghezza
focale fi dell’obiettive e guella f: del-
l'oculare:

Poiché in genere non si cambia l'obietti-
vo di un telescopio, per osseryare con di-
versi ingrandimenti occorre cambiare l'ocu-
lare. L'ingrandimento perd non & un dato
caratterizzante le prestazioni di un tele-
scopio, che =ono meglio descritte dalla sua
eapacita di raccogliere luce e dal suo po-
“tere risolutivo. La prima di queste due ca-
ratteristiche, importante perché permette,
.a parita di altre condizioni, di osservare
‘oggetti celesti pitt distanti o deboli, & pro-
porzionale all’apertura ovvero al diametro
dell’'obiettivo, spesso indicata in pollici
(ingl. «inch» = 2,54 cm). Per indicare
quantitativamente la sensibilita luminosa
di un obiettivo, &€ opportuno sapere se
verranno osservati oggetti puntiformi (qua-
li le stelle) oppure estesi (nebulose co-
smiche}); in quest’ultimo caso, lo studio di
oggelti poco luminosi & ben pit difficile.
Una volta definita la luminosita delle stel-
fe con la solita scala di grandezza (v. p.
.21 e sgg.), si pud tracciare il diagramma
della luminosita limite per osservazioni
visuali e fotografiche, cioé si pud definire
la luminosita delle stelle che sono ancora
visibili nelle migliori condizioni atmosferi-
che e dopo completo adattamento al buio
dell'occhio umano. La grandezza limite fo-
tografica si trova ad essere significativa-
mente inferiore, il che equivale a dire che
si possono osservare stelle pitt deboli in

quanto l'emulsione fotografica ha il pre:
gio di sommare gli stimoli luminosi che la
raggiungono; con tempi di posa crescenti
aumenta anche il numero delle stelle che
possono essere fotografate. L'annerimento
di un’emulsione fotografica & proporzio-
nale al tempeo di illuminazione, eccetio che
all'inizio dell'esposizione, in cui l'anneri-
mento avviene pit lentamente. E richiesta
anche un’illuminazione minima per poter
impressionare l'emulsione. D'altra parte,
per tempi lunghi di esposizione si ha un
fenomeno di saturazione dell’annerimento.
La relazione fra 'annerimento S dell’emul-
sione e il logaritmo del prodotto dell’in-
tensita | della Iuce incidente per il tempo
t di esposizione ¢ data dalla legge di
SCHWARZSCHILD, rappresentata graficamen-
te nella figura; la pendenza della curva &
differente nei vari tipi di emulsioni foto-
grafiche.

1l potere risolutivo di un telescopio € un
indice della possibilitd, da parte dell'obiet-
tivo di questo, di distinguere due oggetti
vicini: per due stelle vicine (stella dop-
pia), vale la formula che da la distanza p
minima, in secondi d'arco, alla quale la
stella doppia & ancora separabile nelle sue
due componenti con un telescopio di aper-
tura D (in mm),

115

D

La formula & teorica in gquanto vale per
una stella doppia le cui componenti abbia-
ne entrambe Iuminositdh compresa fra 5™
e 6", ¢ nella massima quiete atmosferica;
se la luminosita fosse molto differente, la
distanza minima effettiva sarebbe molto
superiore a quella teorica.

L'esistenza di un potere risolutivo pone
anche un limite superiore agli ingrandi-
menti che un dato telescopio, con una cer-
ta apertura, puo offrire: al di la di questo
limite si avrebbe un falso ingrandimento,
con un gquadro effettivamente ingrandito
ma non per questo piu ricco di particolari
(se non addirittura peggiore per la dimi-
nuita sensibilita dell’obiettivo e per gli ef-
fetti della turbolenza atmosferica). Non
esiste una formula esatta che definisca
Pingrandimento massimo: per piccoli tele-
scopi, come regola approssimata, il valore
numerico del massimo ingrandimento &
dato da 1,5 fino a 2 volte I'apertura (in
mm) del telescopio, se si osservano stelle
doppie, la Luna o pianeti; se si vogliono
osservare nebulose deboli, il valore dell’in-
grandimento impiegabile & sensibilmente
inferiore. Lo stesso vale per gli ammassi
stellari che richiedono un ampio campo
visivo e permettono l'impiego di oculari
con bassi ingrandimenti: il minimo ingran-
dimento utilizzabile & dato numericamente
da /s del diametro (in mm) dell’obiettivo.
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A} Aleuni obiettivi acromatici

per carnacchiall

3 Obiettivo a tripletto

4 Obiettivo a guattro lenti

B) Alcuni oculari
Diaframma
di zampo

Lente aculare
Lente di campo

1 Oculare del tipa 2 Qeulare del ti
) " tipo
di Huygens di Ramsden i

5a Oculare monacentrico

¥ h 5b syl y
del tipo di Steinhail Otulare trioscopico

del tipa di Abbe

Flint
— — | — — . a— .__..’
Crown
1 Obisttive normale acromatico

2 Obiettiva del tipo di Patzval

3
§:
-+

4 Qeulare del tipo
di Mittenzwey

5 Obietiiva a Biotar
arandangolare

b Ernostar

3 Oculare daf lipo
i Kellner

& Ocularegrandangolam
1 ]

del tipo di Erfle

Obicltivi e Oculari
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La dimensione B in cm, nel piano focale
di un telescopio, di L_m'x_mmagme.d:_ un
pegetto le cui dimensioni angolari siano
w (in gradi) e data da

B=00175-w.f
‘doye T & la distanza focale (in cm) del-

{'obiettivo del telescopio. Per esempio il So-

le e la Luna, che hanno entrambi dimen-
sioni angolari di circa 0°,5, con un telesco-
pio avente distanza focale di 100 cm, da-
ranno luogo ad un‘immagine di circa 1 cm
di diametro (per ¢sempio su una lastra fo-
tografica posta nel piano focale del telesco-
pio). Con il termine rapporto di aperiurd
si indica il rapporto fra I'apertura di un
obiettivo e la sua lunghezza focale; per
telescopi a lente, tale rapporto ha valori
compresi fra 1:10 e 1:20. Con vera campo
yisivo si indica quella parte della volta ce-
leste effettivamente visibile con il telesco-
pio: in genere, con gli ingrandimenti naor-
malmente impiegati, non & superiore a 0°,5
o 1°; con V'aumentare degli ingrandimenti,
diminuisce sensibilmente. Solo i binocoli
hanno campi visivi sensibilmente superiori.
11 campo visivo apparente & dato dalla di-
‘mensione angolare del campo effettivamen-
te osservabile nell’oculare.

Difficilmente un mederno obiettivo & co-
stituito da una sola lente, e ¢id allo scopo
di eliminare laberrazione cromatica: le
singole lunghezze d'onda (colori) vengono
suddivise all'interno di una lente, ¢ pos-
siedono rispetto a questa differenti lun-
ghezze focali; un obiettivo acromatico @
composto di almeno due lenti in vetro di
tipo differente (crown e flint), Per usi fo-
‘tografici vengono anche costruiti obiettivi
molto complessi, che devono essere corretti
particolarmente per l'intervallo di lunghez-
zz d'onda alle quali & sensibile I'emulsione
fotografica impicgala.

Anche gli oculari devono essere composti
di almeno due lenti, una di campo e l'al-
tra vera e propria oculare. I tipi di ocu-
lare pilt usati sono i seguenti:

1. Oculare di nHuvcENs, In questo 'imma-
gine prodotta dall’'obiettivo si trova fra le
dl{c lenti, in una posizione ove si pud ap-
plicare anche un reticolo filare per misure
micrometriche. 1l campo visivo apparente
& di 25%40°,

2. Oculare di ramspen. L'immagine del-
l'obiettivo si trova davanti alla lente di
campo. Analogo ¢ I

3. Oculare di keELINER, la cui lente ocula-
te & composta da due lenti singole ed &
quindi acromatica.

4. Oculare di miTTENZWwEY. B simile al-
l'oculare di Huygens, con lente di campo
differente. Ha un ampio campo visivo ap-
parente (ca. 50°),

5. Oculari acromatici quali, p. es,, quello
monocentrico di sTEINGEIL e quello orto-

scopico di aBBE, che hanno un alto grado
di acromaticita; il loro campo visivo non
& di conseguenza molto grande.

6. Oculare grandangolare (di ERFLE), con
un campo visivo apparente di 70°; & spes-
s0 impiegato con prismi.

Le lenti di BARLOW sono un sistema ottico
per l'allungamento della lunghezza totale
dell’obiettivo, normalmente fino a raddop-
piarla: queste lenti, a due componenti ed
acromatiche, vengono collocate quasi nel
piano focale dell’obiettivo,

La rotazione di 180° dell'immagine deve
essere tollerata nelle osservazioni astrono-
miche in quanto le lenti addizionali neces-
sarie per raddrizzarla alterercbbero sensi-
bilmente la qualitd dell'immagine e la sua
luminosita. Nei cannocchiali ferrestri e so-
pratiutto nei binocoli prismatici, tale ro-
tazione viene conseguita per mezzo di si-
stemi di prismi. 1 binocoli possono talvolta
essere impiegati per osservazioni astrono-
miche: il loro campo visive considerevol-
mente ampio pud essere impiegate nel-
l'osservazione di vasti campi stellari, di
nebulose, comete ecc.; la dicitura p. es.
7 % 50 impressa sui binocoli significa che
si otfiens un ingrandimento di sette volie
gcon una apertura di 50 mm.

Telescopi a specchio

1 telescopi a lente vengono talvelta indica-
ti anche come rifrattori (da rifrazione =
deviazione della luce) in quanto in essi la
formazione delle immagini avvieng attra-
verso una deviazione dei raggi luminosi.
Accanto ad essi si hanno i telescopi riflei-
tori, o a specchio (o, pitt brevemente, ri-
flettori), nei quali I'immagine si forma in
seguito a riflessione di raggi luminosi su
specchi concavi. I raggi luminosi che pro-
vengone da un oggetto posto a distanza
infinita vengono riflessi e concentrati da
uno specchio parabolico a formare un’im-
magine reale nel piano focale, come gia
nei rifrattori. Tutti i dati e le notizie sul
potere risolutivo, apertura, oculari, ingran-
dimenti ecc., si possono trasferire dai ri-
[rattori ai riflettori: solamente, anziché di
apertura o distanza focale della lente, oc-
correra parlare di apertura o distanza fo-
cale delle specchio. ;

Gli specchi costruiti in vetro sono rivestiti
da un leggero strato di alluminio o rodio
¢ spesso anche da uno strato di quarzo.
L’immagine che si formerebbe nel fuoco
dello specchio dev'essere deviata da que-
sta posizione perché l'osservatore, durante
I'esame all'oculare, non intercetti i raggi
luminosi. Questo pud avvenire nei seguen-
ti modi:

1. Sistema newtoniano. Prevede che un
piccolo specchio piano, inclinato di 45°
rispetto all’asse def telescopio, devii di 90°
verso un lato del telescopio stesso i raggi
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Oculare e acchio

A) I tipi pit impiegati di telescopi a specchio

2 Talescopio del Tﬂ
di Cassegrain

4 Telescopio con specchio inclinato o di

Brachyt

3 Telescopio del tips di Gregory

Lastra correttrice

Specchio
principale sferico

5 Telescapio Schmidt olassice

B) Alcuni tipi di montature
Obiettiva

*FAsse verticale

- Asse 3
= EL ;
i orizzontale

Oculare

% del tipo di Repsold
%
q'aé‘: Specchio
% ausiliario
.g_}% o0 prisma
Specchio i

principale

Specchio princigale

4 Mantatura a forcella 5 Montatura Springfield

2 Momatura_ﬁarallatﬁca a gomito

3 Montatura tedesca ( parallattica )

Specohio principale

4 Montatura inglese a telaio

Telescopi a specchio ¢ cannoechiali
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di luce poco prima che vengano concen-
{rati dallo specchio principale nel suo pia-
no focale: 1'oculare ¢ quindi collocato ver-
so l'estremitd superiore del telescopio; la
nerdita di luminosita dovuta alla presenza
dello specchio piano & al massimo del 7 %.
9. Sistemna Cassegrain. Uno spepcbm con-
vesso iperbolico posto a breve distanza dal

iano focale dello specchio principale ri-
flette i raggi luminosi di nuovo verso lo
specchio principale al cui centro & un foro
al di la del quale si concentrano i raggi.

‘Attraverso la riflessione si consegue an-

che un allungamento della lunghezza foca-
le dello specchio principale, L'oculare pud,
con questo sistema, essere applicato al-
'estremita inferiore del tubo del telesco-
pio, come in un normale rifrattore. 1l cam-

mino dei raggi luminosi nel sistema Casse-

grain & «spezzettato ».

3. Sistermu gregoriano. Lo specchio ausilia-
tio & ellissoidico concavo: il fuoco dello
specchio principale coincide con il primo
dei fuochi dello specchio ellissoidico, che
concentra I'immagine finale nel secondo dei
suoi fucchi, al di 1a dello specchio princi-
pale, attraverso un foro praticato nel centro
di questo. L'oculare & applicato, come nel
Cassegrain, dietro 1o specchio principale.
4. Sistema @ specchio obliguo (Brachyt).
Lo specchio principale posto in posizione
sghemba riflette i raggi luminosi verso uno
specchietto ausiliario (posto all’esterno del
tubo del telescopio) che li concentra nel
fuoco, in posizione prossima allo specchio
principale. Spesso, tra il fuoco e lo spec-

_chio ausiliario si trova una lente correttrice.

5 Sistema Schmidi. Un normale specchio
parabolico possiede il difetto ottico della
coma, che consiste in una minore defini-
zione dell’immagine al di fuori dell’asse
ottico. La coma ha scarsa importanza nelle
osservazioni visuali, compiute quasi esclu-
sivamente sull’asse ottico, ma non & piit
trascurabile nelle osservazioni fotografiche,
che necessitano di immagini stellari punti-
formi anche ai bordi del campo visivo. B.
scHMIDT costrui nel 1931 un telescopio ri-
flettore privo della coma: in questo i raggi
luminosi passano dapprima attraverso una
lasirg correttrice posta a una distanza dal-
lo specchio principale pari al doppio della
sua distanza focale, per andare poi a ri-
flettersi sullo specchio principale, che &
sferico. Uno specchio sferico non possiede
il difetto della coma, ma possiede guello
delPaberrazione sferica, che consiste nel
fatto che i raggi luminosi riflessi dai bordi
dello specchio hanno un fuoco differente

da quelli riflessi dal centro dello stesso

specchio: questo difetto & perd facilmente
eliminabile per mezzo della lastra corret-
trice. La lastra o la pellicola fotografica
sono poste nel fuoco dello specchio; poi-
ché la superficie focale & curva, occorre

curvare opportunamente le lastre o pellico-
le fotografiche, ovvero occorre impiegare
lenti che appiattiscano il campo. Un altro
sistema ottico privo di coma & quello idea-
to da p. D. MAKSUTOW, che prevede l'im-
piego di un menisco (una lente fortemente
« curvata ») in luogo della lastra corret-
trice del sistema scHmiDT. Per impieghi
speciali, il sistema SupersCHMIDT ha un
rapporto d’apertura fino a 1:0,3, con cam-
pi visivi fino a 50°; apparecchi del genere
vengono impiegati per la riproduzione di
vaste zone di ciclo, per la fotografia di
meteore, di aurore polari, di satelliti e
sonde spaziali ecc.

Differenze fra riflettori e rifrattori

[ minoti costi di produzione degli specchi
rispetto alle lenti, l'assenza di aberrazioni
cromatiche e soprattutto impossibilita di
montare grossi obiettivi (con diametro
maggiore di un metro) sopra il tubo del
telescopio senza provocare in questo delle
flessioni, spiegano la maggiore diffusione

dei riflettori negli ultimi decenni.

Montature ¢ movimenti

Per osservazioni astrotiomiche e soprattut-
to per osseryazioni fotografiche con lunghi
tempi di posa, i telescopi devono avere
una solida montatura e devono potersi
muovere cosi da seguire il moto apparente
delle stelle da est verso ovest, conseguenza
del moto di rotazione della Terra. La mon-
tatura azimutale, semplice con i suoi due
assi, 'uno verticale e l'altro perpendicola-
re, orizzontale, risulta ai fini citati poco
pratica: nel caso di stelle, il cui moto e
inclinato sull'orizzonte, occorrera infatti
effettuare dei movimenti attorno ad en-
trambi gli assi.

Pitt utile & allora la montatura parallattica,
nella quale un asse & orientato parallela-
mente all’asse di rotazione terrestre: quel-
’asse & chiamato asse polare mentre l'asse
di rotazione ad esso perpendicolare & detto
asse di declinazione, E allora possibile se-
guire il movimento delle stelle, in quanto
risulta sufficiente far ruotare tutto il siste-
ma attorno all’asse polare con velocita an-
golare opportuna (15 ogni minuto sidera-
le): questo avviene oggi automaticamente,
con l'impiego di orologi meccanici o di
motori elettrici, ai quali si sovrappone il
continuo controllo dell’osservatore.

Una completa automazione nell’impiego di
telescopi & stata raggiunta negli ultimi an-
ni, e comprende la realizzazione di deter-
minati programmi d'osservazione. Con me-
todi fotoelettrici si pud adattare la velo-
cita di rotazione del telescopio a’differenti
condizioni. Negli USA. per esempio, esi-
stono telescopi fotografici che, dietro co-
mando di una centrale, si puntano auto-
maticamente verso la zona di cielo desi-
derata ed effettuano la ripresa fotografica.
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. che sia richiesta presenza di perso-
ella cupola. )

montatura parallattica ha diverse ver-
W (op 4B,

alcuni tipi di telescopio, mediante spec-
"o prismi, si pud deviare il cammino
dei raggi luminosi in modo che l'oculare o
a lastra fotografica si trovino sul prolun-
amento dell’asse polare. Poiché la loro
sizione timane fissa, qualunque sia il
ovimento del telescopio, si pud adottare
le disposizioné per applicarvi pa’r-ti.:a.cces-
oric pitt pesanti e fisse. A questi tipi ap-
artengono il rifrattore coudé, il rifletiore
assegrain-coudé ¢ il sistema Springfield.
Viene qui dato un elenco dei pit famosi
jstituti di ricerche astronomiche in Ger-
mania, in Europa ¢ nel mondo; per ogni
istituto sono_indicati gli strumenti princi-
pali (R = rifrattore; S = riflettore; RT =
-adiotelescopio). Per i telescopi scHmMIDT
sono indicati i diametri della lastra cor-
tettrice e dello specchio (p. es. 34/39 cm).

‘Germania (RFT e RDT).

ﬁeﬁﬁ: 36 cm - R, 34/50 cm S (Hdher List),
5 m - RT (Stockert sui monti Eifel); 100 m
RT (Effelsberg, a SE degli Eifel) del Max-
Planck-Inst. fiir Radioastronomie. Ham-
burg: 80/120 cm - S, 100 cm - S. Heidel-
berg: 72 cm -8, 40 cm - R, 50 cm - S a
Bloemforitein (Sud Africa); il Max-Planck-
Inst. fiir Astronomie ha anche 1,2 m - §,
due 22 m - S e 3,5 m - § a Calar Alto
(Spagna) e nell’'emisfero boreale. Potsdam:
80 cm - R, 50/70 cm - 8, osservatorio so-
lare; Tautenburg: 134/200 cm - S

‘Europa e resto del mondo:

Arcetri: osservatorio solare. Arecibo (Por-
torico): 305 m - RT (fisso). Arosa (Sviz-
zera): osservatorio solare. Asizgo: 182 cm
- 8. Bjurakan (Armenia): 100/150 cm - S.
Bloenifontein (Sud Africa): 152 cm - S.
Bosque Alegre (Argentina): 154 cm - 8.
Cambridge (Inghilterra): radiointerf. con
‘paraboloide cilindrico 98 % 12 m e 442
% 20 m. Cambridge (USA): 154 em - S.
Caracas: 100/152 em - S. Cerro Encan-
tada (Messico); 300 em - S. Cerro Tololo
(Cile): 400 cm - S. Climax (USA): osser-
yalorio solare. Crimea (URSS): 264 cm e
122 c¢m - S; osservatorio solare. Danville
(USA): 183 x 122 - RT (fisso). Dwingeloo
(Olanda): 25 m - RT. Flagstaff (USA): 175
cm e 155 em - S. Fort Davis (USA): 208
em e 273 cm - S. Goldstone (USA): 63 m
€ 26 m - RT. Green Bank (USA): 91,5 m,
42,7 me 26 m - RT. Helwan (Egitto): 188
cm - S, Herstmonceux (Inghilterra): 93 ¢cm
e 250 cm - S. Hydergbad (India): 122 em -
S fodrell Bank (Inghilterra): 76,2 m - RT,
radiointerf, Kitt Peak (USA): 213 cm, 228
cm & 400 cm - S; osservatorio solare. La
Silla (Cile): 365 cm - S. Leoncito (Argen-

tina): 216 cm - S. Mauna Kea (USA): 224
cm - S, Merate: 102 cm - S. Meudon (Fran-
cia): 100 c¢cm - 8. M¢t. Chikurin (Giappo-
ne): 188 cm - S. Mt. Hamilton (Lick obs.,
USA): 305 em - S, 91 cm - R. Mt. Palo-
mar (USA): 508 cm - §, 122/183 cm - S.
Mt. Stromlo (Australia): 188 cm - S. M{.
Wilson (USA): 254 cm e 152 e¢m - 8; os-
servatorio solare. Ondrejoy (Cecoslovac-
chia): 200 em - S. Parkes (Australia): 64
m - RT. Preforia (Sud Africa): 188 cm -
S. Pic du Midi (Francia): 105 cm - S; os-
servatorio solare, Pulkowo (URSS): 65 cm
- R. Richmond Hill (Canada): 188 c¢m - S,
Roma: osservatorio solare. Sagamore Hill
(USA): 45,8 m - RT. Saint Michel (Fran-
cia): 193 cm e 120 em - S; radiointerf,
Schemacha (URSS): 200 cm - S. Selen-
ciukskaja (URSS): 610 cm - S. Stoccolma -
(Syezia): 102 c¢cm - S, 65/100 cm - S. To-
kio (Giappone): osservatorio solare. Uccle
(Belgio): 84/120 em - S. Uppsala (Sve-
zia): 100/135 em - S. Victoria (Canada):
185 ¢m e 122 cm - S, Vienna (Ausiria):
150 cm - S. Williams Bay (Yerkes obs.,
USA): 102 ¢cm - R.

Per chi non & particolarmente esperto di
astronomia, vi sono osservatori popolari
¢ planetari. Il planetario & uno strumento
ideato nel 1924 da w. BAUERSFELD, & Jena,
che proietta su una cupola un'immagine
fedele del cielo stellato, indipendentemen-
te dal luogo e dall'istante della proiezio-
ne, accelerabile a volontd per mostrare i
movimenti delle stelle; il planetario pud
proiettare anche fenomeni particolari, qua-
1i eclissi, meteore, luci polari, effetti astro-
nautici ecc. | planetari, soprattutto se col-
legati a un osservatorio, si rivelano molto
utili nel campo educativo, nei settori del-
lastronomia e della ricerca spaziale. In
Italia ¢siste un planetario a Milano.

Strumenti astrometrici

Gli strumenti classici utilizzabili nell’astro-
metria sono adatti alla misura di angoli.
Prima dell’invenzione del cannocchiale ve-
nivano impiegate semplici mire, collegate
a quadranti o a sestanti. Grande impor-
tanza cbbe la sfera armillare, gid nota
nell’antica Grecia, e composta da parec-
chi cerchi che venivano orientati lungo
l'orizzonte, l'equatore celeste, il meridiano
écc.; 1 cerchi recavano spesso incise le gra-
duazioni degli angoli. Un essenziale mi-
glioramento di precisione nelle misure av-
venne quando si accoppio il telescopio al
cerchio graduato.

1l piti importante strumento per la misura
delle coordinate celesti delle stelle (ascen-
sione retta e declinazione) & il cerchio
meridiano; il suo cannocchiale & mobile.
solo nel piano del meridiano; si osserva
allora il passaggio in meridiano di una
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Strumenti di misura asleonomici

della quale si legge l'altezza (sul-
onte) 51?1 cerchi graduati fissati sul-
“rotazione del cannocchiale, orien-
nella direzione est-ovest. L’altezza sul-
i sonie puo facilmentc essere trasfor-
inazione conoscendo la latitu-
di osservazione, spesso con
di 0,1, La seconda coordi-
clla stella viene misurata quando
il passaggio in metidiano della
“quando cioe questa incrocia esatta-
un sistema di fili fissato all'interno
“ulare del cannocchiale: in quel-
il tempo siderale & uguale, nume-
, all’ascensione retia della stella.
Per esate dete;rm_inazioni _dell':slta_nt.e del
passaggio in metidiano, viene impiegato
B icrometro impersonale nel quale un
' mobile; segue 1a stella prima e dopo il
io: automaticamente la chiusura di
nati contatti elettrici (solidalmente
to del filo mobile) viene registrata
o striscia di carta di un cronografo as-
ai resolari impulsi inviati ogni se-
condo da un orologio a tempo siderale.
uesto metodo si pud raggiungere una
ssione di 0,01 s se si elimina Ia cosid-
‘detin equazione personale, Per la quale la
‘durata di un avvenimento elementare &
‘stimata da un ossetvatore con un errore
‘non esattamenie misurabile.
'$i deve inoltre tener conto degli errori
strymentali, . es. che gli assi del cannoc-
chiale (asse di rotazione ed asse ottico)
non sono perpendicolari tra loro, o <che
sse di rotazione, orizzontale, non giace
ttamente nella direzione est-ovest. Gli
errori strumentali vanno tenuti sotto con-
trollo costante, tramite sempre nuove op-
portuhe osservazioni. Negli ultimi anni
lautomazione ¢ entrata in larga misura
che nelle osservazioni meridiane. Meto-

di fotoelettrici hanno semplificato le osser-
vazioni e aumentato la loro precisione.
‘Aceanto al cerchio meridiano, si usa an-
¢he lo strumento dei passaggi, impie-
ato solo per la determinazione dell'istante
el passaggio in meridiano, nonché il cer-
chio verticale, pure mobile attorno ad un
asse perpendicolare all’asse ottico, cosi da
poter osservare il passaggio delle stelle an-
‘che fuori dal meridiano, per esempio nel
verticale che passa per lo zenit € i punti
ovest e est sull'orizzonte. Gli. strument
‘universali sono piccoli cerchi verticali tra-
sportabili, graduati con precisione suffi-
ciente, impiegati per la determinazione di
;_i}stanze angalari del piano del meridiano,
cioé di azimut.

Con i telescopi zenitali & possibile mi-
surare in prossimita dello zenit la distanza
angolare fra una stella e lo zenit: tali stru-
menti sono guindi montati verticalmente.
Con un sestante, impiegato soprattutto per
misure nautiche, si pud misurare 'altezza
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di una stella sopra 'orizzonte, oppure la
distanza reciproca tra due stelle; La misu-
ra delle coordinate di una stella & possibile
anche per mezzo di osservazioni fotografi-
che: allo scopo vengono impiegati partico-
lari strumenti di misura di cogrdinate.
Naturalmente, con un cerchio meridiano o
con uno strumento dei passaggi si pud de-
terminare D'ascensione retta di una stella
canoscendo il tempo siderale all’istante del
passaggio in meridiano; si pud anche perd
fare il contrario, ciog determinare il tempo
siderale conoscendo I’ascensione retta del-
la stella osservata in meridiana. Osserva-
zioni di quest'ultimo tipo sono dette di
determinazione del teinpo € vengono com-
piute in ‘alcuni osservatori che effettuano
cosi il servizio orario (in Germania, dal
Deutsches Hydrographisches Institut di
Amburgo). Alcune stazioni radio frasmet-
tono regolari segnali di tempo, spesso su
onde corte, p. es. alle frequenze normali
di 2,5; 5; 10; 15; 20; 25 MHz [da Roma,
Istituto superiore delle Poste e Telecomu-
nicazioni, e da Torino, Istituto elettroteeni-
co nazionale Galileo Ferraris, su 5 MHz].
Negli osservatori vengono impiegati per
la conservazione del tempo i tradizionali
orologi a pendolo astronomici, nei quali
il pendolo & fabbricato con materiali (p.
es, invar) che subiscono minime variazioni
di lunghezza al variare della temperatura.
Inoltre vengono conservati in locali o am-
bienti poco soggetti a variazioni di pres-
sione e di temperatura, a scosse e vibra-
zioni ecc.

Con il termine correzione di un orologio
si suole indicare la differenza fra il tempo
calcolato teoricamente e quello effettiva-
mente segnato dall’orologio: un orologio
che ha una correzione di + 1,2 s ritarda
di 1,2 s, viceversa una correzione di — 4,8
s indica che lorologio & avanti di 48 s.
La marcia giornaliera di un orologio t la
variazione in un giorno della sua corre-
zione. 1 migliori orclogi a pendolo hanno
una precisione che pud raggiungere £ 0,01
s al mese.

Un sostanziale aumento nella precisione
della conservazione del tempo si ebbe nel
1933, con l'inyenzione dell’orologio a
quarzo, che sfrutia le proprietd piezoelet-
triche di un cristallo di quarzo tagliato in
forma opportuna: questo significa che un
cristallo viene posto in uno stato di vibra-
zioni di 60 kHz gquando & soggetto a un
campo elettrico oscillante con la stessa fre-
quenza, che & la frequenza propria del cri-
stallo, Le vibrazioni a 60 kHz vengono
irasformate in un partitore di frequenza in
vibrazioni, p. es. a 333 Hz, con cui & pos-
sibile mettere in moto i meceanismi di un
orologio. La deriva annua di un orologio
a quarzo & di circa 0,03 s, ed & originata
essenzialmente da processi di invecchia-
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mento del cristallo oscillante. 1 moderni
orologi atomici sfruttano le naturali oscil-
Jazioni di atomi o molecole per correggere
la marcia di un erclogio a quarzo: una mo-
lecola di ammoniaca eccitata ha una fre-
quenza propria di oscillazione di 238704
MHz, mentre la frequenza propria de.l]'atoj
mo di cesio & di 9,192 MHz. 1 migliori
orologi atomici hanno una deriva annua
di 0,002 millisecondi all’anno. Nel caso
dell’orologio « all'ammoniaca » la [requen-
2a naturale del quarzo viene moltiplicata
in modo da raggiungere esattamente la
frequenza propria della molecola d’ammo-
niaca, poiché solo in questo caso I'ammo-
niaca assorbe completamente le vibrazioni;
in caso contrario resterd disponibile una
vibrazione residua che sard impiegata per
correggere la marcia dell’orologio a quarzo.

Misure di luminosita (fotometria)

Le scale tuttora impiegate in astronomia
per la misura della luminosita delle stelle
si possono essenzialmente far risalire a
rpparco; egli divise tutte le stelle in sei
classi di grandezza, che oggi vengono in-
dicate con 1™, 2%, ... 6™, dove m significa
magnitudo (dal latino, grandézza). Va pe-
& notato che questi numeri non hanno
nulla a che fare con le effettive dimensioni
delle stelle. pparco riunl nella 1* gran-
dezza tutte le stelle pitt luminose, nella 6°
quelle appena visibili ad occhio nudo; pit
tardi la scala fu estesa anche a stelle tele-
scopiche, invisibili ad occhio nudo, sotto
la 6* magnitudine: 7™, 8™ ecc. Con i piu
potenti strumenti e con tempi di esposi-
zione sufficientemente lunghi si possono
fotografare stelle fino a 23™ (v. p. 11).
Analogamente, la scala fu ampliata anche
dal lato delle stelle pitt luminose, dei pia-
neti e del Sele ¢ della Luna: 0™, —1™,
—~2™ ece.: la luminosita visuale del Sole &
di —26™,86. Per misure esatte, le scale di
magnitudine sono suddivise in frazioni de-
cimali. L'occhio umano puo rilevare diffe-
renze di magnitudine anche fino a 0™,1.
Nel XIX secolo fu definita esattamente la
differenza fra due classi contigue di lumi-
nosita, che & di 10°* = 2,512: una stella
di 1™ & di 2,512 volte pitt luminosa di una
stella di 2™; una differenza di 5™ ¢ pari a
una differenza di luminosita di 1:10°* % =
1:100. In tal modo [ra il Scle e le stelle
pit debeli ¢’¢ una differenza di circa 50™,
pari a un rapporto di luminosita di 1:10%.
S¢ due stelle hanno magnitudini mi e ms,
il rapporto fra le rispettive luminosita 1) e
Iz & dato da:

log % = —0,4 (m; —m2),

La Stella Polare era il punto di riferimen-
to della scala di luminosita, con la sua
magnitudine di 2™,12. Poiché piu tardi si

scoperse che la Stella Polare ha una leg-
gera variabilita nella sua magnitudine e
poiché d’altra parte anche in altri inter-
valli di luminositd occorrevano sufficienti
punti di riferimento, nel 1922 si defini la
International Polar Sequence, IPS (come
miglioramento della precedente Harvard
Polar Sequence) che si estende a stelle
attorno al polo celeste nord con magnitu-
dini fino alla 17™, misurata quindi con la
massima precisione possibile.

Si consideri, allo scopo di collegare le uni-
ta in uso nell’astronomia con quelle corri-
spondenti in fisica, la candela: questa, ab-
breviata in cd, rappresenta l'intensita lu-
minosa di 1/60 cm® di superficie di corpo
nero portato alla temperatura di solidifica-
zione del platino, a 1769 2C (il corpo nero
ha un potere di assorbimento pari a 1, as-
sorbe ciog tutte le radiazioni che lo colpi-
scono). 1 ed a 1 m di distanza ha la lumi-
nositd di un oggetto di —15™,94, qualcosa
di piu della Luna Piena (— 12™53).

Il valore della luminosita di una stella di-
pende strettamente dal metodo impiegato
per la misura: p. es. le lastre fotografiche
sono meno sensibili dell’occhio umano al
rosso e quindi le magnitudini fotografiche
mye di stelle rosse sono inferiori alle ma-
gnitudini visuali mus; il contrario succede
per il blu, La differenza my; — mvi= & detta
indice di colore.

Intorno al 1900 divennero disponibili dei
fotometri nei quali si trovava una sorgente
di luce («stella artificiale ») che veniva
opportunamente attenuata per mezzo di fil-
tri tarati fino a diventare luminosa quanto
la stella in esame. Oggi si preferiscono me-
todi fotografici: con un microfotometro si
misura in laboratorio I'annerimento prodot-
to da una stella su una lastra fotografica,
Inoltre & necessario definire la curva di
annerimento (v. p. 11) della lastra facendo
riferimento a una scala di grandezze note
(da cid 'opportunita di effettuare osserva-
zioni preliminari della sequenza polare).

I pitt moderni metodi di misura della lu-
minosith fanno capo a fofometri fotoelet
irici. Se un fascio di luce colpisce uno
strato sottile di un metallo alcalino (sodio,
potassio, rubidio, cesio), questo emette de-
gli elettroni — caricati negativamente — in
numere proporzionale alllintensitd della
radiazione incidente; gquesti ultimi vengo-
no attirati da un anodo, caricato positiva-
mente, posto di fronte allo strato di me-
tallo alcalino.

La luminosita di una stella viene cosi mi-
surata sotto forma di corrente elettrica;
poiché la corrente di elettroni emessa da
un metallo alcalino irradiato da una stella
& in genere molto piccola, si deve ricorrere
a un fotomoltiplicatore (moltiplicatore di
elettroni secondari): gli elettroni emessi
dallo strato alcalino vengono accelerati in
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un campo elettrico e convogliati a colpire
un secondo strato metallico dal quale ven-
gono riemessi in numero molto maggiore.
Questo processo viene ripetuto pili volte
per mezzo di numerosi anodi secondari,
cosicché la corrente elettronica & amplifi-
cata anche milioni di volte ¢ quindi misu-
rata. Con questo procedimento si pud mi-
surare la luminosita di una stella, anche
debole, con la precisione di = 07,01, li-
mite imposto dalla turbolenza atmosferica
e dalla conseguente scintillazione dell’im-
magine stellare, pitt che dall'imperfezione
delle tecniche strumentali.

Alla fotometria spetta anche il compito di
misurare la ripartizione dellintensita lu-
minosa in uno spettro (spettrofotometria).
In alcuni metodi si utilizza un microfoto-
metro registratore, nel quale le riprese fo-
tografiche dello spettro scorrendo automa-
ticamente intercettano il raggio di luce di
un fotometro: l'intensitd luminosa da que-
sto indicata viene riportata graficamente
su un rullo di carta in funzione della lun-
ghezza d'onda. 1l procedimento & perd
complicato e viene impiegato solo per le
migliori riprese fotografiche, cosicché spes-
so ci si deve accontentare di dati ottenuti
con opportuni filtri, che delimitano parti-
colari intervalli spettrali, o di colore. Il
lavoro termina con il confronto dei dati di
luminosita ottenuti in differenti intervalli
spettrali (fotometria a pit colori): il sistema
pilt usato & quello UBV (U = ultravioletto,
B = blu, V = visuale, o anche giallo).

L'analisi spettrale nell’asironomia

Se si fa passare un raggio di luce attraver-

80 una fenditura e successivamente attra-

verso un prisma, se ne ottiene la scompo-
sizione nei colori semplici, cio® in uno
spettro; all'uscita dello strumento, che &
composto anche da un collimatore e da
un obiettivo, il raggio di luce pud venir
proiettato su uno schermo o inviato su
una lastra fotografica. La luce & composta
da differenti intervalli di lunghezze d'on-
da: lintervallo al quale & sensibile an-
che l'occhio umane va da circa 4000 A
(I A = 10-* ¢m) nel violetto fino a circa
8000 A mel rosso, passando per il blu, il

‘verde, il giallo e I'arancione, La frequenza

v della radiazione & legata alla lunghezza
d'onda ) dalla relazione
N2
Y
dove ¢ & il valore della velocita della luce,
Pari a 300000 km/s.
Con spettroscopio si suole indicare uno
strumento mediante il quale & possibile
‘osservare visualmente lo spettro di una
stella, mentre spettrografo & 'apparecchia-
tura che permette la registrazione fotogra-
fica deilo spettro stesso.

Nella spettrografia possono essere impie-
gati anche dei reticoli: si tratta di lastre
di vetro sulle quali sono state tracciate
parecchie centinaia di solchi per mm, tutti
paralleli fra loro. Mentre in uno spettro-
grafo a prisma lo spetiro viene prodotto
dalla rifrazione del raggio luminoso all’in-
terno del prisma, con i reticoli il fenomeno
della diffrazione dipende dalla lunghezza
d'onda; in astronomia, gli spettrografi a
reticolo trovano applicazione solo nell’os-
servazione degli oggetti pitt luminosi, in
particolare del Sole.
Tutti gli strumenti finora descritti vengono
applicati a un’estremita di un cannocchia-
le, quella dove l'obiettivo o lo specchio
concentranc la luce (anzi la fenditura va
applicata esattamente nel piano focale del-
I’obiettivo o dello specchio); & perd possi-
bile applicare un prisma anche davanti
all'obiettivo (prisma-obietfive): si ottiene
cosl, di una certa zona di cielo, una ripro-
duzione nella quale, invece delle immagini
stellari, compaiono i corrispondenti spet-
tri, sotto forma di brevi tratti tutti paral-
leli fra loro, piti che sufficienti ai fini di
classificazioni, statistiche ecc.
Per misure e studi pitl particolareggiati
questi dispositivi non sono piit utilizzabili.
Seno allora da tener presenti i seguenti
parametri:
1. Alta dispersione, cio? la possibilita di ot-
tenere uno spettro allargato: viene espres-
sa in A/mm, ciog¢ indicando quanti Ang-
strom sono compresi in 1 mm di lunghezza
dello spettro, alle varie lunghezze d’onda.
2. Grande potere risolutivo, cioé il poter
distinguere come separate due righe spet-
trali vicine. La dispersione e il potere ri-
solutivo sono definiti analogamente, ma
non identicamente, all’ingrandimento e al
potere risolutivo di un cannocchiaie per
osservazioni visuali (v. p, 11). Se alla lun-
ghezza d’onda ) possono essere ancora di-
stinte separatamente due righe spettrali
che hanno tra loro una differenza di lun-
ghezza A A, allora il potere risolutivo &
definito dal rapporto

A

AN
A causa della bassa intensith apparente
della luce stellare, dispersione e potere
risolutivo sono da definire come valore
limite: la massima dispersione raggiungi-
bile & dell'ordine di 1 A/mm, mentre il
potere risolutiva pud essere, a 5000 A,
dell’ordine di 0,01 A, o anche meno.
Gli spettri del Sole e delle stelle presenta-
no sul fondo continuo delle righe scure
(raramente anche delle righe pit chiare
del continuo). Le righe oscure pitt marcate
furono scoperte per la prima volta da w.
H. woLLAsTON nel 1802, nello spettro del
Sole; nel 1814, 1. FRAUNHOFER le indicd
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~ con le lettere latine tutfora in uso. La lo-
‘ro interprétazione fu possibile nel 1859,
quando R. W. BUNSEN € G. R. KIRCHHOFE
ilirono, in seguito alle loro ricerche di
boratorio, le basi dell’analisi spettrale:
1, Un corpo incandescente, solido o liqui-
lo, o gas ad alta pressione e alta tempe-
fura, presenta uno spetfro continuo sen-
za righe. .

2. 1 gas luminosi, a bassa pressione e bas-
sa temperatura, presentano alcune lumino-
righe in emissionte; ogni elemento chimi-
¢o presenta righe in emissione che gli sono
caratteristiche, cosicché dallo spetiro in
emissione dei gas & possibile dedurre la
lora composizione chimica.

3. Se attraverso un gas si fa passare la
Juce emessa da un corpo che presenta uno
spettro continuo, si otterrd uno spetiro sul
cui continuo appaiono delle righe oscure
(righe di assorbimento, o righe di Fraun-
fer) esattamente a quelle stesse lun-
ezze d'onda alle quali il gas, alle op-
~ portune condizioni di eccitazione, presen-
~ terebbe delle righe in emissione. Questo
J e anche per le stelle e il Sole, in cui i
gei di luce provenienti dalle zone pitt
e devono attraversare gli strati pil
gsterni e pit freddi: in alcuni di questi
(strato di inversione) si formano le righe
di Fraunhofer,

- Tutto cio risulterd pitt comprensibile quan-
 saranno chiariti i meccanismi di emis-
sione ¢ di assorbimento della luce nel mo-
zﬁﬂla dell'atomo piu semplice, quello del-
lidrogeno, nel quale un elettrone, che pos-
ede una carica unitaria negativa, ruota
‘attorno al nucleo, composto da un protone
carico positivamente. Gli elettroni sono
‘innumerevoli, ma possono percorrere solo
‘certe orbite in cerrispondenza a determi-
‘nati livelli energetici. L'orbita | pit inter-
na (livello fondamentale) & la pit povera
‘denergia: un elettrone che dovesse rag-
‘giungere un’orbita pilt esterna, dovrebbe
essere stimolato dall’esterno a compiere il
salto, ciod dovrebbe ricevere energia dal-
Lesterno: per | salto, per esempio, dal-
lorhita 1 all’'orbita 2, sarechbe necessaria
‘una quantita d'energia di 10,19 eV (volt-
elettrone: 1 eV & l'energia che un elettrone
‘&cquisisce quando & sottoposto a un cam-
po eletirico con una differenza di poten-
ziale di 1 Volt). Per un salto dall’orbita 1
all'orbita 3 sono necessari 12,07 eV; con
13,595 eV (o pilt) I'eletirone si stacca dal
resto dell’atomo (ionizzazione),
Inversamente, il salto di un elettrone ver-
S0 un’orbita pil interna rende disponibile
Una certa quantitd di energia sotto forma
di radiazione di una determinata lunghez-
za d’onda, dando origine alla formazione
di una riga in emissione. Lunghezza d'on-
da A ed energia E liberata sono legate dal-
la relazione
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h-ec h.c

E T , aVvero A =- B
nella quale h & la cosiddetta costante di
Planck, o quanto d'azione, h = 6,6 - 10°¥
Watt « 5%, 11 salto dall’orbita 2 alla 1 rende
disponibile 10,19 eV, che corrispondono a
una lunghezza d’'onda di 1216 &, invisibile
nell'ultravioletto. Un salto dall’orbita 3
alla 1 da origine a una riga spettrale a
1026 A, dalla 4 alla 1 a 973 & e cosi via.
L’insieme di tutti i salti che terminano
sull’'orbita 1, da luogo a una serie di righe
spettrali, dette serie di Lyman, le prime
righe della quale vengono indicafe con La,
L@, Ly. Analogamente nel dominio visibile
si trova la serie di Balmer dell'idrogeno,
le cui righe sono eriginate da salti che ter-
minano sull'orbita 2: quella a 6563 A, o
Ha, € originata da un salto dall’orbita 3
alla 2, la HB (4861 A) dalla 4 alla 2, la
Hy (4340 A) dalla 5 alla 2 ecc. La serie
di Paschen si trova nell'infrarosso ed & la
serie di righe originata da salti che termi-
nano nell'orbita 3. I salti della serie di
Brackett terminano sull'orbita 4, quelli del-
la serie di Pfund sull’orbita 5.
Lo spettro continuo & prodotto da innu-
merevoli salti di eclettroni liberi, che cioé
si muovono tra un nucleo e 1'altro, verso
qualcuna delle arbite libere possibili: la
lunghezza d’onda della radiazione cosi
emessa dipende dalla differenza delle ener-
gie in gioco, quella posseduta dall’elettro-
ne prima di legarsi e quella del livello
energetico (o orbita) a cui l’elettrone va a
legarsi; poiché gli elettroni liberi possono
ayere energie molto differenti, mediante il
processo descritto vengono a rendersi di-
sponibili le pitt disparate lunghezze d’on-
da, che si fondono nel « continue » di cui
si & parlato precedentemente.
Nell’interno di una stella sono liberi molti
elettroni, in quanto pressione e tempera-
tura raggiungono livelli veramente elevati:
naturalmente non vi esistono solo atomi
di idrogeno, ma anche atomi piit pesanti
e pit complicati; il principio & tuttavia
sempre lo stesso. Negli strati pitt esterni
e pilt freddi di una stella gli atomi, per
esempio di idrogeno, assorbono dal conti-
nuo esattamente la quantitd di energia ne-
cessaria per far compiere ai rispettivi elet-
troni determinati salti, per esempio dalla
riga 2 alla riga 3: in questo modo si for-
ma sullo spettro la riga in assorbimento a
6563 A.
Per evitare, in una rappresentazione sche-
matica del fenomeno, di dover ricorrere a
forme circolari per indicare le orbite elet-
troniche, & opportuno rappresentare que-
ste, attraverso i corrispondenti livelli ener-
getici, per mezzo di linee orizzontali in
uno schema chiamato diagramma dei ter-
mini spettrali.
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Lo spellro elettromagnetico e la radiazione cosmica
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Con lidentificazione delle righe in assor-
‘pimento in uno spettro stellare, & possibile
effettuare un’gnalisi chimica qualitativa
dell'atmosfera della stella. Piu difficile si
presenta un’analisi quantitativa, che per-
metta di determinare la percentuale dei
diversi elementi atomici presenti. L'inten-
sita di una riga in assorbimento non di-
sende solamente dal numero di atomi che
Ja producono, ma anche da altri parame-
tri, quali la temperatura, la pressione ecc.,
¢ poiché i valori di questi non sono dispo-
nibili con sufficiente precisione, le analisi
‘quantitative risultano affette da un certo
errore (percid sono effettuate raramente).
Fondamentalmente, le femperature superfi-
ciali delle stelle si possono rilevare con-
‘temporaneamente allo spettro relativo: va-
le la legge di Wien o dello spostamento,
secondo cui il massimo di intensita dello
spetiro continuo dipende dalla temperatu-
ra secondo la formula:

3 .10
?\-mu

dove hm € la lunghezza d’onda del mas-
simo di intensita, espressa in A; questa
legge prende il nome dal fisico WILHELM
WIEN (1864-1928).
La legge di Planck (da mMAX PLANCK, 1858-
1947) dell’irraggiamento definisce le varia-
zioni di intensita nei diversi punti dello
spettro al variare della temperatura; tutte
le leggi ricordate valgono esattamente per
il ‘cosiddetto corpo nero (coefficiente di as-
sorbimento = 1), ma valgono, in prima
approssimazione, anche per le stelle.
Nell’astrofisica, la temperatura ha defini-
zioni molto differenti fra loro. La fempe-
ratura effettiva T. & definita dall’irraggia-
mento globale superficiale della stella, ciog
su tutte le lunghezze d'onda, per unitd di
superficic e per secondo e pud essere sti-
mata, conoscendo le dimensioni della stel-
la, attraverso la legge di Stefan-Boltzmann
L

e D’
nella quale L & la luminosita, D & il dia-
metro della stella, m = 3,14 e ¢ & la co-
stante di Stefan-Boltzmann, ¢ = 5,67 -
107" Watt . cm~2 . grado .
La temperatura di radiazione & la tempe-
ratura alla quale dovrebbe trovarsi un cor-

T=

Tat=

PO nero che irraggi quanto la stella, per

unitd di superficie e per secondo, in un

~ determinato intervallo spettrale, mentre la

‘tempergtura di corpo nero si riferisce a
‘una ben determinata lunghezza d’onda.
Per definire la femperatura dal colore di
‘una stella, se ne deve osservare la distri-
buzione dell’intensith di irraggiamento alle
diverse lunghezze d’onda e farne un con-
fronto qualitativo con le curve di Planck
per il corpo nero. Anche questa si riferi-

sce a un determinato intervallo di lun-
ghezze d’onda.
L’analisi spettrale permette anche di otte-
nere informazioni circa il moto di una
stella lungo la direzione che va dalla Ter-
ra alla stella, ciog di conoscerne la velo-
cita radiale, in base all’effetto Doppler (dal
fisico austriaco CHRISTIAN DOPPLER, 1803-
1853): una sorgente di luce che si avvicini
all’osservatore, ha il suo spettro spostato
verso il violetto, mentro lo spostamento &
verso il rosso nel caso di un allontanamen-
to. Gli spostamenti per effetto Doppler so-
no pitt evidenti sulle righe spettrali; cono-
scendo lo spostamento & possibile anche
conoscere la velocita radiale v. in kmy/s,
data dalla formula:

v A% c

S

dove A A & lo spostaménto della riga spet-
trale con lunghezza d’onda A, ¢ & la velo-
cita della luce. Questa formula vale per
velocita molto minori della velocita della
luce; per velocitd prossime a quella della
luce, la teoria della relativita prevede che
venga impiegata una formula pitt generale.
Viene considerata positiva, nei calcoli, una
velocita di allontanamento e negativa una
velocita di avyvicinamento.
Nell’astrofisica ¢ importante anche 1’effetto
Zeeman (dal fisico olandese PIETER zEE-
MAN, 1865-1943); se una sorgente lumino-
sa si trova in un campo magnetico, le sue
righe spettrali vengono a suddividersi in
due o pitt componenti. Dall’entita della se-
parazione delle righe & possibile dedurre
I'intensita del campo magnetico. Se i raggi
luminosi vengono emessi perpendicolar-
mente al campo magnetico, si osservera la
formazione di un tripletto, ovverossia una
scissione della riga originaria in tre com-
ponenti, una nella posizione della riga ori-
ginaria, le altre due in posizione simme-
trica rispetto alla prima (effetto Zeeman
trasversale). Se i raggi luminosi sono pa-
ralleli alle linee di forza del campo ma-
gnetico, si verifica la scissione in un dop-
pietto, cioe in due righe. 1l caso illustrato
¢ uno dei pitt semplici: in realtd possono
avyenire scissioni in pill componenti, se-
condo leggi alquanto complesse.
L'effetto Zeeman ha l'equivalente, per i
campi elettrici, nell’effetto Stark (dal fisi-
co tedesco JOHANNES STARK, 1874-1957).

Lo spetiro elettromagnetico.

La luce visibile all’occhio umano non &
che una piccola parte di una gigantesca
scala di vibrazioni elettromagnetiche o ra-
diazioni ondulatorie. In questo contesto si
prescinderd dal prendere in esame la na-
tura corpuscolare della radiazione ondula-
toria (dualismo enda-corpuscolo) dimostra-
ta dagli esperimenti.



28

Strumenti e metodi di ricerca / I radiotelescopi

Riflettore

Amplificatore
{ ricevitare )

All'amplificator g o
{ricevitore ) ( Registratore
Semplice antenna £V orivelatore
a dipelo =
de! tipo Yagi

Segmente
parabolico fissa

massima distanza

in direzione E-W
Cavo di trasmissiane

Amplificatare
(ricevitare )

Registratore
o rivelators Riflettore piana
: mobile
Radiointerferometiro
(Schema)

Antenna di Kraus,
11'Ohin

chema

| Variazione del potere risolutivo di radiotelescopi con diametro fra 2.5
"8 B0 m alle diverse lunghezze d'onda

trasparenza dell’atmosfera
‘atmosfera terrestre € solo parzialmente
asparente, fattore molto importante per
guanto riguarda la formazione e lo svilup-
della vita sulla Terra: i raggi rontgen
quelli ultravioletti (UV) vengono, per
mpio, gid completamente assorbiti ne-
strati pit alti dell'atmosfera. Esistono,
tutto, solo due « finestre »: la « finestra
@ » da 4000 a 8000 A circa (con una
trasparenza parziale nell'infrarosso) e una
« finestra radio » da 1 mm a 18 m. Le ra-
azioni cosmiche a lunghezza d’onda mag-
vengono riflesse verso il cosmo dagli
i ionosferici fra 80 e 250 km di quota
sui quali vengono riflessi verso Terra, a di-
tanze anche molto grandi, i segnali radio
della medesima lunghezza d'onda trasmes-
si dalle stazioni radio al suoclo,
La ricezione delle onde radio dallo spazio
vviene fondamentalmente allo stesso mo-
do che la ricezione delle radiconde tra-
sse da una stazione radio terrestre, at-
Ay cioé antenne, amplificatori, modu-
altoparlanti o registratori; nella ra-
istronomia la radiazione viene prefe-
imente registrata graficamente. Le an-
pitt semplici sono quelle a dipo-
id impiegate per la ricezione di onde
acorte ¢ di programmi televisivi. Le
dizioni migliori di ricezione si verifi-
no quando I'anello e le aste del dipolo
nno una lunghezza pari esattamente alla
st della lunghezza d'onda del segnale
evere e quando i dipoli a ¥4 A sono
lali perpendicolarmente rispetto alla
zione del segnale.
Un dipolo ha anche la proprieti di miglio-
rare la propria resa se gli si pongono da-
vanti delle aste, i cosiddetti direttori, e
nella parte posteriore, il riflettore; si pos-
sono. unire tra loro piii antenne a dipolo
- (dette anche antenne Yagi), ottenendo cosi
risultati migliori.

I pill grandi radiotelescopi attuali sono per
la maggior parte dei paraboloidi, che, co-
‘me uno specchio ottico, raccolgono tutta la
diazione in un punto focale, da dove un
- dipolo o un'antenna a corno la convergono

verso l'amplificatore. La superficie del pa-
raboloide & costruita con una tolleranza di
della lunghezza d'onda della radiazione
accolta: i paraboloidi dei radiotelescopi
tinati ad osservazioni su grandi lun-
hezze d'onda sono quindi spesso costruiti
on una rete metallica, le cui maglie han-
dimensione i ).
petto ai telescopi ottici, i radiotelescopi

0 il grosso svantaggio di un inferiore
cte risolutive: la localizzazione di ra-
orgenti cosmiche rispetto a possibili
Oggetti otticamente identificabili & quindi
550 molto difficile, se non addirittura
ica, a grandi lunghezze d'onda: uno
chia del diametro di 5 m ha un potere
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risolutivo, nel dominio ottico, di 0,023,
mentre un radiotelescopio di 5 m, che la-
vori alla lunghezza d’onda di 1 m ha un
potere risolutivo i 13°8! Il potere riso-
Iutivo di un radiotelescopio & dato dalla
formula

A
= — . 70°
A ) 7

nella quale sia la lunghezza d’onda ) che
il diametro D del radiotelescopio sono
espressi in metri: diventa cosi comprensi-
bile la corsa a sempre pitt grandi radiote-
lescopi, spesso a costo della loro mobilita.
Lo specchio da 300 m di Puerto Rico &,
per esempio, costruilo orizzontalmente in
una concavitd naturale del terreno, cosic-
ché si potrebbe esplorare il cielo solo in
direzione dello zenit, se non fosse per la
sua forma sferica e per la possibilita di
muovere il ricettore intorno al fuoco, che
danno la possibilita di esplorare per 26°
attorno allo zenit, Occasionalmente, si co-
struirong dei radiotelescopi mobili solo nel
piano del meridiano, cosicché gli oggetti
cosmici da studiare possono essere osser-
vati solo durante il loro passaggio al me-
ridiano ogni 24 ore (da cui il nome di stru-
menti der passaggi). In altri casi, il radio-
telescopio & costituito da un grosso seg-
mento di paraboloide, fisso nella direzione
nord-sud, sul quale uno specchio piano
opportunamente orientato riflette le radio-
onde emesse dalle radiosorgenti che in
quel momento transitano in meridiano: il
segmenio parabolico concentra poi le onde
sul fuoco (antenna di Kraus, nell’Ohio).

L'impiego dei radiointerferomeiri ha per-

messo di ottenere un sensibile aumento

del potere risolutivo: in essi vengono im-
piegati due o pilt radiotelescopi posti alla
maggior distanza possibile I'uno dall’altro,
per esempio lungo la direttrice est-ovest.
Entrambi gli strumienti soho collegati a un
unico strumento ricevitore. Quando si os-
serva il passaggio in meridiano di una ra-
diosorgente, il fenomeno dell'interferenza
delle ondé che giungono sui radiotelesco-
pi provoca sul ricevitore indebolimenti e
rafforzamenti del segnale, dai quali & pos-
sibile risalire alla posizione della radio-
sorgente con altissima precisione, superio-
re a quella ottenibile con un solo radio-
telescopio. Solo con 'ajuto degli interfero-
metri ¢ stato negli ultimi tempi possibile
determinare la posizione di alcune guasar
(v. p. 195) con tale precisione da permet-
tere lidentificazione delle quasar stesse
con oggetti ottici. La sensibilita di un ra-
diotelescopio, ciog Dintensitd del piti de-
bole segnale ancora registrabile, dipende,
come il potere risolutivo, dalle dimensioni
dell’antenna e in secondo luogo anche dal
tipo. di amplificatore impiegato: parecchi
di questi presentano dei rumori di fondo a
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livelli inaccettabili, per cui nasce l'esigen-
za di impiegare ampllﬁcatqu con bassi
fivelli di rumori di fondo, cioé amplifica-
tori parametrici e maser. .
La radioastronomia non si serve solo di
‘metodi passivi per rilevare le radioonde di
origine cosmica, ma anche di metodi atti-
vi, per inviare dei segnali e per rlvel&_lre i
corrispondenti segnali riflessi da corpi ce-
lesti. La radarastronomia permette, per
‘esempio, di determinare la distanza della
Luna e dei pianeti pitt prossimi dal tempo
che il segnale impiega ad andare, alla ve-
locita di 300000 km/s, dalla Terra al cor-
po celeste e viceversa. Secondo il tipo di
segnale riflesso & possibile poi ricavare al-
tre informazioni sul moto e sullo stato di
rotazione (per effetto Doppler) e sulla natu-
ra degli strati superficiali del corpo (inten-
sita e polarizzazione del segnale riflesso).

Rotazione terrestre e sfera celeste
La rotazione della Terra attorno al suo
asse provoca l'apparente moto giornaliero
di tutte le stelle da est verso ovest: solo
due punti non prendono parte a questo
moto: i poli celesti nord e sud, sul pro-
lungamento dell’asse di rotazione della
Terra; su un parallelo dell’Europa, un’os-
servazione prolungata nella notte o una
ripresa fotografica con lunga posa in dire-
zione del polo nord mostra la circolarita
‘del cammino delle stelle attorno al polo.
La distanza angolare del polo nord cele-
ste dal punto nord dell’orizzonte (gltezza
del polo) & uguale alla latitudine geogra-
fica ed ¢ indicata con ¢: alla latitudine
50° N, anche il polo nord celeste si trova
50° sopra il punto nord dell'orizzonte. Tut-
- le stelle che distano dal primo mene di
509, descrivono sulla volta celeste dei cer-
«chi ristretti, cosicché alla latitudine di 50°
N non tramontano mai e possono essere
sempre- osservate (stelle circumpolari),
La Stella Polare che troviamo sul prolun-
gamento dell’asse posteriore del Grande
Carro, a 5 yolte la sua lunghezza, & a soli
0,9° dal polo nord celeste ¢ percorre quin-
di &m cerchio appena discernibile a occhio
nuda,
Lo zenii & il punto pit alto della sfera ce-
leste, a 90° dall’orizzonte. Il nadir si trova
in direzione opposta allo zenit. L'eguatore
celeste & un cerchio massimo sulla volta
celeste, perpendicolare all'asse del mondo
e coincide con I’asse di rotazione terre-
‘Stre, e rappresenta la proiezione sulla volta
celeste dell’equatore terrestre; divide la
Slera celeste in un emisfero boreale o set-
enirionale e in uno australe o meridio-
nale. L'equatore celeste scende, a ovest,
S0tto T'orizzonte e riemerge a est, mentre
raggiunge a sud la massima altezza sul-
Lorizzonte (culminazione).
Il cerchio massimo che passa per il punto
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sud sull’orizzonte, lo zenit, il punto nord
e il nadir & chiamato meridiano; su di €850
le stelle raggiungono, durante la rotazione
della Terra, la loro massima e minima al-
tezza sull’orizzonte (culminazione superio-
re ed inferiore). Solo per le stelle circum-
polari si possono osservare entrambe le
culminazioni, mentre per le altre stelle so-
lo la culminazione superiore avviene so-
pra l'orizzonte.

Da quanto esposto si pud comprendere
facilmente cosa avviene alle diverse lati-
tudini geografiche: andando verso il nord,
l'altezza del polo sull’orizzonte aumenta,
mentre i cammini apparenti delle stelle si
approssimanc sempre pill a tante parallele
all’orizzonte, come diventano esattamente
al polo nord, dove tutte le stelle visibili
sopra all’orizzonte sono circumpolari. Al-
l'equatore, I'asse di rotazione terrestre vie-
ne a giacere sull’orizzonte: nessuna stella
¢ quindi pit circumpolare.

All'equatore la Terra ruota alla velocita di
465,11 m/s, mentre alla latitudine di 50°,
la velocita di rotazione & di 300 m/s circa,
Prove dell'esisteniza del mofo di rotazione
terrestre sono fra le altre:

1. L'esperienza del pendolo di Foucault
(secondo L. FoucauLT, 1851). Se si dispo-
né a uno dei due peli un pendolo libera-
mente oscillante, questo sembrerd ruotare
in 24 ore il piano d’oscillazione attorno
alla verticale, in direzione apparentemente
contraria a quella di rotazione della Terra;
in un'ora la rotazione & allora di 15°, Al-
I'equatore invece non si avrd nessuna ro-
tazione del piano di oscillazione del pen-
dolo; a latitudini intermedie, la rotazione
oraria sara di 15° sin 9. L'esperienza di
Foucault & stata realmente compiuta in
parecchi Iuoghi ottenendo sempre i risul-
tati previsti.

‘2, Secondo la legge di inerzia, un corpo

conserva il suo stato di moto, per quanto
riguarda direzione e velocith, fintantoché
non intervengono forze esterne a modifi-
care la situazione. Se dall’alto di una torre
si lasciasse cadere al suolo un sasso, que-
sto cadrebbe leggermente piti a est della
verticale geometrica, in quanto la velocita
di rotazione del punto pit alto della torre
& maggiore a causa della sua maggiore
distanza dal centro della Terra.

Il moto della Terra attorno al Sole
La Terra percorre in un anno, attorno al

Sole, un’orbita su un piano inclinato di

23° 27’ rispetto al piano dell’equatore ter-
restre: di conseguenza nel corso dell’anno
il Sole passa davanti alle dedici costella-
zioni dello zodiaco: Ariete, Toro, Gemel-
li, Cancro, Leone, Vergine, Bilancia, Scor-
pione, Sagittario, Capricorno, Acquario,
Pesci. L'orbita apparentemente percorsa in
un anno dal Sole si chiama eclittica (dal
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co eklipsis, eclisse). Lleclittica taglia
uatore celeste in due punti, il punto
ozigle di primavera, o primo punto
riete (indicato con il simbolo ) e il
o equinoziale d'autunno, o primo pun-
ella Libra: in questi punti il Sole si
a rispettivamente nei giorni di inizio
primavera e dell’autunne, ciog, per
ero boreale, il 21 marzo e il 23 set-
nbre. Nei punti solsiiziali d’esiaie (o
mo punto del Cancro) e d'inverno (o
primo punto del Capricorno) il Sole si tro-
inveee rispettivamente all’inizio del-
e, il 21 giugno, o dell’inverno, il 22
cembre. Questi ultimi due punti si tro-
ino rispettivamente 23°5 a nord e a sud
qualtore celeste.
anno siderale si intende I'intervallo di
po compreso fra due passaggi succes-
vi del Sole nella stessa posizione rispetto
e stelle fisse; I'anno siderale ha una du-
ata di 365,26536042 giorni. L'annc tro-
o ¢ invece lintervallo di tempo com-
fra due passagpgi successivi del So-
I'equinozio di primavera, pari a
24219879 giorni: la sua minor durata
spetto. all'anno siderale & dovuto all'ef-

ano [che ha durata uguale all’anno
0], o annus fictus, inizia quando
censione retta del Sole (v. p. 37) & di
ovvero di 18" 40™, ciog all'incirca
a Capodanno.
distanza media del Sole dalla Terra &
49,8 milioni di km ed & chiamata an-
nita astronomica; lungo la sua orbita
la Terra si viene a trovare alla
ma distanza dal Sole (o perielio), di
,1 milioni di km, agli inizi di gennaio;
assima distanza (o afelio), di 152,1
di km, & raggiunta agli inizi di
io; la velocita media sull'orbita & di
km/s.
prove dell'esistenza del moto della
ttorno al Sole, si possono citare:
L'aberrazione annua o della luce. Per
rendere il fenomeno, si consideri l'e-
io del pedone che cammini, protetto
un ombrello, sotto la pioggia; si sup-
one che non ci sia vento, per cui le gocce
pioggia cadono al suclo verticalmente:
edone in marcia deve inclinare in avan-
i rello per non essere bagnato dalla
oggia, e deve inclinarlo tanto pill quan-
aggiore 2 la sua velocita. Lo stesso
fenomeno avviene nell'osservazione delle
e. La Terra si muove, e quindi il tele-
i0 deve, per poter mantenere sempre
lla nel campo visivo, essere inclinato
anti nella direzione del moto della
di una guantitd che, per essere la
v della Terra molto inferiore alla
¢ della luce, risulta quasi imper-
: se l'inclinazione del telescopio ri-
alla direzione della stella & B, allora

della precessione (v. p. 53), L'anno
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Nel caso che il moto della Terra ovvero
del telescopio sia perpendicolare alla di-
rezione della stella (ciog se B = 90° e
sin B = 1), allora o = 28”48 (costante
di aberrazione). Esiste anche il fenomeno
della aberrazione diurna, dovuta al moto
di rotazione della Terra, e che vale 07,32
cos ¢: & quindi nulla ai poli ¢ massima
all’equatore.
2. Lo spostamento Doppler nello spettro
delle stelle: rispetto ad una stella posta
sul piano dell’eclittica, in una determinata
epoca dell’anno, la Terra sembra avvici-
narsi, mentre sei mesi pilt tardi sembra
allontanarsi, come si pud rilevare dai cor-
rispondenti spostamenti delle righe spet-
trali delle stelle nelle due epoche.
3. La parallasse annua delle stelle. A cau-
sa dello spostamento della Terra nello spa-
zio, le posizioni delle stelle sembrano va-
riare; tale effetto pud servire anche per la
misura della loro distanza.

Le stagioni

Le stagioni hanno origine dalla variazione
dellirraggiamento da parte del Sole sulle
diverse zone della Terra e, in seconda luo-
go, a causa del fatto che 'equatore terre-
stre. & inclinato di 23° 5’ sul piano del
l'orbita della Terra attorno al Sele. 11 21
giugno, 'emisfero boreale della Terra &
rivolto verso il Sole, per cui le zone alla
latitudine 23° 5° N (cioé sul fropico del
Canero) verranno colpite esatfamente a
perpendicolo dai raggi del Sole; nell'emi-
sfero boreale inizia in questa data 'estate,
nell’emisfero australe I'inverne. 11 22 di-
cembre succede il contrario: ora & l'emi-
sfero australe riyolto verso il Sole e 14 ha
inizio l'estate: i raggi del Sole colpiranno
normalmente la Terra alla latitudine 23° 5°
S (tropico del Capricorno), mentre nel-
I'emisfero boreale ha inizio Pinverno. La
lunghezza delle stagioni non & esattamente
un guarto di un anno a causa della varia-
zione della velocita della Terra attorno al
Sole, in accordo con la seconda legge di
Keplero (v. p. 46 sgg.). La seguente tabella
da i valori esatti:

Emisfero Emisfera
Stagione boreale australe
Primavera 924 228 894 17"
Estate 93¢ 14" a9t it
Autunno B4 17h 924 22
Inverno 894 1h 939 14™

Le orbite apparenti che il Sole percorre
nelle diverse stagioni dell’anno, visto dalle
diverse latitudini. sono facilmente dedotte
dallo schema seguente, valido solo per
T'emisfero boreale. L'altezza meridiana del
Sole (ciod l'altezza del Sole sull’orizzonte
a mezzogiorno): il 21 marzo, o il 23 set-
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tembre, il Sole si trova sull’equatore cele-
ste, per cui la sua altezza meridiana &
jguale al complemento della latitudine,
ciota 90° — »; il 21 giugno, ’altezza del
Sole 890° — @ + 23°5' e il 22 dicembre &
90° — @ — 23°5’. Alla latitudine di 50° N
(nella citta di Magonza), I'altezza meridia-
na del Sole nei giorni degli equinozi di
primavera e d’autunno ¢ di 40°, nel giorno
del solstizio d’estate & di 63°,5 e nel gior-
no del solstizio d'inverno & di 16°5. Nel-
Vemisfero australe, le culminazioni del So-
e avvengono verso nord, per cui la mas-
sima altezza meridiana ayviene il 22 di-
cembre € la minima il 21 giugno. Sono
ugualmente variabili nel tempo i punti
«dell’orizzonte nei quali il Sole sorge o tra-
“monta: in autunno ¢ inverno, il Sole sorge
in un punto tra est e sud e tramonta tra
ovest e sud, mentre in primavera e d’estate
i suddetti punti si trovano rispettivamente
‘tra est e nord e tra ovest e nord.
Per il calcolo della durata del giorno, cicé
dell’intervalle di tempo durante il quale
un asiro si trova sopra l'orizzonte, si suole
definire il cosiddetio semiarco diurno T,
che & la meta del cammino apparente per-
corso dall’astro sopra l'orizzonte. Se non
si tiene conto del fenomeno della rifrazio-
ne (v. p. 78), vale la relazione

) cosT = —tg8«tgo

nella quale 8§ & la distanza angolare del-
I'astro dall’equatore celeste, ciog la decli-
nazione ¢ ¢ & la latitudine peografica. T

- & misurato in gradi, che tuttavia possono

essere trasformati in misure di tempo: pre-
cisamente, si ha: 15° = 1% 1° = 4=
i = 110 = 4% ece,

Esempi tipici di posizioni del Sole alle va-
rie date a differenti latitudini sono illu-
strati nelle figure allegate. Va notaio in
particolare il caso del giorno polare e del-
la notte polare per le regioni a nord del
circolo polare artico, alla latitudine 66°,5
N (nell’emisfero australe a sud del circolo
polare antartico), Ai poli, il giorno e la
notte durano ciascuno meta dell’anno (sem-
Pre senza tener conto del fenomeno della
rifrazione).

Crepuscolo
causa della diffusione della luce nell’at-
mosfera terrestre, al tramonto del Sole non
Segue subito la notte, come avviene sulla
una che ¢ priva di atmosfera, ma ha luo-
80 un passaggio graduale dal giorno alla
notte: gquando il Sole & 6°,5 softo l'oriz-
zonte (fine del crepuscolo civile), si comin-
Ciano a vedere dapprima le stelle di 1
magnitudine, poi anche quelle meno lumi-
Rose; aleuni pianeti, soprattutio Venere e
J>Ove, sono visibili anche prima. Quando
il Sole & 12° sotto 'orizzonte, si ha la fine
del crepuscolo nautico; si iniziano a ve-
dere le stelle di 3° magnitudine, e si deli-

neano cosi le costellazioni piti cospicue.
Alla fine del crepuscolo astronomico, il
Sole si trova 18° sotto l'orizzonte: ora &
piena notte e tutte le stelle sono visibili.
La durata del crepuscolo (sia prima che il
Sole sorga che dopo il suo tramonto) varia
nel corso dell’anno: i valori della tabella
valgono per una latitudine di 50° N:

Durata (in minuti) del crepuscolo

Data civile nautico  astronomico
21.3;239 35 70 110
21.6 40 110 e
22,12 45 80 120

11 21 giugno il Sole, alla latitudine 50° N,
si pud trovare sotto l'orizzonte di 16°5
al massimo, per cui il crepuscolo astrono-
mico non pud avere termine. 1l fenomeno
ha luogo in forma piti spettacolare (« notti
polari ») nell’Europa settentrionale e alle
alte latitudini in genere,

Sistemi astronomici di coordinate
Come la posizione di un punto sulla sfera
terrestre & identificata dalle sue coordina-
te, longitudine geografica ) e latitudine
geografica 9, altrettanto si pud dire per la
posizione di un astro sulla sfera celeste.
In astronomia si impiegano diversi sistemi
di coordinate:

1. Sistema orizzontale

a) L'altezza h da la distanza angolare di
una stella dall’orizzonte, che & nulla per
una stella sull'orizzonte, ed & di 90° per
una stella allo zenit. La quantita 90° — h &
indicata anche come distanza zenitale z. 11
cerchio condotto parallelamente all’'equa-
tore & detto cerchio orizzontale, cerchio
azimutale o almucantarat. 11 cerchio che
congiunge una stella con lo zenit perpen-
dicolarmente all’orizzonte si chiama cer
chio verticale.

b) L'azimut a & la distanza angolare fra
il piede del cerchio verticale condotto per
la stella e il punto sud sull’orizzonte. In
astronomia, gli angoli sul piano dell’oriz-
zonle sono misurati normalmente da sud
verso ovest, nord, est, e ancora sud, da 0°
a 360°. Il punto zero pud essere fissato, in
altri sistemi, nel punto nord. Durante il
moto della stella sulla volta celeste, varia-
no in continuitd sia 'azimut che l'altezza.
2. Sistema equatoriale

a) La declinazione 5 ¢ la distanza ango-
lare di un astro dall’equatore celeste, po-
sitiva per astri a nord di questo, negativa
nell’altro caso. | poli celesti nord e sud
hanno rispettivamente una declinazione di
+ 90° e di — 90°.

b) L'angolo orario t (o =) da la distanza
angolare dal meridiano del cerchio verti-
cale che passa per l'astro, nella direzione
ovest, nord, est, sud, ovvero nella direzio-
ne del moto apparente della sfera celeste,
ovvero, partendo dal meridiano, positiva
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verso ovest. L’angolo orario & perd quasi
‘sempre misurato in ore, minuti e secondi,
‘anziché in gradi (v. p. 33). . )
Il cerchio massimo che passa per i poli ¢
per l'astro si chiama cerchio orario del-
Tastro; il cerchio condotto per lastro pa-
rallelamente all’equatore celeste si chiama
parallelo di declinazione. A
Poiché I'angolo orario varia nel tempo, in
suo luogo si impiega anche l:ascens:one
veite @ o AR, angolo dal primo punto
d’Ariete al cerchio orario passante per
I’astro, misurato in senso antiorario a par-
tire dal primo punto d’Ariete, in ore, mi-
nuti e secondi, o, meno frequentemente,
in gradi ecc... I cataloghi stellari riportano
le posizioni delle stelle indicandone o e 8§,
poiché queste coordinate non variano nel
tempo (prescindendo da effetti a lungo ter-
mine quali aberrazione, precessione, nu-
tazione e moto proprio). Anche per Sole,
Luna e pianeti sono indicate, sugli annua-
ri e almanacchi, le coordinate o e 5.

3, Sistema eclittico )

a) La latitudine celeste B & la distanza an-
golare di un astro dall’eclittica (linea che
passa attraverso lo zodiaco), positiva verso
nord e negativa verso sud. Esistono percio
un polo nord e un polo sud dell’eclittica.
b) La longitudine celeste ) & misurata in
gradi, a partire dal primo punto d’Ariete
verso est. :

4. Sistema galattico

a) La latitudine galaitica b & la distanza
angolare di una stella dal cerchio massi-

“mo, definito equatore palattico, che passa

in mezzo, in media, alla Via Lattea. La
latitudine galattica & positiva per le stelle
nell’emisfero galattico, che contiene il polo
celeste nord, negativa nell’altro emisfero.
b) La longitudine galattica 1 veniva un
tempo misurata a partire dall’intersezione

‘fra l'equatore galattico e l'equatore cele-

ste, nella costellazione dell’Aquila. Attual-
mente, lo zero delle longitudini galattiche
si trova nella costellazione del Sagittario,
nella cui direzione si presume con mag
‘giore sicurezza si trovi il centro della no-
stra Via Lattea. 4

Le _coordinate del vecchio sistema sono
‘indicate con b' e I', quelle del nuovo con

b™ ¢ I, Llorigine del nuovo sistema ha
le coordinate (1950,0) « = 17 4274 ¢
§ = — 28°55% inoltre 1" = I' 4+ 32°5.
E talvolta utile, per parecchi scopi, poter
effettuare una trasformazione di coordinate
da un sistema a un altro. 11 passaggio dal
sistema orizzontale a quello equatoriale av-
Viene con ['ausilio delle formule del siste-
ma seguente (¢ = latitudine geografica):
sin a cos h = cos § sin =
sin h = sin § sin ¢
+ cos & cos T cos ¢
~—— €08 acos h = sin 5 cos @
— cos § cos T sin 9

Pii1 oltre & illustrato il passaggio da « a «.
Il triangolo nautico, o astronomico, & quel-
lo che ha per vertici il polo, lo zenit e la
stella. Il primo lato polo-zenit PZ & un
arco di meridiano, il lato zenit-stella Z§ &
un arco di cerchio verticale, e il lato, in-
fine, stella-polo SP & un arco di cerchio
orario. 51 ha inoltre, ZS = 90° — h = z,
SP = 90° — 5, PZ = 90° — o; inoltre an-
cora l'angolo ZPS & pari a = e l’angolo
SZP & uguale a 180° — a. L’angolo PSZ &
chiamato angolo parallattico.

Il tempo
La durata di una rotazione della Terra
pud essere dedotta nel modo seguente: si
indichi con giorno siderale V'intervallo di
tempo fra due culminazioni superiori suc-
cessive del primo punto d'Ariete: il tem-
po_siderale ® & il temipo trascorso dal-
l'ultima culminazione superiore del pri-
mo punto d’Ariete. Per una stella avente
ascensione retta «, e che a un certo tempo
si trova ad avere l'angolo orario =, vale
allora la relazione

T=0 — ¢ overo e = ® — 7
valida per il calcolo del tempo siderale
conoscendo l'ascensione retta di una stel-
la e viceversa: in particolare se l'osserya-
zione viene compiuta in meridiano si ha
= = 0 e quindi

8 =a,

Un giorno solare vero & lintervallo di tem-
po fra due culminazioni inferiori successi-
ve del Sole: poiché questo si muove appa-
rentemente in direzione contraria al moto
del primo punto d’Ariete, ne consegue che
il giorno siderale e il giorno solare medio
nen hanno uguale durata,
Infatti, se a un certo giorno il Sole e il
primo punto d’Ariete culminano nello stes-
s0 istante, il giorno successivo il primo
punto d’Ariete culminera di circa 4 minuti
prima del Sole a causa del moto di questo
sull’eclittica in direzione est, che ammonta
a circa 1° al giorno. La durata di un gior-
no siderale & allora di 23" 56™ 4°,091: que-
sto € perd un valore relativo al giorno so-
lare medio. Infatti il Sole vero si muove
irregolarmente sull’eclittica (in gennaio pitt
velocemente, in quanto la Terra & pit vi-
cina al Sole, e alla massima distanza, in
luglio, piti lentamente), per cui si usa de-
finire il Sole medio, entitd fittizia che si
muove regolarmente sull’equatore celeste e
che da luogo al tempo solare medio.
L’equazione del tempo ¢ definita come
differenza fra tempo vero e tempo medio;
pud raggiungere il valore massimo di circa
un quarto d’ora. Nel diagramma & ripor-
tato ’andamento dell’equazione del tempo
sul corso dell’anno e cioé anche la corre-
zione da apportare al tempo solare vero
indicato da un normale orologio solare.
A causa della rotazione terrestre, la cul-



38 Astronomia sferica e meccanica celeste / Il calendario

A) Le lettere domenicali nel calendario
gregoriano

() Schema del calendario ebraice
A.cn. = Anna comune normale

Ae.d. = Anno embolismico difettivo

A.c.a. = Anno comune abbondante

Asa, = Anno embolismice abbandante
Ac.d. = Anno comune difettivo

A.e.n. = Anno embolismico normale

S

B) Numero aureo ed epalta
gregoriana

D) Schema del ecalendario
mussulmane

'mu-e & ritardata su tutte le longitudini ter-
restri (andando verso ovest) di un tempo
pg'gp_orzir)nale 'alla. differenza di longitudi-
= iper 19 di d1fferen'za‘d| lorgg:ludmt_e
yerso ovest, il passaggio in meridiano &
ritardato di 4 minuti. Tutti i luoghi aventi
yguale longitudine geografica hanno allo-
ra un proprio tempo locale; facendo rife-
rimento al Sole vero, si parlen:é di tempo
focale vero, mentre si parlera di fempo
focale medio se ci si riferisce al Sole me-
_dio. Per non dover regolare in continua-
one gli orologi nel corso di brevi spo-
stamenti nella direzione est-ovest, si sono
Cintrodotti i fempi di zona: la Terra viene
. suddivisa in 24 zone o fusi orari, da al-
 wettanti meridiani geografici equidistanti
~ fra loro di 15°: a tutti i punti del fuso
viene attribuito lo stesso tempo di zona.
Il tempo medio dell’Europa Centrale, per
esempio, & il tempo locale medio di tutti
punti a longitudine 15° E. Il tempo me-
dell’Europa Centrale fu introdotto in
" Germania il 1° aprile 1893. Per un luogo
a2 ovest del 15° meridiano, ma ancora en-
~ tro il corrispondente fuso, i passaggi al
‘meridiano avvengono un tempo Ak - 4 mi-
nuti pitr fardi che sul meridiano (AM € la
differenza di longitudine rispetto a que-
sto), mentre per un luogo a est, gli stessi
fenomeni celesti avvengono prima.
Per esempio, la citta di Colonia si trova
‘alla longitudine 79,0 E, quindi una stella
‘passera in meridiano a Colonia 8 . 4 mi-
 puti = 32 minuti dopo che sul meridiano
152 E (a Colonia & in vigore il tempo me-
‘dio dell’Europa Centrale); la citta di Vien-
a si trova alla longitudine 16°4 E: il
‘passapgio in meridiano avviene quindi
1,4 « 4 minuti = 5,6 minuti prima a Vien-
‘na che nel 15° meridiano.
1l tempo medio dell’Europa Occidentale & il
ipo medio della longitudine 0°, ed & in-
icato anche come tempo universale (T.U.)
, nella dizione inglese, Universal Time
(U.T.): a questo fanno spesso riferimento
-astronomi nelle osservazioni, nelle ta-
belle, annuari, effemeridi ecc. In alcuni
_paesi, che geograficamente appartengono a
due fusi orari, ¢ stata effettuata un’assimi-
azione a uno dei due fusi interessati; in
tri paesi, nei mesi estivi, si suole intro-
‘durre la cosiddetta ora legale o ora estiva;
giungendo un’ora al tempo del rispettivo
S0,
a longitudine 180° (ca.) si trova la li-
@ internazionale del cambiamento di da-
1 se viene atfraversata nella direzione
‘Ovest-est, & necessario riportare indietro di
un giorno il calendario; viceversa, se Iat-
raversamento della linea avviene nella di-
Iezione est-ovest, occorre portare avanti di
n giorno il ealendario.
A causa dell'irregolarita della rotazione

nazione del Sole o di qualunque altro
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terresire, anche il tempo medio dedotto
dalle osservazioni astronomiche risulta ir-
regolare. Scno state finora identificate le
seguenti variazioni nella velocita di rota-
zione della Terra:

1. Variazione secolare: la velocita di ro-
tazione terrestre diminuisce a causa del-
I’attrito delle maree sulle coste; la durata
di un giorno si allunga, a causa di questo
effetto, di 0,0016s in un secolo.

2. Fluttuazioni: presumibilmente a causa
di spostamenti di masse che avvengono
nell’interno della Terra, questa muta la
sua velocita, talvolta aumentandola, tal-
volta diminuendola; finora le massime va-
riazioni rispetto al periodo medio di rota-
zione si sono avute nel 1871 (— 0,0055) e
nel 1907 (+ 0,002s); nel corso degli anni,
le fluttuazioni si possono sommare agli al-
tri effetti.

3. Variazioni con periodo annuale, appa-
rentemente legate a spostamenti di masse
d'aria, fusioni di ghiacci polari ecc., che
possiedano periodicita annuale. Le massi-
me deviazioni della durata del giorno dal
valore medio annuale avvengono in marzo
(+ 0,0010s) e in agosio (—0,0011s).

Per non avere a che fare con le irregola-
rita della scala di tempo medio e per avere
a disposizione una scala di tempo unifor-
me, & stato definito il tempo delle effeme-
ridi; questo non va confuso con il fempo
inerziale, che rappresenta una scala di
tempo assoluta fisicamente uniforme e che
sta alla base, per esempio, delle formule
della meccanica celeste: il tempo delle ef-
femeridi ne rappresenta una approssima-
zione di massima, La differenza AT fra
tempo delle effemeridi (E.T., dall'inglese
Ephemeris Time) e il tempe universale
U.T. put essere calcolata esattamente ira-
mite osservazioni astronomiche.

Anno AT

1968,5 + 38,85
19695 + 38.7s
1970.5 + 40.Ts
19715 + 41,65
19725 + 42,65

Nella tabella sono riportati solo dei valori
approssimati; AT & uguale a ET. - U.T.,
ovvero AT & la correzione da apportare al
tempo universale per ottenere il tempo
delle effemeridi.

11 tempo delle effemeridi € poi legato alla
definizione del secondo: alla 13* Confe-
renza di Pesi e Misure, nel 1967, il se-
condo & stato definito come la durata di
9 192 631 770 vibrazioni dell’atomo di ce-
sio (peso atomico 132,905).

Il calendario

Poiché la durata di una rivoluzione della
Terra attorno al Sole non pud essere
espressa con un numero intero di giorni,
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la definizione del calendario presenta al-
cune difficoltad. Inoltre nei tempi passati,
o ancor oggi in alcuni particolari tipi di
calendario, vi era la necessita di tener
conto del mote della Luna attorno alla
Terra o delle variazioni di fase della Luna.
Quello che noi oggi usiamo & il calen-
dario gregoriano, che risale alla riforma
effettuata nel 1582, durante il pontificato
di papa Gregorio XIll; per collegare il
nuovo calendario (gregoriano) al preceden-
te calendarie giuliano, al 4.10.1582 fu fatto
seguire il 15.10; inoltre si fisso la data del-
I'squinozio di primavera al 21 marzo. La
regola che nel calendario giuliano preve-
deva che di quattro un anno fosse bise-
stile, ciog con un giorno in pi, fu perfe-
zionata: tutti gli anni divisibili per quattro
senza resto erano ancora bisestili, tranne
gli anni che cadevano nel secolo esatto,
che per essere bisestili dovevano essere di-
yisibili per 400 (per esempio 1600, 2000,
_2%0; non sono bisestili 1700, 1800, 1900).
 L’anno gregoriano, cosi, & lungo in media
365,2425 giorni, 0,0003 giorni pitt dell’an-
no tropico: '« errore » & quindi di circa
‘un giorno ogni 3000 anni.
numerazione prima di Cristo (a.C.) o
dopo Cristo (d.C.) si rifa alla determina-
zione dell’anno di nascita di Cristo, che il
onaco pionicl stabili fra gli anni 526 e
(0, in maniera storicamente errata, e che
rd nell’'uso comune a partire dall’anno
: nella sua cronologia, 'anne 0 non
esiste, mentre invece, per scopi cronologici,
il ealendario astronomico comprende tale
0. L'anno — 6 cronologico o astrono-
‘mico corrisponde, per esempio, all’anno 7
prima della nascita di Cristo che, secondo
altre ricerche, avvenne probabilmente pro-
prio in gquell’anno.
La determinazione delle festivita ecclesia-
che avviene facendo riferimento alla da-
della Pusqua, che a sua volta yiene fis-
sata, in base alle fasi lunari e secondo un
editto del concilio di Nicea (325 d.C.), nel-
la prima domenica che segue la prima
Luna Piena dopo l'equinozio di primave-
ra: il computo della data della Pasqua
non & quindi esattamente astronomico, ma
& alquanto semplificato.
La lettera domenicale serve per calcolare
in che giorno cade la prima domenica del-
Panno, attribuendo per esempio la lettera
A al 1° gennaio, la B al 2 gennaio (ci
sono 7 lettere domenicali, da A a G) e
cosi via. Le lettere domenicali si ripetono
1in una successione esattamente uguale ogni
28 anni: & questo il ciclo solare, calcolato
dall'anno 9 d.C., primo anno del primo
ciclo solare. Per gli anni successivi, il re-
lativo ciclo solare viene calcolato come
testo della divisione per 28 del numero
dell’anno aumentato di 9 (un resto nullo
viene considerato uguale a 28).
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L’epatta gregoriana di un certo anno & da-
ta dal numero di giorni trascorsi tra l'ul-
tima Luna Nuova dell'anno precedente e
I'inizio dell’anno considerato, ovvero la co-
siddetta eta della Luna all’inizio dell’anno.
Il numero aureo dice in quale anno del
ciclo metonico di 19 anni cade un certo
anno; per lar cid si aggiunge 1 all’anno
considerato e si divide il risultato ottenuto
per 19: il reste (un resto nullo viene con-
siderato uguale a 19) & il numero aureo.
Per i calcoli astronomici & spesso oppor-
tuno avere a disposizione una numerazio-
ne continua dei giorni, quale & quella dei
giorni giuliani (G.G.): lo zero di questa
numerazione & fissato all’1.1.4713 a.C., alle
12" U.T.; I'1.1.1970 & allora anche il G.G.
2440588 (alle 12%). E da notare che il
cambio della data non avviene a mezza-
notte, ma al mezzogiorno U.T.

Il calendario musulmano & un vero ca-
lendario lunare, con mesi della durata di
29 o 30 giorni, € quindi con anni normali
di 354 giorni o anni bisestili di 355. La
numerazione degli anni parte dal 16.7.622
d.C. data della fuga di Maometto dalla Mec-
ca. Il calendario ebraico & pit complicato,
poiché & sia lunare che solare (calendario
lunisolare); gli anni vengono contati a par-
tire dal 7.10.2761 a.C. (anno della « Crea-
zione del monde »). 1l giorno comincia
alle 6 di sera.

L’orbita della Luna

La Luna si muove attorno alla Terra a
una distanza media da questa di 384 000
km, su un'orbita ellittica con eccentricitd
0,0549; nel punto pili vicino (perigeo) la
distanza dalla Terra & di 356 410 km, men-
tre la distanza massima, all’epogeo, & di
406 740 km. L’orbita della Luna & poi in-
clinata sull’eclittica (piano dell’orbita della
Terra attorno al Sole) di 5° 9'. Le interse-
zioni fra le orbite della Terra e della Luna
si chiamano nodi, ascendente o discenden-
te secondo che la Luna vi attraversi I'eclit-
tica nella direzione S-N oppure N-S; la
linea che unisce i nodi si chiama appunto
linea dei nodi. La velocith media della
Luna & di 1,023 km/s.

L’intervallo di tempo durante il quale la
Luna percorre la sua orbita pud essere
definito in diversi modi (sempre in tempo
solare medio): :

1. 11 mese siderale & l'intervallo di tempo
compreso fra due congiunzioni successive
con la stessa stella (o, pit esattamente,
con il cerchio orario della stessa stella):
dura 27¢ 7h43% 1155,

2. 1l mese tropico & Vintervallo di tempo
compreso fra due passaggi successivi della
Luna attraverso il cerchio orario dell’squi-
nozio di primavera e dura 27¢ 7" 43™ 427,
3. 1l mese sinodico & l'intervallo di tempo
compreso fra due fasi lunari uguali e suc-
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er esempio, da una Luna Nuova
wﬂ:esiicessiva) eidura 297 12% 447 259,
1l mese sinodico & chiamato anche luna-
zigne. L'intervallo di tempo trascorso dal-
Juitima Luna Nuova si chiama etd della
f;'mi’f mese anomalistico ¢ l'intervallo di
fempo compreso fra due passaggi consecu-
tivi della Luna al perigeo e dura 27¢ 13"
18 33°,2. L ’
5. 11 mese draconitico & llnterv.allo di tem-
po compreso fra due passaggi successivi
della Luna per il nodo ascendente della
sua orbita; dura 27¢ 5" 5™ 35°8,
I fatto che il mese draconitico abbia una
durata inferiore agli altri mesi si spiega
con il fatto che la linea dei nodi retrocede,
rispetto alla direzione del moto della Lu-
na, di circa 20° 'anno, ovvero effettuando
una rotazione completa in 6798 giorni o
18,61 anni. La maggior durata del mese
anomalistico si spiega con il fatto che la
linea degli apsidi (la linea che congiunge
il perigeo con l’apogeo) si muove nella
stessa direzione della Luna, compiendo
una rotazione completa in 3232 giorni ov-
vero in 8,85 anni.
La particolare lunga durata del mese si-
nodico, confrontata a quella del mese si-
derale, ¢ una conseguenza del moto della
Terra attorno al Sole, ovvero, ed & lo stes-
so, del moto apparente del Sole sull’eclit-
tica; infatti, dopo un mese siderale il Sole
si & spostato sull’eclittica di circa 28° ¢ la
Luna deve impiegare ancora due giorni
circa per raggiungerlo e presentarsi nella
successiva fase di Luna Nuova.
Le fasi della Lyna ayvengono come segue:
nella fase di Luna Nuova, il satellite della
Terra ¢ invisibile, rivolgendo verse la Ter-
ra il suo lato non illuminato dal Sole. Do-
po due o tre giorni, alla sera comincia ad
apparire, verso ovest, una falce sempre piil
cospicua. Ogni giorno, il sorgere e il tra-
montare della Luna vengono ritardati in
media di 50 minuti. Circa 7 giorni dopo
la Luna Nuova si ha la fase di Primo
Quarto (mezza luna crescente), visibile a
sud quando il Sole tramonta; la Luna nel-
la fase di Primo Quarto tramonta intorno
alla mezzanotte, 14 o 15 giorni dopo la
Luna Nuovya si ha la fase di Luna Pie-
na, visibile per tutta la notte. Quando ha
un‘eta di 22 giorni circa la Luna si trova
nella fase di Ultimo Quarto, sorge intor-
no alla mezzanotte ¢ si trova a sud quan-
do sorge il Sole; a questa fase segue la
« falce calante », visibile verso est nel cre-
Puscolo mattutino, due o tre giorni prima
della Luna Nuova, fase durante la quale
la Luna & invisibile per 4-5 giorni.
rotazione della Luna avviene contem-
Poraneamente al moto di rivoluzione at-
torno alla Terra. L'« accoppiamento » del-
€ rotazioni ha come conseguenza che la

Luna rivolge alla Terra sempre lo stesso
lato e che dalla Terra non si pud osser
vare l'altro lato, quello nascosto. Poiché
la velocita di rotazione della Luna & co-
stante, mentre & variabile la velocita di
rivoluzione attorno alla Terra (massima
al perigeo ¢ minima all’apogeo), ne con-
segue che rotazione e rivoluzione nel corso
di un mese possono trovarsi « fuori fase »
e quindi permettere di vedere dalla Terra
una volta un pezzetto del lato della Luna
verso est, l'altra il lato verso ovest: & que-
sta la librazione in longitudine, e compor-
ta ogni mese uno spostamento del globo
lunare di 7953’ in entrambe l¢ direzioni;
la librazione in latitudine & provocata dal
fatto che il piano equatoriale della Luna
¢ inclinato sul piano della sua orbita di
6°40": guesto conduce a un’oscillazione
con periodo di un mese, nella direzione
nord-sud, cosicché dalla Terra nel corso
di un mese si pud vedere alternativamente
una volta una piccola regione attorno al
polo nord e la volta successiva un’altra
piccola regione attorno al polo sud. Unen-
do a questi altri fenomeni di librazione mi-
nori, si ha che dalla Terra & visibile circa
il 59 % della superficie totale della Luna.

Eclissi di Sole e di Luna

Le eclissi di Sole ayvengono solo durante
la fase di Luna Nueova, quelle di Luna
durante la Luna Piena; per entrambe &
perd necessario che la Luna si trovi in una
medesima posizione sulla sua orbita, e
cioé¢ nelle immediate vicinanze dei suoi
nodi, ascendente o discendente; durante
Peclisse di Sole, la Luna oscura questo
pill © meno completamente, mentre duran-
te l'eclisse di Luna, questa viene ad essere
coperta pilt o meno completamente dal-
I'ombra delia Terra.

A causa di queste condizioni, le eclissi av-
vengono a gruppi, alla distanza di sei mesi
circa 'una dall’altra. Se infatti, per esem-
pio, i nodi dell’orbita lunare si trovano
sull’eclittica in prossimita del primo punto
d'Ariete o della Bilancia, allora le eclissi
di Sole avverranno nella fase di Luna
Nuova intorno al 21 marzo o al 23 set-
tembre e le eclissi di Luna ayverranno
nello stesso periodo di tempo, durante le
fasi di Luna Piena. In media, in un anno
avvengono 2,3 eclissi di Sole e 1,5 eclissi
di Luna. Poiché il moto della linea dei
nodi & retrogrado, ogni anno le eclissi ven-
gono ad essere anticipate. Ogni 18 anni
circa le eclissi si ripetono all’incirca con
le stesse modalita.

Ll’esatta durata di questo ciclo Saros pud
essere calcolata tenendo conto che 223
mesi sinodici equivalgono quasi esattamen-
te a 242 mesi draconitici (rispettivamente
18* 1043216 e 18* 10%93592): la piccola
differenza di 0,0376 giorni porta alla con-
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eriodo sinodico dei pianeti superivri ed
inferiori e il significato dei simboli delle
conligurazioni

Rappresentazione in
seala delle orbile e dei
pianeli attorne al Sole
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clusione che il ciclo Saros di eclissi dello
tesso tipo si ripete dopo un migliaio di

1 eclissi di Sole possono essere dei se-
guenti tipi:
'%IGECHSSI' parziali, durante le quali il di-
sﬂﬂ del Sole & occultato solo in parte dalla
Luna Nuova: l'osservatore sta quindi nel-
|a penombra della Luna.

Eclissi totali, nelle quali il disco solare
. & occultato completamente, e 1'osservatore
" i trova nella piena ombra della Luna:
questa ha, sulla superficie della Terra, una
arghezza massima di 200 km, per cui
un'eclissi totale di Sole & visibile da una
striscia della superficie terrestre larga ap-
punto 200 km al massimo. A causa della
combinazione del moto della Luna attorno
alla Terra e di quest'ultima su se stessa,
Pombra della Luna si muove sulla super-
ficie della Terra con una velocita di circa
15 km/s e descrive una zona di totalita
allincirca da ovest verso est, dalla quale
si pud osservare l'eclisse di Sole. La fase
di totalith dura al massimo 8 minuti: il
cielo diventa allora cosi scuro, da rendere
visibili aicuni pianeti e alcune stelle. Del
disco solare occultato emergono soltanto,
‘ben visibili, i raggi della corona (v. p. 101).
3. Eclissi anulari: durante le eclissi di que-
sto tipo, del disco solare rimane visibile
ancora una parte di forma anulare. L’ulti-
ma eclisse anulare fu quella del 17.4.1912.
Le prossime eclissi parziali visibili in Ger-
mania (e in Italia) saranno quelle dell’i1.
5.1975, del 29.4.1976 e del 26.2.1979. Le
prossime eclissi totali visibili saranno quel-
le dell’11.8.1999 ¢ del 7.10.2135 (visibile
in Italia come parziale). L'ultima eclisse
f\il'%tg{e visibile in Italia fu quella del 15.2.
Le eclissi di Luna possono essere osservate
da pill ampie zone della Terra che le eclis-
si di Sole, perfino da tutto I'emisfero della
Terra non illuminato dal Sole ¢ che ab-
bia la Luna sopra l'orizzonte. Poiché la
durata totale di un'eclisse di Luna & di
circa 3,5 ore al massimo, una tale eclisse
buo essere osservata dal 50 % circa della
superficie terrestre,
Il cono d’ombra della Terra non & com-
pletamente oscuro e da alla Luna una co-
lorazione rossastra. Raramente la Luna si
rende completamente invisibile in un’eclis-
se; la sua luminosita & dovuta all’atmosfe-
Ta terrestre, che diffonde i raggi del Sole
attribuendo loro la colorazione rossastra
Cilata. Le seguenti eclissi di Luna saran-
no visibili nei prossimi anni in Germania
€ anche in Italia (t = totale; p = parzia-
1:;.): 18.11.1975 t; 13.5.1976 p; 4.4.1977 P;
24.3.1978 t; 16.9.1978 t; 13.3.1979 p.

Occultazione
La Luna, nel corso del suo movimento at-

traverso lo zodiaco, occulta nen raramen-
te delle stelle. A causa dell’assenza di
un'atmosfera sulla Luna, la stella, visibi-
le come un puntino luminoso, scompare
improvvisamente dietro il bordo sinistro
(orientale) del disco lunare, per ricompa-
rire altrettanto improvvisamente da dietro
il bordo destro (occidentale). In un anno
avvengono 50 o pilt occultazioni di stelle
fino alla 6* magnitudine. Fra le stelle di
1* magnitudine, possono essere occultate
solo Aldebaran in Toro, Regolo in Leone,
Spica nella Vergine e Antares nello Scor-
pione. Gli istanti dell’occultazione e della
ricomparsa di una stella dipendono stret-
tamente dalla parallasse lunare; sposta-
menti di pochi km posseno provocare sco-
stamenti di aleuni secondi.

Le occultazioni da parte dei pianeti sono
fenomeni celesti fra i piti rari. Le occul-
tazioni da parte di Venere sono le pili fre-
quenti, ma purtroppo avvengono gquasi
sempre in pieno giorno, o durante il cre-
puscolo: cosi avvenne per le occultazioni
di Regolo da parte di Venere 1'11.9.1128
e il 7.7.1959 e avverrd anche 1'1.10.2044
e il 6.10.2271.

La struttura del sistema solare

Il nostro sistema planetario, tenendo con-
to dei corpi che gli appartengono, scoperti
pilt recentemente, pud essere suddiviso tra
i pianeti interni Mercurio, Venere, Terra
e Marte (o pianeti terrestri) e i pianeti
esterni, che comprendono Giove, Saturno,
Urano, Nettuno (detti anche pianeti gio-
viani; per Plutone non si fanno classifi-
che). | pianeti interni sono relativamente
piccoli, possiedono tenui atmosfere, nelle
quali abbondano ossigeno, azoto e anidri-
de carbonica; sono poi caratterizzati da
piccole velocita di rotazione e da superfici
solide, con pietre, metalli ecc. I pianeti
esterni sono invece relativamente grandi,
possiedono atmosfere consistenti, con idro-
geno, elio, ammoniaca e metano, grandi
velocitd di rotazione e una struttura inter-
na completamente diversa. 1 due gruppi
dei pianeti sono separati dalla fascia dei
pianetini (planetoidi, asteroidi). Tutti que-
sti particolari hanno la loro importanza
nell’interpretazione teorica della formazio-
ne del sistema planetario,

Lo stesso si pud dire per le regolarita delle
distanze dei pianeti dal Seole, che gli astro-
nomi J. b. TITIUS € |. E. BoDE hanno, ver-
sa la fine del XVIII secolo, condensato in
forma matematica: la legge di Titius e
Bode dice che la distanza media r di un
pianeta dal Sole in unitd astronomiche
UA (distanza media della Terra dal So-
le), & data dalla formula

r=04-403.2"

In questa, n vale — = per Mercurio, 0 per
Venere, 1 per la Terra, 2 per Marte, 3 in
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E) La terza legge di Keplers

per i pianetini, 4 per Giove ecc. Le

e cosi calcolate sono in buon ac-
o con quelle effettive; fanno eccezione
uno ¢ Plutene, la cui distanza media
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dal Sole &, secondo la legge di Titius e
Bode, rispettivamente di 38,8 e 77,2 UA,
mentre le distanze reali sono di 30,1 e
39,7 UA.

configurazioni planetarie

e delle posizioni dei pianeti rispetto
lla Terra e al Sole hanno ricevuto, in
o, dei nomi particolari. 1 pianeti in-
i, che si muovono all’interno dell’or-
Illa Terra, ciot Mercurio e Venere.
no presentare le seguenti comfigura-

‘ongiunzione superiore rispetto al So-
il pianeta sta al di la del Sole rispetto
erra ed € invisibile.
iunzione inferiore rispetto al Sole:
1anefa si trova tra il Sole e la Terra e
Pud essere osservato, se non in casi
to particolari.
lassima elongazione orientale rispetto
Sole: il pianeta ha raggiunto la massi-
distanza angolare dal Sole verso est
€ visibile a ovest alla sera (le massime
azioni orientali di Mercurio avven-
primavera e in inverno).
Massima elongazione occidentale rispet-
' al Sole: il pianeta si trova alla massi-
| distanza angolare dal Sole verso ovest

semiasse maggiore dell'orbita periodo side- jodo sine- eccentricita
in U in milioni di km  rale in anni ico in giorni dell’orbita
0,387 579 0,241 1159 0,206
0,723 108,2 0,615 5839 0,007
1,000 149,6 1,000 — 0,017
1,524 2279 1,881 7799 0,093
5,203 778 11,862 3989 0,048
9,539 1427 29,458 378,1 0,056
19,182 2870 84,015 369,7 0,047
30,057 4496 164,788 376,5 0,009
39,75 5946 2477 366,7 0,25
velocita massa,
inclinazione media in km/s  diametro equa- in masse densita
sull'eclittica sull’orbita toriale in della Terra in g/cm?
i e 47,9 4840 0,053 53
F23 35,0 12400 0,815 4,95
— 29,8 12756 1,000 552
1951.0! 24,1 6800 0,107 3,95
1°18,3" 13,1 142800 318,00 1,33
2929.4" 9,6 120800 95,22 0,69
0°46,4' 6,8 47600 14,55 1,56
1°46,4° 54 44600 17,23 2,27
1708" 4,7 5850 ~0,1 ~3
inclinazione
velocita accelerazione _periado dell'eguatore albedo
di fuga di gravita di rotazione sul piano (potere
in km/s superf. in m/s? all'equatore dell’arbita riflettente)
43 360 59d 7R3 0,06
10,4 850 243 d T 0,61
11,2 982 23h56m 23°27° 034
3,1 376 24h37m 25°10° 0,15
61,0 2600 9h37m 3%07 0,41
36,7 1120 10h 14 m 26°%45’ 0,42
224 940 10h49 m 9g° 0,45
255 1500 15h40m 29° 0,54
~4 ~350 153 h17 m ? ~0,4

ed & visibile la mattina a oriente, prima del
sorgere del Sole (il che per Mercurio ay-
viene solo nella tarda estate e in autunno).
Le massime elongazioni possono essere per
Mercurio di 27°, per Venere di 47° al mas-
simo. | pianeti superiori, che si muovono
al di fuori dell’orbita terrestre (da Marte
a Plutone), possono presentare le seguenti
configurazioni:

1. Congiunzione (simbolo d) rispetto al
Sole. 1l pianeta & invisibile.

2. Opposizione (simbolo &) rispetto al So-
le, in direzione opposta a quella del Sole.
Il pianeta sorge quando tramonta il Sole,
e viceversa, ed & quindi visibile tutta la
notte. Contemporanea all'opposizione &
anche la minima distanza dalla Terra.

3. Quadratura (orientale o occidentale;
simbolo [J). Il pianeta dista 90° dal Sole.
Le distanze angolari citate vanno riferite
alla longitudine celeste del pianeta e del
Sole: in una congiunzione la differenza di
longitudine celeste & allora di 0°, all’op-
posizione di 180°. Si prescinde invece dal-
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cantrifuga, in blu, quelle dove predomina |'attrazione gravitazianale

‘orbita ove predomina la forza

itudine celeste, che, a causa dell'in-
ne delle orbite planetarie sull’eclit-
ud essere di qualche grado: il con-
te allontanarsi dei pianeti dall’eclit-
come risultato che Mercurio e Ve-
per la maggior parte delle volte non
wersano il disco solare; i transiti dei
oti sul Sole sono anzi fra i fenomeni
nomici pitl rari: per Mercurio i tran-
(i ayverranno il 13.11.1986, il 6.11.1993
15.11.1999; per Venere i prossimi tran-
g rranno il 7.6.2004 e il 5.6.2012.
lo di tempo compreso fra due
sive uguali posizioni del pianeta ri-
o alla Terra, ciog, per esempio, fra
opposizione e la successiva, & detto pe-
fodo sinodico del pianeta.
temporaneo moto retrograde di un pia-
vviene sempre guando la Terra su-
un pianeta superiore pitt lento, nelle
e intorno a quella dell’opposizione,
ero anche quando ¢ superaita da un
sta inferiore pitt veloce, questa volta
l'epoca. intorno alla congiunzione infe-
. Se le orbite planetarie fossero tutte
planari, il moto retrogrado dei pianeti
ridurrebbe a eéssere un va e vieni sullo
so cerchio massimo; il fatto che nelle
planetarie si osservino dei cappi &
imputare al fatto che le orbite stesse
), sia pur di poco, inclinate rispetto
eclitiica. '

: Jeggi di Keplero (v. p. 46)

leggi sul moto planetario, scoperie (V.

') da J. KEPLER, dicono:

I pianeti si muovono su orbite ellitti-
o dei fuochi delle quali & occupato

‘che unisce il Sole con il pia-
anche raggio vettore) copre
i in tempi uguali (legge delle

quadrati dei periodi di rivoluzione
ore distanza media dal Sole.

eggi, si consideri un’ellisse, di cui a
semiasse maggiore, b il semiasse mi-
I fuochi Fi e F: dell’ellisse godono
della proprietd per cui la somma dei seg-
i ti che li uniscono a un punto P sul-
se ¢ uguale al doppio del semiasse
giore, cioe
PF: + PF: = 2a.

astronomia viene impiegata l'ecceniri-
nurnerica ¢ ciog la distanza di un fuo-
dal centre dell'ellisse rapportata al se-
8¢ maggiore: per un cerchio si ha
= 0, per un'ellisse e & maggiore di
ma inferiore a 1. Con e = 1 si ha
parabola ¢ con e > 1 si ha un’iper-
Parabole e iperboli non sono curve
e si estendono all’infinito.

econda legge di Keplero dice che la

l.g‘s pianeti sono proporzionali ai cubi del-

comprendere meglio il significato delle
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velocita di un pianeta all’afelio (massima
distanza dal Sole) & minima, e al perielio
(minima distanza dal Sole) ¢ massima; la
velocita sull’orbita & tale che 1'area coper-
ta dal raggio vettore in un determinato
tempo rimane costante, qualungue parte
dell’orbita si consideri. Se, nella figura, il
pianeta impiega, per esempio, 30 giorni
per muoversi da A a B,oda C a D, o
ancora da E a F, allora i settori ABS, CDS
e EFS hanno tutti un’uguale area (S & il
Sole).
Le distanze medie e i periodi di rivoluzio-
ne di cui alla terza legge di Keplero sono
espressi rispettivamente in unitd astrono-
miche e anni. La tabella conferma l'esat-
tezza della legge per i pianeti visibili ad
occhio nudo e conosciuti all’epoca di Ke-
plero. La terza legge si pud esprimere an-
che con la formula:
alval=P P2

nella quale Pi e P: sono i periodi di rivo-
luzione dei pianeti 1 ¢ 2 mentre a; ¢ a:
sono i rispettivi semiassi maggiori. Poiché
le masse dei pianeti sono trascurabili ri-
spetto alla massa del Sole, la forma della
terza legge di Keplero ora riportata & da
ritenersi valida come caso particolare della
forma pill esatta

ai:aj=P/(M-+m):P;(M+m,)
nella quale M & la massa del Sole e mi e
m: sono le masse dei pianeti 1 e 2.

L’anomalia
Attorno a un'ellisse planetaria si tracei un
cerchio che ne abbia in comune il centro
(M) ¢ il cui raggio sia uguale al semiasse
maggiore dell’ellisse. Si indichi allora con
anomalia vera v langolo che ha verfice
nel Sole ¢ per lati le direzioni del perielio
P e del pianeta P’ sulla sua orbita.
Per 'anomalia eccentrica E, si proietti la
posizione P’ del pianeta sul cerchio ausi-
liario con una perpendicolare al semiasse
maggiore dell’ellisse ottenendo P”: allora
E & l'angolo che ha per vertice il centro
dell’ellisse e per lati le direzioni del pe-
rielio P e di P".
L'anomalia media M & I'angolo che ha an-
cora per vertice il Sole e i cui lati sono
la direzione del perielio e la direzicne del
corpo ideale che si muove attorno al Sole
con velocita angolare costante e con perio-
do uguale a quello del pianeta allo studio.
L’equazione di Keplero da un legame fra
eccentricita, anomalia media e anomalia
eccentrica:

E—esinE=M
dove e & l'eccentricitd numerica.

La legge di gravitazione

La legge di gravitazione, enunciata da 1.
NEWTON (v. p. 7), si esprime cosi: tutte le
masse nell'universo si altraggono recipro-
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A) Gli elementi di un'orbita
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D) Soluzione particolare del problema
dei tre corpi, | puntida Ly algsonol

C) 1l principio di Integrazione numerica
pravede |a suddivisione del cammino da

A a B in percorsi parziali

punti di librazione, My e M4 sono le due
Masse

camente, con una forza K direttamente
proporzionale al prodotto delle masse (mu
¢ m:) e inversamente proporzienale al qua-
drato della distanza relativa r:

m - m2
K=" =
G & la costante di gravitazione, uguale a
- 6,67 - 107* cm/g - §%
Dalla legge di gravitazione si possono de-
durre le tre leggi di Keplero; la terza leg-
- ge, per un singolo pianeta, pud esprimersi
& a’ rflie;

PPM+m) 4nr°
ve M e m sono ancora rispettivamente

do
~ Je masse del Sole e del pianeta e © = 3,14,
~ Un pianeta si trova un’orbita stabile quan-

do non viene a precipitare sul Sole a cau-
sa dell’attrazione da parte di questo, né

~ viene lanciato lontano dalla forza centri-
~ fuga che si esercita sull’orbita: I'attrazione

gravitazionale da parte del Sole e la forza
~ centrifuga devono compensarsi reciproca-

mente. La forza centrifuga Z dipende dal-
]a massa m del pianeta, dalla sua velocita
'y, dal raggio r di curvatura dell’orbita,
nonché dalla distanza del pianeta dal Sole:

m. v
Z =

T

La velocitd circolare vk & la velocitd ne-
cessaria per mantenere 1'equilibrio tra for-
za centrifuga e attrazione da parte del Sole
a una certa distanza r. La velocita reale &
leggermente inferiore, in guanto il pianeta
si muove su un’ellisse attorno al Sole. La
forza centrifuga supera l'attrazione gravi-
tazionale quando il pianeta, muovendosi

~ su un’ellisse, si allontana dal Sole, e vice-
~ versa prevede l'attrazione da parte del So-
~ le quando a questo ritorna ad avvicinarsi
- il pianeta. Il diagramma illustra ’anda-

‘mento della forza di atirazione e della for-

~ za centrifuga su un’orbita ellittica con ec-

centricith e = 0,5.
aturalmente, le leggi di Keplero, la legge

~ di gravitazione ecc., valgono anche per il
~ moto di un satellite attorno al pianeta, o

per il moto delle componenti di una stella

- doppia e per sistemi analoghi.

‘Gl elementi dell’orbita

Per definire l'orbita di un pianeta, di un
satellite ecc, occorrono gli elementi del-
Lorbita, che sono:

1. L'inclinazione i dell’orbita rispetto a un
?mo di riferimento, che per i pianeti &
Leclittica, e per i satelliti il piano equato-
riale del rispettive pianeta.

2. La longitudine (celeste) @ del nodo
dscendente, misurata sull'eclittica a partire
dal primo punto di Ariete.

3. La distanza w del perielio P dal nodo
‘@scendente, misurata sul piano dell’orbita
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del corpo in esame. Occasionalmente si
considera anche la longitudine « (0 @) del
perielio, uguale alla somma O + w.
4. 1l semiasse maggiore a dell’orbita.
5. L'eccentricita numerica e, data da
e =/ a’'—-b*/a; occasionalmente si usa
anche l'eccentriciti angolare @, legata ad
e dalla relazione sin ¢ = e. Soprattutto per
le comete si suole considerare la distanza
q al perielio e la distanza Q all’afelio, in
unita astronomiche. Si ha:

g=a(l —e)

Q=a(l+e)
6. L'epoca del passaggio al perielio.
In luogo del perielio, della longitudine del
perielio ecc. per la Luna e per i satelliti
artificiali della Terra si impiegano i ter-
mini equivalenti perigeo, longitudine del
perigeo ecc.
Mediante il calcolo delle orbite si deter-
minano gli elementi orbitali dei pianeti e
degli altri corpi celesti. Per ottenere un’or-
bita provvisoria, occorrono almeno tre os-
servazioni di posizione, non troppo vicine
fra loro sul tempo, sia in ascensione retta
e in declinazione che in latitudine e longi-
tudine celeste, avendo cosi a disposizione
6 dati per il calcolo dei 6 elementi orbitali.
Facendo riferimento alla condizione che i
tre punti dell’orbita e che la stella centrale
(il Sole) devono giacere in un piano, e fa-
cendo anche riferimento alla seconda leg-
ge di Keplero, con approssimazioni di cal-
colo successive si possono determinare le
distanze del corpo celeste dalla Terra ne-
gli istanti delle tre osservazioni (ognuna
delle quali, in genere, rappresenta la me-
dia di pili osservazioni). In altre parole, le
distanze Sole-astro trovate con approssi-
maziom successive per i tre punti dell’or-
bita, devono soddisfare le due condizioni:
1, che giacciano tutte nello stesso piano e
2, che soddisfino la legge delle aree: a
questo punto, avendo definito la disposi-
zione spaziale dei tre punti dell’orbita, &
possibile calcolarne gli elementi.
Nel calcolo delle orbite delle comete, si
prendono inizizlmente in esame delle or-
bite paraboliche, il cui computo & sensi-
bilmente pili facile: per questo si ha a
disposizione un metodo messo a punto da
W. OLBERS (1797). Se i risultati non doves-
sero concordare con le aspettative, anche
per le comete vengono prese in considera-
zione delle orbite ellittiche. . F. cAuss,
all’inizio del XIX secolo, mise a punto un
nuovo metodo per il calcolo delle orbite
ellittiche.
Per la determinazione degli elementi de-
finitivi dell'orbita, & necessario conoscere
anche le perturbazioni impresse all'orbita
da parte degli altri pianeti ecc. Si ha quin-
di a che fare non pili con il problema dei
due corpi (Sole e pianeta), bensi con il
problema dei tre e degli n corpi, che & ri-
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solvibile solo con soluzioni approssimate.
Le perturbazioni sull'orbita da parte degli
altri pianeti sono rivelabili solo attraver-
so le variazioni negli elementi orbitali,
Le perturbazioni periodiche consistono in
oscillazioni periodiche del valore di un
certo elemento orbitale attorno al suo va-
lore medio; le perturbazioni secolari inve-
ce hanno sempre lo stesso segno. Il semias-
se maggiore, l'inclinazione dell’'orbita e
'eccentricita, che sono gli elementi che
determinano le dimensioni, la forma e la
disposizione spaziale dell’orbita, sono af-
fetti solo da perturbazioni periodiche.
Questi risultati, che risalgono principal-
mente a LAPLACE, sono di particolare in-
terpretazione. Un aumento o diminuzione
unidirezionale del valore di questi tre ele-
menti altererebbe la stabilita dell’intero
sistema planetario: non sono escluse colli-
sioni o passaggi ravvicinati di due pianeti;
in realtd i valori di questi elementi com-
piono solo delle oscillazioni: per esempio,
in 70000 anni l'eccentricita dell’orbita di
Giove ha oscillato tra 0,013 ¢ 0,084, Le
oscillazioni delle inclinazioni sono riferite
al piano orbitale medio di tutte le orbite
planetarie, cioé al cosiddetto pigno inva-
riabile.

1l caicolo delle perturbazioni avviene per
mezzo di formule generali, con le quali
sia possibile calcolare la posizione che un
corpo celeste aveva nel passato o avra nel
futuro: tali formule (per il calcolo delle
perturbazioni generali) sono in genere lun-
ghe e complicate seric matematiche:. In
pratica, le perturbazioni generali sono co-
nosciute solo per i pianeti maggiori.

Con il metodo speciale di calcolo delle
perturbazioni, vengono determinati per un
particolare istante (epoca di osculazione)
gli elementi dell'orbita osculatrice. Si
determina la perturbazione attiva in quel-
I'istante e si calcolano i relativi movimenti
infinitesimi sia del corpo celeste in esame,
che degli altri pianeti; il processo nume-
rico si ripete partendo dalle nuove condi-
zioni, calcolando una nuova posizione per
il corpo celeste e cosi via. Questo metodo,
noto anche come infegrazione numerica, ¢
simile al comportamento di un uomo che
brancoli nella nebbia, da un segnale di
riferimento al successivo, fino a raggiun-
gere la meta, mentre chi calcola le pertur-
bazioni con il metodo generale assomiglia
a un viaggiatore che ha davanti agli occhi
la meta e vi si dirige. Il problema dei tre
corpi presenta un caso speciale per il qua-
le esistono soluzioni matematiche, trovate
verso la fine del XVIII secolo da 1. L. LA-
GRANGE: tali soluzioni si hanno quando il
terzo corpo si trova sulla retta che con-
giunge le due masse | e 2, e precisamente
nei tre possibili punti di librazione Li, La,
Ls, la cui posizione dipende dalla massa

dei due corpi 1 e 2. Gli altri due punti di
librazione Ls e Ls si trovano ciascuno ai
vertici di un triangolo equilatero di cui 1
e 2 occupano gli altri vertici.
La Terra & una sfera, o meglio un ellis-
soide di rotazione: il diametro equatoriale
¢ superiore al diametro polare di 43 km.
L'appiattimento A della Terra & allora
1:297, inteso come rapporto fra la diffe-
renza dei diametri equatoriali a e polare
iy g J a—b
b e il diametro equatoriale, A = =

Poiché I'squatore terrestre & inclinato sul-
I’eclittica di 23° 27, il rigonfiamento equa-
toriale non & sempre diretto verso il Sole,
che esercita quindi sul rigonfiamento stes-
so un momento torcente, che tende a rad-
drizzare l'asse terrestre. ‘Anche la Luna
partecipa al fenomeno, in quanto si trova
circa sul piano dell’orbita terrestre; la sua
azione, nonostante la massa relativamente
piccola, & tuttavia considerevole, a causa
della breve distanza a cui si trova la Luna
dalla Terra.

La Terra gira su se stessa e si comporta
come una trottola. tendendo a muoversi,
sotto l'azione del momento torcente da
parte del Sole e della Luna, perpendicolar-
mente ad esso. Generalmente, il movimen-
to di una trottola, generato da un momen-
to torcente esterno, & chiamato precessio-
ne (dal latino praecedere). Anche l'asse
terrestre descrive un simile movimento;
I'insieme delle posizioni occupate dall’asse
terrestre forma un cono, perpendicolare al
piano dell’orbita della Terra; un'intera ro-
tazione del polo dura 25700 anni (grnro
platonico).

In questo modo anche la posizione dei
poli celesti nord e sud si sposta sulla sfera
celeste attraverso le costellazioni. Attual-
mente, la Stella Polare (o Ursae minoris,
la pitt luminosa nella costellazione del-
I'Orsa Minore) dista soli 0°9 dal pole
celeste nord: tale distanza si ridurra anco-
ra a 0°,46 nell’anno 2102 per poi aumen-
tare. Dall’anno 4000 all’anno 8000 circa il
polo celeste nord si trovera in Cefeo: nel
4045 v Cephei sara la Stella Polare, ¢ nel
7530 1o sard a Cephei o Alderamin., Poco
prima del 14000 sar3 la volta di Vega, nel-
la Lira, anche se questa stella non sara
mai cosi vicina al polo celeste nord come
1'attuale Stella Polare. Per andare nel pas-
sato, nell’anno 2800 a.C., vicino al polo si
trovava o Draconis, la stella pitt impor-
tante nella costellazione del Drago; nel-
I'anno 802 d.C.,-a circa solo mezzo grado
dal polo si trovaya la stella 32H Camelo-
pardalis (nella Giraffa); oggi sappiamo che
questa stella, malgrado la sua debale lu-
minosith di solo 4™8, era la Stella Polare
dei Vichinghi. Anche la collocazione spa-
ziale dell’equatore terrestre, e quindi del-
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uatore ctleste, varia in conseguenza
la precessione, e con quello anche i
di intersezione fra equatore celeste
ittica, i primi punti d’Ariete e della
clancia, che si spostano cosi di 50,37
recessione lunisolare), a causa dell’azio-
del Sole e della Luna nel corso di un
] ovimento del Sole sull’eclittica, e
irezione contraria ‘a quella del Sole.
uesto modo la posizione del primo
to d’Aricte ogni 2140 anni in media
via costellazione: all’epoca degli an-
i greci si trovava circa sul confine fra
costellazioni dell’Ariete e dei Pesci, og-
si trova tra I’Acquario e i Pesci e cosi
I cosiddetti segni zodiacali iniziano,
contrasto con le costellazioni visibili in
o, facendo cadere il primo punto di
Aricte appunto nella costellazione d’Arie-
Il segno dell’Ariete coincide oggi, in
., anche con la costellazione dei Pe-
il segno del Toro con la costellazione
I’Ariete ecc.
A causa della precessione, anche le coor-
dinate delle stelle (ascensione retta e de-
¢clinazione) variano in maniera analoga:
ser la compilazione di un catalogo o di
un atlante stellare & necessario indicare
poca alla quale si riferira e per la quale
yalido, chiamata anche eguinozio (che.
., & il 1855.0 per il « Bonner Durch-
terung »).
precessione si sovrappone la muta-
mne, che & resa palese da piccole oscil-
joni (dal latino, nutare) dell’asse terre-
la nutazione & variabile, in quanto
Tazione della Luna non & sempre costante:
unge un minimo quando la distanza
lare della Luna dall'equatore celeste &
/minima e viceversa. Il primo caso si ha
do il nodo ascendente dell’orbita lu-
coincide con il primo punto d'Ariete.
.a Luna, allora, a causa della sua inclina-
J one sul piano dell’eclittica, pud raggiun-
| gere una declinazione di 23°5 +5°1 =

il nodo ascendente coincide con il primo
punto d’Ariete, la sua declinazione sara
idi 23°5 — 5°,1 = 18°4 verso nord o ver-
o sud. Paiché la linea dei nodi si muove
P'orbita della Luna con un periodo di
18,61 anni, lo stesso periodo lo deve mo-
~strare il fenomeno della nutazione.

‘A causa della nutazione la posizione del
Vero equinozio di primavera oscilla avanti
‘@ indietre di 17”24 attorno a una posizio-
ne media, il cui movimento dipende solo
/dal fenomeno della precessione. Natural-
~mente anche i poli celesti si muovono pet
‘effetto della precessione, e I'obliquitad del-
 Teclittica oscilla di conseguenza di 9",21,
con il periodo della nutazione. Oltre al
Sole e alla Luna, anche i pianeti agiscono
sulla Terra. Sommando tutti gli effetti, si
‘©ttiene un’oscillazione dell’obliquita del-

8°6 verso nord o verso sud; se invece
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Peclittica fra 21°55" e 24°18 con un pe-
riodo di 40000 anni. Nel 1900.0 'obliquita
dell’eclittica era di 23°27'8",26, e la sua
variazione annua di 0”,47.

Un ulteriore effetto della precessione per i
pianeti ora descritta & uno spostamento del
primo punto d’Ariete, imputabile per un

-altro 07,12 alla precessione lunisolare, co-

sicché la precessione generale & di 507,25,
Con costante della precessione si indica il
rapporto fra precessione lunisolare e cos e,
pari a 54",94. :

Determinazione delle distanze nel si-
stema solare

La determinazione della distanza di un
corpo celeste prossima alla Terra pud es-
sere effettuata con il metodo relativamente
semplice della triangolazione: secondo la
posizione dell’'osservatore sulla Terra, un
astro descrive, sullo sfondo della sfera ce-
leste, uno spostamento (parallasse)..

Con parallasse orizzontale si indica I'an-
golo fra la direzione sulla quale un astro
osserva il centro M della Terra e la dire-
zione della tangente in B alla Terra.
Questo angolo non pud essere misurato di-
rettamente; & tuttavia possibile effettuare
dai due luoghi A e B dei rilevamenti del-

T’astro e determinare cosi la parallasse, e

quindi anche la parallasse diurna, cioe

’angolo M-astro-B, o M-astro-A, e cosi pu-

re la parallasse orizzontale w; questa per
la Luna (alla sua distanza media dalla
Terra) yale 57°. La distanza r di un corpo
celeste & allora data da

a

£ sin
dove a & il raggio della Terra (6378,388
km); per la Luna si ottiene cosi una di-
stanza media di 384 400 km, pari a 60.3
raggi terrestri. Mediante il procedimen-
to sopra descritto & possibile determinare
anche le distanze dei pianeti pilt vicini,
in particolare di alcuni pianetini, fra cui
Eros, giunto alla distanza di 22 milioni di
km dalla Terra. Una volta nota la distan-
za di un pianeta dalla Terra, con l'ausilio
della terza legge di Keplero & aﬁ"’“ibﬂe
conescere tutte le altre distanze all’interno
del sistema solare (v. p. 46) deducendole,
cosa facile da eseguirsi, dal rispettivo pe-
rioda di rivoluzione attarno al Sole; in al-
tre parole la terza legge di Keplero ci da
una rappresentazione in scala del sistema
solare; la scala pud essere conosciuta qua-
lora si riesca a misurare la distanza in km
fra due corpi, cosi come si pud conoscere
la scala di una carta geografica quando si
venga a sapere, per esempio, che le due
citth C e D, che sulla carta distano 2 cm,
in realth distano 2 km. La scala della car-
ta & allora di 1: 100000 (il che significa
che a 1 cm sulla carta corrisponde in real-
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1 km). Si pud dire ancora, per esempio,
e se le due citta A e B sulla carta di-
no 23,6 cm, nella realta sono lontano
km. Le distanze dedotte dalle osser-
i di Eros del 1900-1901, ¢ del 1930-
1 (corrette nel 1954 da E. RABE per
¢ le perturbazioni), per molto tempo
furono considerate esatte. _
¢ i passaggi di Venere davanti al So-
(v. pp. 46 e 47) furono impiegati per
eterminare la distanza all’interno del si-
solare: le corde del disco solare
le gquali si muove apparentemente
Jenere vista da due luoghi differenti A e
sulla Terra sono separate angolarmente
na quantitad che dipende dalla distanza
rra-Venere, ovyvero Terra-Sole. In primo
ogo si deduce la differenza d fra le pa-
assi di Venere e del Sole e successiva-
ente, in base alla terza legge di Keplero,
iche il quoziente v tra le parallassi del
l di Venere, ottenendo cosi le equa-

parallasse di Venere o = .l_d..‘.r
parallasse del Sole 71y = lv——dv

ultati ottenuti con tali metodi non so-
no perd molto esatti.
Lo scopo di tutte le misure di parallassi
i pianeti & la determinazione della pa-
e orizzontale del Sole e quindi della
i media della Terra dal Sole, o
ta astronomica UA, che potrebbe es-
anche determinata, con minor preci-
me, con metodi dinamici, cioé in base
e perturbazioni esercitate dal Sole sul-
I'orbita lunare (ineguaglianza parallattica),
nonché dallo spostamento Doppler, con
riodo di un anno, delle righe spettrali
elle stelle che giacciono in prossimita del-
ica: da queste ultime osservazioni si
duce innanzitutto la velocita della Terra
la sua orbita e, conoscendo la durata
del periodo di riveluzione della Terra, an-
che il raggio della sua orbita.
I metodi pitt moderni e precisi per la mi-
delle distanze nel sistema solare sono
elli radar, che negli ultimi anni sono
ati impiegati anche per la Luna, per i
aneti pitl vicini e per le sonde spaziali,
si muovono attorno al Sole:
primo contatto radar con la Luna av-
e il 10.1.1946 impiegando un’antenna
dell'U.S. Army Signal Corps sintonizzata
sulla lunghezza d’onda di 2,7 m. Il primo
r-eco di un pianeta, Venere per la pre-
ne, ayvenne nel febbraio 1958, per
o dell’antenna del radiotelescopio di
25,6 m di Millstone Hill, presso Westford,
M 1l valore pilt esatto per la distan-
za media Terra-Luna, ottenufo finora per
mezzo di un contatto radar, & di 384397,0
+ 1,2 km; Uerrore potrad essere ridotto me-
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diante l'impiego del riflettore laser colloca-
to sulla Luna durante la missione Apollo
11 del luglio 1969. Finora una cosi grande
precisione ha un interesse solo teorico in
quanto le irregolarita della superficie lu-
nare e l'errore di cui & affetta la nostra
conoscenza della distanza tra il luogo d’'os-
servazione e il centro della Terra hanno
dimensioni molto maggiori.

11 valore piti recente della parallasse del So-
le & di 87,7964, che corrisponde, per I'uni-
ti astronomica, a 149 565 800 =+ 400 km.
Queste importanti costanti fondamentali
vengono impiegate anche per la determi-
nazione di distanze su scala stellare.

Dati sulla Luna )

Con un diametro di 3476,0 km, la Luna &
grande poco piti di un quarto (o pit pre-
cisamente, il 27 %) della Terra. La sua su-
perficie & di 37,960 milioni di km? (74 %
della supetficie della Terra) e il suo volu-
me & di 21990 milioni di km?, cioé il 2,0 %
del volume della Terra. La massa della
Luna & di 7,350 - 10® g, pari all’1,2 % ov-
vero 1/81,3 della massa della Terra.

La densita media € di 3,342 g/cm’ ovvero
il 61 % della densita della Terra; 'accele-
tazione gravitazionale sulla superficie lu-
nare & di 162,0 cm/s?, il 16,6 % del corri-
spondente dato per la Terra: un corpo che
sulla Terra pesasse 100 kg, sulla Luna
ayrebbe un peso di soli 16,6 kg, La velo-
cita di fuga dalla Luna & di 2,37 km/s.

Cartografia della Luna

Le particolarith piti marcate della super-
ficie lunare possono essere osservate diret-
tamente a occhio nudo, in particolar modo
durante la fase di Luna Piena, quando si
possono notare parecchie zone oscure, che
hanno avuto le piit svariate interpretazioni
popolari, dal contadino con la falce ai due
bambini con la secchia d’acqua, da marito
e moglie alla filatrice o alla lepre che sal-
ta fuori dal cespuglio.

In seguito allinvenzione del cannocchiale
GALILEI, SCHEINER e altri tra il 1610 e il
1620 scopersero l'esistenza di zone alte e
di altre pitt profonde, e cosi pure di mon-
tagne e crateri. GALILEI disegnd anche la
ptima mappa telescopica della Luna; la
prima mappa lunare veramente utilizzabi-
le fu perd quella di j. HEVELIUS del 1647,
che aveva un diametro di 25 cm e che
attribuiva alle varie formazioni lunari dei
nomi che ricordavano quelli di mari o di
zone della Terra, di cui, secondo un’antica
leggenda, la Luna era lo specchio. I nomi
di HEVELIUS non sono sopravyissuti fino
a oggi.

La nomenclatura delle formazioni lunari
utilizzata attualmente risale invece a 6. B.
riccioLt e alla sua carta del 1651. Fino
alla fine del XVIII secolo, la eartografia
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re non compi alcun ulteriore progres-
el 1775, T. MAYER pubblicd una carta
20 ¢m; J. H. SCHROTER nel 1779 appro-
di lo studio dei particolari delle varie

sioni lunari. Nacque cosi la ricerca
tografica sulla superficie lunare, o sele-
grafia (dal greco Selene = Luna). Per
logia con il termine geologia, si & attri-
o il nome di selenologia all'insieme
. ricerche che riguardano la superficie

inizi del XX secolo. Tutte le mappe
furono preparate mediante osserva-

di M. LOEWY € P. H. PUISEUX (1897).
i migliori atlanti fotografici va citato
quello di 6. P, KUIPER (1960) composto da
?& fotografie ottenute in vari osservatori
Jick, McDonald, Yerkes, Pic du Midi e
- Mt. Wilson). All'ultimo decennio risalgono
le osservazioni fotografiche e visuali del-
1'U.S. Air Force Map in 84 fogli, con scala

. 1 milione, oltre alla carta geologica in
itre parti di R. j. HACKMANN: la Luna ha
qui un diametro di 90 cm. Si & conclusa
quella fase della cartografia lunare
he un telescopio permette di effettuare.

rafia della Luna

uperficie della Luna & differente sotto
~ molti punti di vista da quella della Terra. Si
possono distinguere i seguenti particolari:

 Strutture su grande scala
g 'tq_rmine terrae  yiene 1mp|eg'ate_ so]o
contrasto con il termine maria, in

ossiedono, in genere, altre denominazioni.
~ Maria sono le regioni di colore piti scuro.
In genere non presentano rilievi appari-
nti. I loro nomi latini sono di fantasia
~ (v. tabella). Alcuni mari isolati, o alcuni
- piccoli mari sono indicati con il nome la-
s = lago, sinus = baia, palus = palude.

Strutture su piccola scala

Crateri, formazioni anulari, circhi montuosi
Catene montuose di forma anulare sono
sparse in gran numero sulla superficie del-
la Luna e ne costituiscono una delle ca-
ratteristiche. Si distinguono:

1. Piccole formazioni circolari, con dia-
‘metro inferiore a 1 km; si tratta di piccoli
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crateri privi della montagna centrale (in
inglese « craterlets ») oppure formazioni
coniche, con un’apertura sulla sommita.
2. Crateri veri e propri, con diametri com-
presi tra 1 e 20 km; alcuni presentano al
centro una formazione montuosa.

3. Cupole (« lunar domes »), con diametri
tra 20 e 30 km ed un’altezza tra 250 e
500 m. Parecchie tra queste mostrano sul-
la sommita un’apertura avente dimensioni
fino a 1000 m.

4. Formazioni anulari, con diametro tra
20 e 100 km. II loro contorno & approssi-
mativamente circolare, talvolta anche po-
ligonale.

5. Circhi montuosi; grandi forme circolari
o poligonali, con diametri superiori a 100

I pit grandi circhi montuosi si trovano
sulla parte anteriore della Luna; sono, fra
gli altri, da citare Bailly, di 270 km di dia-
metro e Clavius di 240 km. Appare evi-
dente che i pilt grandi circhi montuosi for-
mano un’unica serie, senza soluzione di
confinuiti, con 1 pit piccoli mari. In par-
ticolare, sul lato a noi nascosto, formano
un esempio di quanto detto i circhi Planck,

Nomi dei mari

Mare Orientale' Mare Orientale

Oceanus Procella-  Oceano delle tem-
peste

rum

Mare Cognitum
Mare Imbrium
Mare Nubium

Mare Humorum
Mare Serenitatis
Mare Tranquillitatis

Mare Nectaris
Mare Foecunditatis
Mare Vaporum
Mare Crisium
Mare Smythii'
Mare Marginis'
Mare Undarum
Mare Spumans
Mare Moscoviense?
Mare Ingenii’
Mare Australe!
Mare Frigoris
Mare Humbold-
tianum

Sinus Iridum
Sinus Roris

Sinus Aestuum
Sinus Medii

Palus Putredinis

Lacus Somniorum
Lacus Mortis
Palus Epidemiarum

t Tn parte sulla faccia

Mare conosciuto
Mare delle piogge
Mare delle nubi
Mare degli umori
Mare della Serenita
Mare della Tran-
quillita

Mare del Nettare
Mare della Fecondita
Mare dei vapori
Mare delle crisi
Mare di Smyth
Mare del Confine
Mare delle onde
Mare spumeggiante
Mare di Mosca
Mare dell'ingegno
Mare del Sud
Mare del freddo
Mare di Humboldt

Baia dell’arcobaleno
Baia della rugiada
Baia dei flutti

Baia di mezzo
Palude della putre-
dine

Lago dei sogni
Lago della morte
Palude delle epide-
mie

posteriore della Luna.

2 Sulla faccia posteriore della Luna.
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Apollo, & Mendelejev, il Mare Ingenii e il
Mare Moscoviense. )

I nomi dei crateri, delle formazioni atii-
lari e dei circhi montuosi sono quelli di
astronomi (per esempio Copernico, Kepler,
Tolomeo), di matematici (Gauss, Euler,
Furnerius) o di filosofi (Platone, Aristote-
le); sono ricordati anche alcuni storici
seografi (p. es. Plinio ¢ Fra Mauro). Oggi,
Pattribuire nomi alle formazioni superfi-
ciali della Luna, & compito particolare del-
PIAU: nel 1970 questo ufficio attribui i
nomi definitivi alle formazioni dell'alfra
faccia della Luna, da poco osservata, ri-
cordando fisici del nostro tempo, quali
Landau, Lorentz, Fowler, Mach, Roénigen
ecc. Cosi pure & stato attribuito (a un cir-
co montuoso) il nome Apollo, nonché i
nomi di astronauti soyietici e statunitensi
(Borman, Anders, Lovell, Gagarin). Si tro-
yano anche i nomi di astronomi del XX
secolo, fra cui i tedeschi Hoffmeister, Sie-
dentopf, Kohlschiitter, Kopff, il danese
Hertzsprung (un circo montuoso) oltre a
H. G. Wells, ]. Verne, Pasteur, Mendelejev,
¢ perfino Dedalo e Icaro, Unendo a questi
i matematici (p. es. Hilbert ¢ Riemann) si
ottiene una bella galleria di personaggi.
Per i crateri della Luna & particolarmente
significativo il rapporto fra altezza delle
pareti e diametro, illustrato a p. 66 per un
grande numero di crateri; in questo dia-
gramma, per altezza delle pareti si & presa
I'altezza interna (normalmente l'altezza
esterna = leggermente inferiore). Per cra-
teri e formazioni anulari aventi diametro
inferiore a 100 km, il rapporio fra altezza
delle pareti e diametro & compreso fra
1:15 e 1:20 mentre per i grandi circhi

_montuosi detto rapporto & inferiore; i valo-

ti estremi sono 1 : 7 e 1: 100, cosicché se
¢i si potesse trovare al centro di qualche
particolare circo montuoso o formazione
anulare, non si potrebbero vedere, a causa
della curvatura della superficie lunare, le
pareti del circo o della formazione. Se-
guono i dati relativi ad alcuni crateri:

diametro alterza della

Nome in km parete in m
Atistoteles 100 7500
Archimedes 80 1400
Eratosthenes 60 3000
Copernicus 90 3900
Plato 100 1400
Bailly 270 4600
Clavius 240 5700
_Scheiner 110 6000
Newton 110 9700
Letronne 110 10000
Wargentin' 90 400
Grimaldi 200 3000
Tycho 85 3800
Theophilus 100 6000

! L’interno & quasl completamente riempito.
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Solchi; valli e muraglie

Si tratta di particolari formazioni dal-
l'aspetto rettilineo, ocecasionalmente riuni-
te a formare un sistema unico. Il termine
solco o crepaccio sta a indicare delle fes-
sure, larghe circa 1 km che, in parte dirit-
te e in parte a zig-zag, coprono distanze
di centinaia di km sulla superficie lunare,
talvolta legate, a mo’ di catena, da pic-
coli crateri come intorno a Copernicus, fra
questo e il vicino cratere Stadius, in dire-
zione di Eratosthenes. Crepacci noti sono
quelli di Hyginus (lat, Rima Hyginus), a
sud di Manilio, il Crepaccio di Ariadeus,
pitt a est, e quello di Hypatia, vicino
al cratere Delambre. Anche la Valle di
Schroter (lat. Vallis Schréter), a nord di
Herodotus, nonostante il nome, & in real-
ta un crepaccio,

Le valli sono delle larghe scanalature: ne
& un esempio la valle delle Alpi (lat. Val-
lis Alpes), che si presenta come una fossa
tettonica; la valle Rheita (lat. Vallis Rhei-
ta) & invece presumibilmente concomitante
alla formazione di un vicino cratere.

Le muraglie, o muri, sone formazioni a
gradino, il cui esempio pill cospicuo & dato
dal muro diritto (lat. Rupes Recta), nel
Mare Nubium, che ha una lunghezza di
150 km e un’altezza massima di 300 m,
Sono note aleune formazioni terrestri di
questo tipo.

Raggi

Formazioni caratteristiche della superficie
lunare sono i raggi, strisce di colore pil
chiaro delle regioni circostanti, che si di-
partono radialmente da alcuni crateri, fra
cui, p. es., Tycho, Copernicus, Kepler, Pro-
clus ecc: si conoscono in tutto 60 crateri
sulla faccia della Luna rivolta alla Terra,
che possiedono questa caratteristica. Nella
maggior parte dei casi i raggi sono poco
appariscenti, talvolta confusi, attorno al
cratere, in un vago alone luminoso. Attor-
no a Tycho, i raggi si allontanano anche
di 1000 km dal cratere. La larghezza dei
raggi pud raggiungere anche parecchi km.
1l « centro del sistema » non sempre coin-
cide con il centro del cratere,

I raggi hanno un andamento praticamente
rettilineo, che non ¢ modificato dalla pre-
senza di altre formazioni; inoltre non pre-
sentano mai ombre: se ne pud dedurre
che si tratta di materiale ad alto potere
riflettente. Queste formazioni sono meglio
visibili nel periodo di Luna Piena, quando
la direzione dei raggi solari che incidono
sulla Luna quasi coincide con la direzione
verso la Terra.

Montagne

Oltre alle formazioni montuose circolari,
sulla Luna si trovano anche catene mon-
iuose rettilinee, dette appunto montagne,
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P. es., il Mare Imbrium & circondato per
meta (da sud a est a nord) dalle catene
dei Carpazi, degli Appennini, del Cauca-
s0, delle Alpi e del Giura: le dimensioni
maggiori sono quelle degli Appennini, [un-

ghi circa 1000 km; gli Appennini sono alti

al massimo 6500 m, mentre le Alpi giun-
gono a 3800 m, i Carpazi a 2300 m e il
Caucaso e il Giura a 6500 m. Le massime
altezze sono raggiunte dai monti Dorfel
(circa 10000 m) e dai monti Leibniz (mas-
simo 11350 m); la prima catena si trova
presso il cratere Bailly, l'altra presso il
polo sud lunare, entrambe comunguie pros-
sime al bordo del disco lunare (visto dalla
Terra) cosicché non sono facilmente osser-
vabili anche con un telescopio. Le nuove
riprese fotografiche da parte delle varie
sonde lunari, di gualitd insoddisfacente,
non hanno confermato la ['esistenza di
strutture chiaramente montuose.

Altre interessanti montagne sulla faccia
della Luna a noi visibile, sono i monti
Haemus, sul bordo sud-occidentale del Ma-
re Serenitatis, i monti Riphaei, alti 1000
m, fra il Mare Nubium e I'Oceanus Pro-
cellarum, e i Pirenei sul bordo orientale
del Mare Nectaris; sulla faccia nascosta,
si trovano soltanto le Cordillera ed i monti
Rook, che delimitano concentricamente il
Mare Orientale e che si trovano in parte
anche sulla faccia della Luna rivolta verso
di noi. Le montagne tipiche, o catene di
montagne, mancano sul lato nascosto della
Luna, cosi come mancano guasi comple-
tamente i mari, sul cui bordo si trovano
la maggior parte delle montagne.

Determinazione

delle altezze sulla Luna

Le altezze citate si riferiscono a partico-
lari formazioni che si trovano nell’interno
di crateri o nelle regioni vicine, e sono
state determinate, per via trigonometrica,
in base alla lunghezza dell’ombra gettata
dalla cima dei monti a cui si riferiscono e
in base all’altezza del Sole. Il metodo ha
perd l'inconyeniente che le ombre cadono
su regioni per nulla piane ed uniformi.
Misure dirette dell’altezza delle montagne
sono invece possibili quando queste si tro-
vano sul bordo del disco lunare. A diffe-
tenza dell'altezza relativa, la determina-
zione dell’aliezza assoluia presenta parti-
colari difficolta, in quanto non esiste sulla
Luna una superficie di riferimento analoga
alla superficie del mare sulla Terra; oc-
corre quindi per prima cosa definire un
livello medio al quale fare riferimento nel
disegnare le curve di livello, come nella
« Contour Map » di R. B. BALDWIN (1961).
Si rileva allora immediatamente che i mari
per la maggior parte si trovano sotto la
Superficie di livello medio: sulla faccia
visibile della Luna, il punto pii1 al di sotto
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(6100 m) del livello medio si trova nel
Mare Imbrium, mentre Albategnius e la
regione ovest del Mare Humorum si tro-
vano pitt in alto del livello medio (3500
m). Le carte non sono perd significative
nei particolari, come, p. es., si puo rilevare
confrontando le carte di BALDWIN con la
contemporanea carta sovietica di w. B.
NEUMANN.

Anche le pitt semplici osservazioni ottiche
mostrano che sulla Luna non pud esistere
un

Atmosfera

Non sono mai state, p. es., osservate delle
nubi né, durante la transizione tra giorno
e notte, & mai stato notato un effetto im-
putabile all’analogo lunare del crepuscolo
terrestre. Un test probante |'assenza di at-
mosfera & quello di osservare 'occultazione
di una stella da parte della Luna: si nota
allora l'improvvisa scomparsa delle stelle
dietro il disco lunare, nonché l'altrettanto
improvvisa ricomparsa. Queste prove era-
no giad note molto prima che si ponesse
piede sulla Luna ed avevano condotto al
risultato che, se pure atmosfera vi era, la
sua densita non doveva essere superiore a
mezzo miliardesimo dell’atmosfera terre-
stre; eventuali processi di degasamento da
parte della superficie lunare potrebbero
dare origine a un'atmosfera tenue: la ve-
locita di fuga dalla Luna & pero di 2,37
kmy/s, per cui i gas sfuggirebbero veloce-
mente dal campo di attrazione lunare.
L'assenza di atmosfera comporta anche
I’assenza di acqua, che vaporizzerebbe a
formare uno strato di vapore acgueo il
quale sfuggirebbe immediatamente nello
spazio cosmico. E ancora un punto con-
troverso se, al di sotto della superficie lu-
nare, in cavita ancora chiuse, possa esi-
stere dell’acqua, eventualmente sotto for-
ma di ghiaccio. Le ricerche di carattere
sismologico in corso (v, p. 67) sono rivolte
appunto a questo obiettivo.

La temperatura

sulla superficie della Luna subisce, pas-
sando dal giorno alla notte, variazioni con-
siderevoli; anche questa & una conseguen-
za dell’assenza di atmosfera. Infatti, di
giorno i raggi solari non vengono filtrati
ed attenuati e riscaldano il suolo fino a
+ 118 °C, mentre di notte il calore accu-
mulato di giorno viene rapidamente irra-
diato nello spazio, cosicché la temperatura
del suolo scende fino a — 153 °C. Questi
dati sono stati ottenuti misurando con ter-
moelementi la temperatura della radiazio-
ne infrarossa irradiata dalla Luna. Dalle
misure nel campo delle radioonde, a 1,25
cm, lintervallo di oscillazione della tem-
peratura sembrerebbe ristretto fra + 30 °C
e — 75°C. Presumibilmente con questa
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Numera di rocee lunari
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C) L'abbondanza di alcuni elementi nei campioni di rocce lunari,
in confronto con la crosta terrestre e con eucrite

ca si misura anche la temperatura di
che strato inferiore della superficie
l‘wdu medio della Luna (faccia visibi-
0,073: questo significa che il 7,3 %
la luce solare incidente viene riflessa; il
lunare & quindi relativamente oscu-
fatti, p. es., il calcare ha un albedo
il gesso di 0,85, la lava dell’Eina
| basalto 0,05, la cenere del Vesuvio
I mari della Luna hanno un albedo
0.03, le terrae di 0,24. A causa della
canza di grandi mari, la faccia nasco-
‘della Luna & globalmente piti luminosa
a faccia visibile.

sazioni delle variazioni di luminosita
formazioni lunari con la fase, unite
misure di polarizzazione, hanno condot-
o i3 da alcuni anni alla conclusione che
n parte del suolo lunare & ricoperto da
uno strato di polveri o sabbie di tipo ba-
 saltico. Con T'aiuto delle sonde lunari sara
ssibile aumentare le conoscenze sulla
ra, su piccola e grande scala, della
uperficie della Luna. Gia gli allunaggi
orbidi delle sonde senza equipaggio (la
: russa Luna 9 del 3.2.1966 ¢ 'ame-
vicana Surveyor 1 del 2.6.1966 furono le
prime ad effettuare prove in questo senso)
dimostrarono l'esistenza di strati di pol-
vere. Ricerche pill dirette (Surveyor 3 e 7)
‘dimostrarone che le particelle di polyere
sentano una forte coesione, confermata
pitt tardi anche dagli astronauti, sulle cui
‘scarpe ¢ tute la polvere aderiva in manie-
ta « appiccicaticcia », equivalente a quel-
la della sabbia umida o della terra arata
di recente.

La capacita di carico del suolo lunare &
stata stimata dal Surveyor 1 intorno a
0,35 kg/em’. Gli astronauti hanno impres-
s0 sulla polvere lunare chiare impronte,
che ancora per lungo tempo rimarranno
~ immutate.

‘Ricerche chimiche e mineralogiche
suile rocce lunari -
~ Le sonde lunari, con o senza (come la
sovietica Luna 16) equipaggio, permisero
per la prima volta di effettuare ricerche
dirette sulle rocce lunari.
campioni lunari esaminati nel corso del-
le varie spedizioni sono suddivisi nei se-
guenti tre tipi:
1. Spezzoni vescicolari, cristallini e mag-
wmatici, di piccole e medie dimensioni.
2. Polveri (particelle singole con diametro
inferiore a 1 em).
3. Breceie, che sulla Terra comprendono
‘materiali che si rompono in frammenti a
spigoli vivi; sulla Luna tali frammenti so-
no mescolati con polveri « cotte insieme ».
Le rocce sono per la maggior parte di tipo
"?ﬂﬁalﬁco, e devono essersi formate attra-
verso un processo di fusione: il magma,
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dal quale si sono formate per solidifica-
zione le rocee, deve presumibilmente es-
sersi mosso con un sottile flusso, cosi co-
me avviene per i basalti terrestri. Spesso
nelle rocce lunari si trovano dei fori, che
si possono far risalire al degasamento su-
bito dalle zone stesse in conseguenza al
loro raffreddamento; spesso vi si rinven-
gono degli incavi di forma analoga ai cra-
teri, provocati dall’impatto di piccoli me-
teoriti (micrometeoriti), talvolta con una
minuscola elevazione centrale, simile a
quella dei crateri maggiori; la « montagna
centrale » dei piccoli crateri d'impatto, che
misura una frazione di millimetro, & co-
stituita di vetro, materiale che si trova
anche in altri campioni lunari: palesemen-
te, si tratta di materiale lunare fuso in
seguito all'urto del meteorite. Le particelle
di vetro hanno forma sferica, cilindrica o
irregolare ed hanno dimensioni che giun-
gono, al massimo, ad alcuni decimi di mm.
Fra i minerali si sono potuti identificare:
a) Pirosseno (che nei campioni dell’Apollo
11 raggiungeva il 53 %): & composto da
silicati lucidi, ha un colore variabile tra il
grigio scuro e bruno scuro e il nero, e sul-
la Terra si trova in rocce effusive e nei
tufi vulcanici.

b) Plagioclasio (che ammonta al 27 % nei
campioni dell'Apollo 11); & una partico-

_lare forma di feldspato.

¢) Ilmenite, troilite, ferro ed altri mate-
riali opachi (18 %). L'ilmenite & un mine-
rale nero-bruno a base di ferro ed ossido
di titanie, mentre la troilite & solfuro di
ferro.

d) Olivina e altri minerali lucidi (2 %).
L'olivina & un silicato di ferro e magnesio,
essenzialmente una miscela di basalti, con
cristalli rombici giallo-verdi. L'olivina for-
mava il 50 % dei campioni dell’Apollo 12.
La composizione chimica della polvere lu-
nare ¢ rappresentata graficamente qui a
fianco in confronto alle abbondanze medie
degli elementi presenti nella crosta terre-
stre. Hanno percentuali simili il silicio (Si)
¢ I'alluminio (Al). Seno pitt abbondanti il
ferro (Fe), il calcio (Ca), il magnesio (Mg),
il manganese (Mn), lo zolfe (8) e il co-
balto (Co), menire sono particolarmente
pitt abbondanti il titanio (Ti) e il nickel
(Ni), Sono meno abbondanti i metalli al-
calini sodio (Na), potassio (K) e bario
{Ba); lo stesso dicasi per il rame (Cu), il
torio (Th) ¢ 'uranio (U). L'elevato conte-
nuto in titanio & legato al colore oscuro
delle rocce,

Il confronto con i valori medi della cro-
sta terrestre non da risultati confrontabili,
cosi come avyiene invece con il confron-
to con l'eucrite, appartenente a un raro
gruppo di meteoriti pietrosi (aeroliti); le
eucriti sono aeroliti ricche di calcio ¢ han-
1o in comune, con i campioni di rocce
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alogia, per quanto riguarda la_com-
ione, fra eucriti e rocce lunari & cosi
a che alcuni autori ritengono che le
iti siano frammenti di rocce lunari,
osse e lanciate dall'urto di un grande

.Bé’terminaﬁon‘e dell’eta delle rocce lu-

Per la determinazione dell’eta delle rocce
1nari si possono impiegare essenzialmente
stessi metodi validi per la determina-
ne dell’eta dei meteoriti (v. p. 127) col-

Jaudati, con esito positivo, gia da molto

?mﬂ%gtodo dei gas nobili. L'uranio e il to-
rio sono elementi dotati di radioattivita
paturale, ed entrambi decadono, dopo pa-
recchie transizioni intermedie, in elio ¢
-piombo. Poiché in seguito alla fusione di
una roccia tutto l'elio, fino allora in essa
generato, sfugge, & possibile determinare
Teta della roccia con un’analisi quantita-
tiva dell’elio e dei materiali di partenza
(uranio e torio) presenti. Naturalmente,
occorre conoscere il tempo di decadimento
dell’uranio e del torio: I'intervallo di tem-
po, durante il quale decade meta del ma-
teriale originariamente presente, i chiama
vita media ed & lungo, per l'isofopo 238
dell’uranio, 4,51 - 107 anni, mentre per il
torio & lungo 1,39 . 10° anni. L'inconve-
niente che si incontra nell’applicazione del
metodo dei gas nobili & che questi sono
prodotti nelle rocce anche dalle particelle
del vento solare. Accanto all'uranio ¢ al
torio, si pud impiegare per la determina-
zione dell’etd I'isotopo 40 del potassio, che
decade con una vita media di 1,3 - 10’ an-
~ ni in calcio 40 e nel gas nobile argon 40.
2. Decadimento del rubidio 87 in stronzio
87, con una vita media di 1,3 . 10° anni:
& questo uno dei metodi validi per la de-
terminazione dell’etd; lo stesso pud dirsi
dell’analisi quantitativa del piombo con-
seguente al decadimento dell’uranio e del
forio.

Sui campioni dell’Apollo si sono trovati i
. seguenti risultati: i campioni maggiori
hanno un'eth compresa fra 3,1 ¢ 4,7 mi-
liardi di anni, mentre le particelle di vetro
e il cosiddetto « basalto kreep » (da Ka-
lium [potassio], rare earth elements [terre
rare], Phosphorus [fosforo]), che contie-
ne in particolare gli elementi citati, hanno
un'etd di 4,4 - 10° anni.

Gli isotopi del piombo attribuiscono com-
plessivamente alla Luna un’eta di 4,66 . 10°
‘anni, che concorda con l'sta della Terra.
Le misure di campo magnetico hanno rile-
vato intensitd comprese fra 38 ¢ 320 7,
:g;tro i 50 000 v del campo magnetico ter-
Testre.
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Mutamenti nella superficie lunare

La radiazione cosmica, raggiungendo non
schermata la superficie lunare, produce
nel suolo al di sotto di questa delle rea-
zioni che danno luogo a gas nobili: ven-
gono quindi prodotti in una determinata
percentuale I'isotopo 3 dell’elio, il neon 21
e I’argon 38, dall’abbondanza dei quali si
pud risalire alla durata del, periodo du-
rante il quale la roccia esaminata & stata
colpita da raggi cosmici, ovverossia cono-
scere per quanto tempo la roccia & rimasta
in quella posizione. La figura B di p. 64
indica questi tempi, determinati come va-
lore medio di 25 campioni dell’Apollo 12
e 17 campioni dell’Apollo 11. Nel primo
caso, si tratta al massimo di 240 milioni
di anni, mentre per la roccia del Mare
Tranquillitatis, presso la base dell’Apollo
11, si tratta di 400 milioni di anni. Que-
ste cifre c¢i danno un’esatta visione della
velocitd con cui avvengono sulla Luna de-
gli sconvolgimenti superficiali. Presumibil-
mente, i singoli tempi di irraggiamento ci
indicano listante in cui le rocce rimosse
dall’'urto di un meteorite o planetoide
sono state lanciate nelle regioni limitrofe.
I rivolgimenti o sconvolgimenti superfi-
ciali, in sé, ayvengono molto lentamente,
verosimilmente uno in media ogni cento
milioni di anni, riferendoci alla rimozione
di uno strato di un metro di profondita.
Un altro problema & ancor oggi costituito
dai pit rapidi mutamenti superficiali, la
cui origine pud in certi casi essere ricer-
cata anche all'interno della Luna. Appare
evidente che i pochi giorni di permanenza
sulla Luna da parte delle poche sonde che
finora hanno avuto un equipaggio (e in
cosi pochi luoghi!) non sono ancora suffi-
cienti per questo campo di ricerca nel
quale occorrono sempre nuove informazio-
ni. In ogni caso, finora non si & petuto
osservare con certezza al telescopio la for-
mazione di un nuovo cratere o di altri
particolari superficiali, quantungue alcuni
osservatori del XIX secolo ne fossero con-
vinti. Oggi alcuni « mutamenti » sono spie-
gati con il differente aspetto assunto dal
paesaggio lunare al variare delle condizio-
ni di illuminazione da parte del Sole, ov-
vero mediante un'inesatta rappresentazio-
ne delle formazioni lunari da parte di
precedenti autori. Va ricordato perd che
una compléta rappresentazione dei parti-
colari pitt minuti non era possibile: ana-
logo fenomeno & quello che pud spiegare
occasionali offuscamenti di particolari del-
la superficie lunare.

La situazione & differente per quanto ri-
guarda i «moon blinks » o « flares », che
negli ultimi tempi hanno destato tanta at-
tenzione: si tratta di improvyvisi sbalzi di
luminosita, sotto forma di macchie rossa-
stre, della durata di pochi minuti, se non
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secondi, che ayvengono di preferenza in

determinate posizioni presso i crateri o
formazioni anulari: Kepler, Aristarchus,
Herodotus, Hyginus, Alphonsus, Proclus,
Bullialdus e Censorius. In queste caso &
possibile che si tratti in parte di processi
di luminosita indotti sotto forma di « luce
fredda » in alcune rocce da parte della ra-
diazione ultravioletta del Sole (fotolumine-
scenza e catodoluminescenza). Esiste pro-
babilmente un nesso con le eruzioni solari.
Un avyenimento sensazionale & stata l'os-
servazione di un arrossamento nei pressi
della montagna centrale del cratere Al
phonsus, fatta il 3.11.1958 da N. A. xozy-
REV, che riteneva di‘aver scoperto un au-
tentico processo vulcanico: dapprima la
produzione di polveri e di ceneri vulcani-
che, che davano luogo alla colorazione ros-
sastra, e quindi la fuoriuscita di gas, che
si illuminava sotto la radiazione solare.

Vibrazioni della Luna

Gli astronauti installarono sulla Luna dei
sismometri, i quali regisirarono numerose
vibrazioni. Le vibrazioni artificiali indotte
dal rimbalzo della capsula di ritorno a
Terra, o del terzo stadio del Saturno 5
(S IV'B) presentano registrazioni identiche
a quelle naturali ottenute successivamente.
Le vibrazioni, actificiali e naturali, inizia-
ne con paccolc ampiezze, che raggiungono
un massimo tra 5 e 12 minuti dopo linizio
¢ che poi dfmmmsc_:ono dimezzandosi tra
7 € 30 minuti. La durata totale delle vi-
brazioni pud raggiungere le 4 ore, mentre
sulla Terra le vibrazioni sono smorzate gia
dopo pochi minuti. [’assorbimento delle
onde sismiche sulla Luna & particolarmen-
te basso, il che indica come la struttura
degli sirati esterni sia molto porosa, esclu-
dendo invece la presenza di gas e liguidi
che smorzane le vibrazioni.

Un accurato esame dei sismogrammi indi-
ca che solo una parte delle scosse & im-
putabile all'impatto di meteoriti; 'anda-
mento delle scosse presenta un particolare
effetto statistico. cioé un aumento nel loro
numero quande la Luna si trova al peri-

geo, ciogé pilt vicina alla Terra. A piccole

distanze dalla Terra, si sviluppa nella Lu-
na una compressione in senso verticale e
una dilatazione laterale, che pud condurre
all'apertura di fessure o crepacci, e quindi
a processi di degasaggio degli strati supe-

riori della supetficie lunare. Per quanto

riguarda le vibrazioni della Luna, non si
tratta di avvenimenti tettonici, ma piutto-
sto di sintomi di un’attivita vulcanica; se-
condo altre ipotesi sarebbero invece in cor-
relazione statistica con i «moon blinks »
osservati da Terra, in quanto anche questi
sembrano aumentare di frequenza quando
la Luna & al perigeo. Forse il fenomeno &
legato strettamente all’espulsione di gas.

La formazione dei particolari della su-
perficie della Luna

Esistono a questo proposito due teorie con-
trastanti:

L. Origine vulcanica (teoria plutonica). I
crateri si sarebbero formati in seguito a
un'ertzione vulcanica, o per scoppio di
una bolla di gas nella crosta lunare ancora
nel primitivo stato di plasticitad, o anche
in seguito ad avvenimenti tettonici quando
la Luna si trovava sotto l'influenza delle
maree.

Sulla Terra esistono pochi equivalenti vul-
canici dei crateri lunari, I vulcani della
Terra sono spesso 2 forma di cono e non
corrispondono quindi esattamente ai cra-
teri lunari e fra di essi quelli che maggior.
meénte assomigliano ai crateri lunari, come
il Wau en Namus nell'Africa del Nord o
aleuni crateri vulcamm di fango nell’ islan-

‘da, hanno al massimo un diametro di po:

chi km, mentre invece i crateri lunari han-
no diametri spesso superiori a 100 km.

2. Origine meteorica (lteoria meteoritica).
Si pud a questo proposito stabilire un con-
fronto con un’intera serie di crateri meteo-
rici terrestri (v. p. 127), ¢he hanno forme
analoghe a quelle lunari, ma che hanno
tuttavia ancora piccole dimensioni. Solo
aleuni crateri molto vecchi e quasi cancel-
lati dal tempo (p. es. il Nérdlinger Ries)

mostrano una struttura simile a quella di

crateri « fossili», Si deve quindi conclu-
dere che sulla Luna si osservano strutture
assgl poco modificate, cosi come erano
state originate alcuni miliardi di anni fa,
mentre i corrispondenti crateri tereéstri so-
no stati a lungo modificati e spianati da
azioni tettoniche della crosta terresire.

Le due teorie citate nen si escludono a
vicenda in gquanto si hanno prove abba-
stanza sicure dell'esistenza di una certa
attivith vulcanica (p. es. le cupole, o « lu-
nar domes ») mentre, d’altra parte, non si
pud non ritenere valida neppure la teoria
meteorica se si tien conto della probabilita
di collisione, dell’eti della Luna ¢ dello
stato di conservazione dei crateri lunari.
E verosimile l'ipotesi che la Luna abbia
un'etd di 4,5 miliardi di anni e che si
sia formata dalla condensazione di innu-
merevoli piccole quantitd di materia, che
51 trovayano abbondantemente disponibili
in seguito alla formazione del sistema so-
lare. Dei corpi di massa maggiore, colpen-
do l'ancora sottile crosta superficiale della
Luna, ne provocarono la fuoriuscita del
magma fluido che andd a riempire le ca-
vitd dei mari: i mari sono di conseguenza
pilt giovani dei continenti, o terre, cosa
che sembra confermata dalle determina-
zioni di etd finora effettuate sui campioni
di rocce lunari. Nel formare i mari, il
magma fluido riempi in parte anche i cra-
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C} Il prolungamento della falce sul disco
del pianeta Venere (della quantita w)é
una prova dell'esistenza di un'atmosfera

sul pianeta
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teri, come si pud constatare facilmente
elle zone sui bordi dei mari stessi.

pianeti interni o .
oiché si possono osservare i pianeti solo
tramite la luce del Sole da loro riflessa, al
telescopio essi devono presentare il feno-
meno delle fasi. In pratica, possono pre-
ntare tutte le fasi solo i pianeti interni,
e si muoveno tra il Sole e la Terra, Mar-
te, in opportune condizioni, pud presentare
anche una fase di « tre guarti », mentre i
pianeti pilt esterni presentano in pratica
solo la fase di pienezza, poiché la dire-
zione della visuale dalla Terra differisce
di poco dalla direzione di provenienza dei
raggi solari.
e variazioni di fase di Mercurio e Venere
_possono essere seguite molto accuratamen-
te, con un binocolo (Venere) o con un tele-
scopio dell’apertura di 5-7 em (Mercurio).
Contrariamente a quanto ayviene per la
Luna, nel caso di Mercurio e di Venere si
ha a che fare con una variazione nella
_dimensione apparente, provocata dalle va-
riazioni di distanza dei pianeti dalla Terra.
Nell'epoca della congiunzione superiore,
verso la Terra & rivolta la faccia illumi-
 pata, la distanza dalla Terra & massima e
sono minime invece le dimensioni del di-
o apparente del pianeta. Durante la con-
_giunzione inferiore verso la Terra & rivol-
fa la faccia non illuminata, sulla quale &
notte, la distanza dalla Terra & minima e
sono massime le dimensioni del disco. Si
hanno le fasi di quarto (in cui si vedono
mezzo Mercurio e mezza Venere illumi-
nati) durante le massime elongazioni, oc-
cidentali ed orientali. Fra la massima elon-
gazione e la congiunzione inferiore si ha
?:lche la possibilita di osservare la fase di
lalce.
Le dimensioni apparenti del disco di Mer-
‘curio variano tra 4”8 e 13“,3 in corri-
‘spondenza alla massima (220 milioni di
km) e alla minima distanza (79 milioni di
km) dalla Terra. Venere pud allontanarsi
fino a 259 milioni di km, ed avvicinarsi
alla Terra fino a 40 milioni di km avendo
allora dimensioni rispettivamente di 10
‘e 64”. Parallelamente alle variazioni di
distanza si_hanno anche delle variazioni
di luminosita: la luminosita massima @&
raggiunta da Venere 5 o 6 settimane pri-
ma o rispettivamente dopo che sia rag-
giunta la congiunzione inferiore ed & allo-
fta da — 43 a —4™4; in tale epoca al
telescopio Venere mostra una falce. Per
Mercurio, l'epoca della massima lumino-
Sitd (da — 1™ a — 27) & in prossimita del-
l:.ego_ca della congiunzione superiore, poi-
hé in questo caso, contrariamente a Ve-
nere, le variazioni di distanza dalla Terra
nno importanza minore che le variazioni
delle fasi.
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Mercurio

Accanto a Marte, Mercurio & l'unico pia-
neta del quale & possibile distinguere o
fotografare particolari della superficie, che
tuttavia sono stati delineati molto di mas-
sima, anche a causa delle sfavorevoli pos-
sibilita di osservarli in quanto Mercurio &
sempre molto prossimo al Sole. Ad E. M.
ANTONTADI dobbiamo una carta di Mercu-
rio (1924-1929) ormai classica, la cui no-
menclatura & stata utilizzata fino ai nostri
tempi; analoghe ricerche precedenti, sul
tipo di quelle di 6. v. scHiAPARELLI (1882-
1889) non ebbero uguale successo. Alle zo-
ne di colore pilt oscuro & stato attribuito
il nome latino di solitudo, mentre zone
chiare sono state chiamate con i nomi di
localita nelle quali, secondo la mitologia
greca, Mercurio (o Hermes) si era venuto
a trovare. I1 nome « Liguria » fu attribuito
per onorare Schiaparelli [che in realta era
piemontese].

Le classiche mappe di Mercurio vennero
disegnate nell’ipotesi che Mercurio compis-
se¢ una rotazione completa attorno al pro-
prio asse nello stesso tempo in cui compi-
va una rivoluzione attorno al Sole. Questa
« rotazione catturata » aveva come conse-
guenza che Mercurio doveva volgere al
Sole sempre la stessa faccia, prescindendo
da forti moti libratori, del tipo di quelli
della Luna (v. p. 40 sgg.): circa una meta
di Mercurio era quindi perennemente im-
mersa nella notte fonda & non se ne pote-
vano osservare i particolari; infatti le clas-
siche mappe riportano i particolari di una
sola meta,

Osservazioni radar, compiute per la prima
volta nel 1965 presso 1'Arecibo Ionosphe-
ric Observatory a Puerto Rico, portarono
al valore sorprendente di 59 giorni per il
periodo di rotazione, che sono i *; del
periodo di rivoluzione di Mercurio attorno
al Sole: le carte moderne di questo pia-
neta sono state percid disegnate in altro
modo, ma, a tutt’oggi, la cartografia di
Mercurio si trova ancora in una fase tran-
sitoria. La determinazione per mezzo del
radar della velocitd di rotazione di un pia-
neta & basata sul seguente principio: i se-
gnali radar vengono riflessi verso la Terra
da differenti zone del pianeta. Gli echi
che giungono per primi sono quelli che
provengono dal puntc centrale del disco
del pianeta, mentre gli echi dei bordi giun-
gono piil tardi alla Terra, a causa del mag-
gior cammino dal pianeta: poiché guesto,
perd, ruota attorno al suo asse, gli echi
provenienti dai bordi presentano, per ef-
fetto Doppler (v. p. 24 sgg.), degli sposta-
menti di frequenza o di lunghezza d'on-
da, tanto maggiori quanto piu veloce & la
rotazione. Se h & la lunghezza d’onda ori-
ginale, AX lo spostamento di lunghezza
d’onda, ¢ la velocita della luce, R il rag-
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A R .sini
oppo i & sconosciuto: per conoscere
Jocita di rotazione occorrono allora
rose osservazioni in differenti punti
rhita: in questo modo & possibile
ere le suddette equazioni e conoscere
anche i, che & l'inclinazione dell’asse
gzione. ao.
tmosfera di Mercurio & straordinaria-
ate sottile: recenti osservazioni spet-
fiche hanno stabilito come limite su-
iore della pressione atmosferica al li-
o del suolo il valore di 0,1 millibar.
causa della scarsa accelerazione di gra-
e della scarsa velocith di fuga sulla
erficie di Mercurio, solo pochi gas pe-
ti, p. es. il biossido di carbonio ¢ l'ar-
'hossono restare quali residui dell’at-
2 del pianeta; & in discussione I'ipo-
" di N. KoZYREY circa l'esistenza di uno
o di idrogeno, costantemente rifornito
usso di protoni del Sole. L'esiguita
ell’atmosfera di Mercurio ha in ogni caso
seguenza che fra giorno e notte la
serficie del pianeta subisce forti varia-
ni di temperatura: la massima tempe-
-4, nel caso che Mercurio sia al perie-
con il Sole allo zenit, & di 425 °C,
e la temperatura minima & di — 170
a perd ricordato che su Mercurio un
iorno ha la durata di 176 giorni terrestri.
co si conosce ancora circa la superficie
questo pianeta; i pochi particolari os-
ati sono ancora di difficile interpreta-
Le indicazioni pitt sicure, anche se
tte, sulla struttura sono date dall’al-
do, ciog dalla luce solare riflessa dalla
rficie del pianeta che, secondo A. DA-
N, & 0,055, ancora inferiore all’albedo
ella Luna (0,07): questo significa che la
erficie di Mercurio riflette solo il 5,5 %
 luce solare incidente. Di conseguenza
la superficie di Mercurio si trovano so-
nze pitt scure che sulla Luna, forse sot-
ferma di polvere e sabbia.

L& classiche osservazioni di Venere
Venere non mostra alcun particolare sul
?HO disco che possa dare indicazioni circa
- la struttura della superficie: non & possi-
:B_llt-‘- quindi che esistano mappe di Venere
! Ré;':ﬁﬂa_ cartografia venusiana in genere. Le
‘Mmacchie sfumate biancastre o scure che
- Otcasionalmente si possono osservare sono
Ienomeni transitori e appartengono alla

-nglhje di nubi che ricopre il pianeta.
Lesistenza su Venere di una cospicua at-
mosfera & dimostrabile dalle classiche os-
 Servazioni:
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1. Venere, immediatamente prima e dopo
la congiunzione inferiore, presenta una
« falce » le cui punte si protendono ben
oltre il limite normale: nella Luna, la
« falce » occupa 180° esatti, come appunto
deve essere in base a osservazioni geome-
triche. 11 fatto che i corni della falce si
prolunghino pitt del previsto significa che
in realtad vengono illuminate anche le re-
gioni sul lato non esposto direttamente al
Sole, al limite con il lato esposto: questo
pud essere dovuto a un fenomeno di dif-
fusione o al crepuscolo nell’atmosfera del
pianeta (anche la Terra presenta lo stesso
fenomeno per un osservatore nello spazio
o sulla Luna). (v. p. 70 C)

Anche il fatto che al telescopic non si os-
servi mai esattamente « metd Venere » nel-
llistante della massima elongazione, ma
che invece esista una differenza di parec-
chi giorni fra la dicotomia [fase equiva-
lente, nei pianeti, al Primo o all’'Ultimo
Quarto di Luna] calcolata e quella osser-
vata, viene generalmente considerato una
conseguenza dell’esistenza di un'atmosfera.
2. Quando Venere occulta una stella, que-
sta non scompare e ricompare improyvisa-
mente, come avviene invece per la Luna,
ma piuttosto mostra una diminuzione con-
tinua di luminosita fino a scomparire (e
viceversa dopo la ricomparsa).

Con entrambi i metodi & stato possibile
calcolare D'altezza dell’atmosfera di Vene-
re, ottenendo cosi valori compresi tra 100
e 150 km.

Essenzialmente, oggi sono ancora scono-
sciuti o incerti 1 dati circa la composizione
chimica dell’atmosfera di Venere e circa
la temperatura e la pressione in essa. La
quantita di biossido di carbonio pud es-
sere calcolata per via spettroscopica con
relativa precisione.

I nuovi risultati ottenuti con sonde
spaziali

Negli ultimi anni sono state inviate su
Venere sonde spaziali sia sovietiche che
americane. Mentre queste ultime (Mariner
2 ¢ Mariner 5) hanno sorvolato il pianeta
dalla distanza minima di 33600 km il 14.
12.1962 ¢ di 4000 km il 19.10.1967, le
sonde sovietiche sono penetrate nell’atmo-
sfera del pianeta, toccando, almeno per
quanto riguarda le sonde Venus 5 e Ve-
nus 6, anche la sua supetficie. Venus 3,
la prima sonda spaziale senza equipaggio
che abbia toccato un pianeta, penetrd nel-
I’atmosfera di Venere 1'1.3.1966, senza tut-
tavia approdare a risultati conereti; Ve-
nus 4 raggiunse il suo obiettivo il 18.10.
1967, Venus 5 ¢ Venus 6 a breve distanza
fra di loro il 16 e il 17.5.1969. Tutte que-
ste sonde caddero sul lato del pianeta non
illuminato dal Sole. Dall’insieme dei dati
a disposizione, sembra emergere il fatto
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A)  La struttura interna della Terra
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Coda geomagnetica

le condizioni superficiali del piancta
erno pitl vicino alla Terra devono es-
~ cstremamente  varie: l'atmosfera &
posta dal 93 al 97 % di biossido di
carbonio, l'azoto e i gas nobili ammonta-
' dal 2 al 5 %, l'ossigeno per meno dello
42 %, mentre il vapore acqueo & pre-
te solo in tracce. L'effetto « serra » &
ell'atmosfera di Venere, cosi forte, che le
perature sono sempre sia di giorno che
notte elevate, dell’ordine di + 500 °C.
, pressione atmosferica si aggira intorno
e 100 atmosfere: in tali condizioni &
co probibile la presenza di forme di
ia, anche elementari.
walori cosi elevati per la temperatura su-
ficiale di Venere erano gia stati dedotti,
cavallo del 1960, da osservazioni radio-
e escopiche del pianeta a lunghezze d'on-
ia millimetriche e centimetriche. Non &
ato d’altra parte ancora chiarito se que-
ti valori riguardano effettivamente la su-
serficie del pianeta oppure una possibile
jonosfera (v. p. 78) sovrastante Patmosfera
el pianeta.
ori cosl elevati per la pressione e per
densith atmosferica conducono a una
trazione (v. p. 78) cosi elevata che un
ervatore su Venere dovrebbe avere 1'im-
essione di trovarsi sul fondo di un im-
to, ovvero anche cosi elevata da poter
: mettere la luce solare fin sulla faccia
del pianeta immersa nella notte: a questo
g:nomeno si pud forse collegare l'altro fe-
meno abbastanza misterioso osservato
gli astronomi da centinaia di anni, quel-
della « luce cinerea » visibile sulla parte
disco non illuminata ed interpretata da
cuni come prodotta da effetti di polariz-
zazione nell’atmosfera di Venere.
La sonda Mariner 5 scoperse 'esistenza di
a stratificazione nell’atmosfera: lo strato
eriore, ricco di nubi, & anche gquello
e impedisce la visuale del suolo del pia-
neta; al di sopra, si trova l'ionosfera cir-
condata a sua volta da una corona di idro-
- geno. La fascia di radiazioni di Venere
deve essere da 100 000 a 1 000000 di volte
‘meno popolata delle equivalenti fasce di
Van Allen della nostra Terra, in conse-
‘guenza del fatto che Venere possiede un
ccampo magnetico considerevolmente meno
1ntenso.
E presumibile che nell’atmosfera di Vene-
Te scoppino tempeste: gli studiosi sovietici
ritengono che la velocita del vento su Ve-
nere sia fino a 6 volte maggiore che negli
“uragani sulla Terra; risulterebbe in tal mo-
\do favorito lo spianamento delle eventuali
ineguaglianze superficiali.

La rotazione di Venere

Poiché della superficie di Venere non si
¥Pssono osservare direttamente i partico-
ari, anche la questione della misura della
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durata del periodo di rotazione non pud
essere risolta mediante osservazioni otti-
che dirette. I valori finora stimati per la
durata del periodo di rotazione sono com-
presi fra 22 ore e 225 giorni; anche le
misure spettroscopiche, basate sull'effetto
Doppler, hanno condotto a scarsi risultati,
che consistono nell’osservazione che Ve-
nere non deve ruotare troppo velocemente
attorno al proprio asse. X

Come per Mercurio, anche per Venere le
osservazioni radar hanno risolto il proble-
ma, attribuendo al periode di rotazione
siderale la durata di 243 giorni; le osser-
vazioni furono compiute sia a Puerto Rico,
che altrove. La rotazione deve allora av-
venire in senso opposto, essere ciog retro-
grada, rispetto alla direzione di rivoluzio-
ne attorno al Sole, per cui su Venere il
Sole sorge a ovest e tramonta a est. L'asse
di rotazione & diretto all’incirca verso la
stella ¢ Draconis.

Questa situazione ¢ perd in contrasto con
le ultime osservazioni delle ombre visibili
nell’atmosfera che presentano periodi di
rotazione diversi, pitt brevi; non & tutta-
via chiaro se questi fenomeni avvengono
nell’alta atmosfera.

Le mappe radar di Venere

Le uniche mappe di Venere oggi disponi-
bili sono « mappe radar ». Le diverse re-
gioni della superficie di Venere riflettono
in modo diverso le radioonde, per cui l'in-
terpretazione di queste, una volta riflesse
dal pianeta, si presenta difficile: & possi-
bile solo trarne la generica conclusione
che la superficie di Venere presenta delle
ondulazioni.

Le osservazioni su onde metriche, effettua-
te nel 1956, mostrano dei corrugamenti mol-
to ampi, di cui sono perd forse responsa-
bili le scariche elettriche atmosferiche.

La Terra come pianeta

E possibile dedurre la figura della Terra
da misure sia astronomiche che geodetiche
¢ anche, oggi, mediante satelliti artificiali.
L'« ellissoide internazionale di riferimen-
to» (IRE, International Reference Ellip-
soid), definito nel 1924 dall’'Unione Interna-
zionale di Geodesia e Geofisica (1.U.G.G.,
International Union of Geodesy and Geo-
physics) sulla base dei dati di HAYFORD del
1909, & stato sempre pit perfezionato fino
a giungere al nuovo « sistema geodetico »
(\;%G.S., World Geodetical System), del
1961:

Raggio IRE WGS

equatoriale a 6378388 m 6378163 m
Raggio polare b 6356912 m 6356 777 m

—b
Appiattimentoa—a— 1:297,0 1:29824
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C) Struttura dell'atmosfera terrestre

guenti:
’gﬂperﬁcle

Altri dati relativi alla Terra sono i se-

510 100 933,5 km?
1 083 319 780 000 km*

Volume
-';'riasga 5977 - 107 g
‘Densita media 5,517 g/em’

La lunghezza di un grado di longitudine &
rappresentata dal diagramma (v. p. 76 A),
mentre la lunghezza di un grado di latitu-
dine va con continuita da 1105756 km
all’equatore a 111,699 km alla latitudi-
ne di 89% alla latitudine di 50°, & di
111,2427 km.

Le variazioni di altezza del polo

§i & gia accennato (v. p. 53) alla rotazione
della Terra e ai mutamenti nella disposi-

' zione spaziale dell’asse di rotazione terre-

stre (precessione, nutazione) conseguenti
all’attrazione combinata del Sole e della
Luna. Si vuole ora trattare solamente la
questione del moto del polo, la cui traiet-
toria & detta polodia. I poli geografici del-
la Terra non sono fissi, ma si muovono
itforno alla loro posizione media con una
certa periodicitd, a causa del fatto che l'as-
se di simmetria non coincide esattamente
con l'asse di rotaziome della Terra: lin-
tervallo di tempo in cui si completa una
rotazione si chiama periodo di Chandler e
non & fisso, ma varia tra 415 e 433 giorni,
a causa di spostamenti di masse nell’in-
terno della Terra, e di masse d’aria nel-
I'atmosfera écc.; a questo & sovrapposta
‘la periodicita annuale provocata da movi-
menti atmosferici, o dalla fusione e suc-
cessiva solidificazione dei ghiacci polari.
Lo spostamento dei poli &, al massimo, di
10 o 15 m rispetio a una posizione media;
poiché in questo modo & variabile anche
la distanza di un osservatore dal polo, ne
conseguono piccole oscillazioni nell’altezza
del polo, ovvero nella latitudine geografi-
ca, fino a 0,35”, scoperte per la prima vol-
ta da F. KUSTNER a Bonn nel 1885. Poiché
Taltezza del polo e le sue variazioni pos-
sono essere collegate alle osservazioni de-
gli spostamenti del polo, nel 1899 fu fon-
dato il Servizio Internazionale delle Lati-
fudini; le osservazioni vemivano compiute
in Stazioni, poste tutte alla latitudine di
39° 8 N; le Stazioni attualmente in funzio-
ne sono Carloforte, in Sardegna (8° 19" E),
Kitab, vicino a Samarcanda, nell'URSS
(66° 35' E), Mizusawa, in Giappone (141°
13’ Q), oltre a due Stazioni negli USA,
Ukiah, in California (123° 13' O) e Gai-
thersburg, nel Maryland (77° 12° O); nel
passato erano in funzione anche le Stazio-
ni di Tscharduj, nell’'URSS, e di Cincin-
nati negli USA.
La struttura interna della Terra & rap-
presentata graficamente a p. 74; i dati ed i
valori numerici indicati non sono comple-
tamente sicuri, in quanto le informazioni
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disponibili vengono differentemente inter-
pretate dai vari autori: quasi universal-
mente accettata & comungue lipotesi che
il nucleo della Terra sia costituito da ni-
ckel (Ni) e ferro (Fe), da cui la denomina-
zione di nucleo nife. Secondo altre teorie
il nucleo sarebbe composto di olivina, che
& un silicato di ferro e magnesio, o ma-
gari composto di idrogeno ed elio com-
pressi, come nel Sole. La zona di transi-
zione tra nucleo € mantello & probabile sia
la zona nella gquale ha origine il

Magnetismo terresire
L'intensitd del campo magnetico terrestre
non & molto alta, essendo di circa 0,5
gauss, ovvero di 50000 y. In un campo
magnetico un ago magnetizzato e libero
di muoversi si dispone parallelamente alle
linee di forza del campo stesso, e cosi av-
viene anche nel campo magnetico terre-
stre: linclinazione i & linclinazione del-
I'ago magnetico rispetto al piano orizzon-
tale, mentre la declinazione D (correzione
della bussola) & la differenza tra la direzio-
ne del nord magnetico e quello geografice.
Il campo magnetico subisce variazioni a
lungo termine, e inoltre i poli magnetici
non coincidono con i poli di rotazione:
il polo magnetico nord si trova nell'isola
Prince of Wales, presso le coste dell’Ame-
rica del Nord, alla latitudine 73° N e alla
longitudine 100° O circa, mentre il polo
magnetico sud si trova a 68°7' 8 e 143°
E, nella Terra di re Giorgio V. I poli ma-
gnetici si spostano nel tempo, per cui I'in-
clinazione e la declinazione magnetiche di
un certo luogo pure subiscono progressive
variazioni.
Nella citta di Gottingen, p. es., la declina-
zione era di — 19° nell'anno 1830, il che
significa che in quell’anno 1’ago magnetico
era spostato dalla direzione del meridiano
di 19° verso ovest; nell'anno 1960 la de-
clinazione era scesa a — 3°. Nel territorio
della Repubblica Federale Tedesca, la cor-
rezione della bussola sta oggi diminuendo:
la linea, sulla quale & nulla, nel 1945 pas-
sava all’incirca per Kénigsberg e nel 1975
passa pressappoco per Berlino, spostando-
si ogni anno verso ovest di circa 20 km.
11 campo magnetico terrestre & originato
dalle correnti elettriche che si muovono
nell’interno della Terra, e in parte anche
dalle correnti ionosferiche; poiché queste
dipendono dall’attivitd solare, ne deriva
una stretta correlazione fra attivita solare
e campo magnetico terrestre: si verificano
regoleri tempeste geomagnetiche, come si
pud rilevare dalle « oscillazioni dell'ago
della bussola », prodotte da variazioni del-
la declinazione magnetica dell'ordine del
grado.
La zona d’azione del campo magnetico
terrestre & chiamata magnetosfera, ed &
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delimitata dalla magnetopausa: nella dire-
zione del Sole, la magnetosfera si estende,
a causa dell’azione del vento solare, fino
solo a 10 raggi terrestri (v. p. 106), mentre
nella direzione opposta ha un’estensione
maggiore.

Le fasce di radiazione

Strettamente collegata alla struttura del
campo magnetico terrestre ¢ lesistenza di
fasce di radiazioni (o fasce di VAN ALLEN),
ipotizzata gia da decine di anni, ma con-
fermata nel 1958 sulla base dei dati rile-
vati dal satellite Explorer I e dalla sonda
lunare Pioneer III.

Le particelle atomiche cariche elettrica-
mente, cioé proloni carichi positivamente
ed elettroni carichi negativamente, origi-
nate dal Sole o provenienti dallo spazio
interplanetario, vengono intrappolate dal
campo magnetico terrestre € si muovono
all’interno di questo con percorsi a vite,
lungo le linee di forza del campo che van-
no da un polo all’aliro. Le particelle po-
trebbero venire intrappolate nelle fasce di
Van Allen mediante il seguente meccani-
smo: in seguito alla penetrazione di raggi
cosmici, composti principalmente di pro-
toni, nell’atmosfera terrestre vengono ge-
nerate particelle secondarie, tra le quali si
trovano neutroni, che decadono in elet-
troni e protoni in breve tempo, quando
si trovano ancora cioé nelle fasce di Van
Allen.-

Le fasce di Van Allen sono suddivise in
due: la fascia interna si trova a un'altezza
media di 4000 km e ha una larghezza me-
dia di 3000 km, mentre la fascia esterna &
a un'altezza media di 16000 km e ha una
larghezza di 7000 km. Nella fascia interna
si trovano prevalentemente protoni e in
quella esterna soprattutto elettroni; la sud-
divisione nelle due fasce non & tuttavia
netta,

La struttura dell’aimosfera terrestre
Gli avvenimenti meteorologici che ci in-
teressano hanno luogo praticamente tutti
nella zona, detta troposfera, dello strato
d'aria che circonda la Terra. Gli strati
d’aria pit vicini al suolo sono quelli re-
sponsabili della mobilita dell’atmosfera,
che si manifesta tramite il fenomeno del-
la scintillazione, cioé del caratteristico pul-
sare apparente delle stelle, che tuttavia si
rivela dannoso alla qualitd dell’immagine
nelle osservazioni con dei telescopi. Nella
stratosfera, 1’aria @ molto calma, per cui vi
si possono ottenere, per esempio mediante
telescopi montati su pallone, delle eccel-
lenti immagini del Sole. Da un’altezza di
30 km inoltre si possono compiere osser-
vazioni anche nell'ultravioletto e nell’in-
frarosso.

La iorosfera consiste di singoli strati, nei

quali gli elettroni, relativamente piti ab-
bondanti, sono formati in seguito all’as-
sorbimento di raggi réntgen ad alta ener-
gia o di raggi ultravioletti di breve lun-
ghezza d’onda provenienti dal Sole. Glj
strati ionosferici sono inoltre responsabili
del fenomeno della diffusione delle onde
corte da 10 a 100 m, che sono riflesse da-
gli strati F1 e F:, ritornando quindi verso
la Terra se sono emesse da trasmeititori
terrestri; sul suoclo terrestre vengono an-
cora riflesse, per cui con un percorso a
zig-zag giungono in qualungue punto del-
la Terra. Il fenomeno descritto dipende,
oltre che dalla lunghezza d'onda, anche
dall’epoca dell’anno e dall’attivita del So-
le (v. p. 98).

La composizione chimica dell'atmosfera
terrestre (aria secca, a livello del suolo) &
in peso:

azoto 75,53 %
ossigeno 23,14 %
argon 1,28 %
biossido di carbonio 0,045 %
ossido di carbonio 0,00001 %
neon 0,0012 9%
elio 0,000073 %
metano 0,000084 %
kripton 0,0003 %
ossido d'azoto 0,00008 %
idrogeno 0,000003 %
0zZOno 0,00007 %
xenon 0,00004 %
radon tracce

vapore acqueo da 0,1 a 1,0 circa %

La rifrazione e l'estinzione (v. p. 26)

Prescindendo dall’assorbimento su deter-
minati intervalli di lunghezze d’onda, le
radiazioni, e in particolare quelle lumino-
se, provenienti dallo spazio esterno subi-
scono anche una rifrazione, ciogé un mu-
tamento nel loro percorso, la quale fa si
che le posizioni apparenti di un astro ven-
gano innalzate sopra l'orizzonte; le stelle
che si trovano allo zenit non mutano la
loro posizione apparente in quanto la ri-
frazione & nulla allo zenit; di guesto feno-
meno & necessario tener conto nelle osser-
vazioni astronomiche di posizione. L’am-
montare della rifrazione & di 3524" per
un astro sull’orizzonte (alla pressione at-
mosferica di 760 mm e alla temperatura
di + 10°C): questo significa, p. es., che il
disco solare, che ha un diametro di circa
mezzo grado, pud essere osservato gia im-
mediatamente sopra l'orizzonte quando an-
che ne & in realtd al di sotto. La rifrazione
aumenta all’aumentare della pressione at-
mosferica e al diminuire della temperatu-
ra. Alla rifrazione & dovuto 1’aspetto schiac-
ciato che assumono i dischi del Sole e
della Luna quando sono presso l'orizzonte.
I raggi luminosi che attraversano 1’atmo-

Il sistema solare / Marte [

Mappa. di Marte disegnata presso la NASA (1972), in base alle fotografie del Mariner 8.

Le regioni polari meridionali
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siscono inoltre un indebolimento,
=jone; per le stelle allo zenit l'at-

sorbe circa un decimo di ma-
e: discendendo perd verso l'oriz-

inzione aumenta sempre pid. Il
o dipende dalla lunghezza d'on-
& massimo per le lunghezze d'onda

& nel blu o nel violetto, e mini-
el rosso: gquesto spiega perché gli
prossimita dell'orizzonte, appaio-
ossati, La figura B di p. 76 da un va-
edio per lestinzione, che pud essere
_maggiore o avere un andamento dif-
nel caso della presenza di pulvi-
insediamenti industriali!) o di nubi.

in cifre

neta Marte, riconoscibile per il carat-
co colore rossastro, essendo un pia-
terno (v. p. 45) & osservabile in
e con modalita differenti che i pia-
vhi Mercurio e Venere: & meglio
hile durante le opposizioni, quando
'si trova nella direzione opposta ri-
y al Sole, ed & quindi visibile per
-a notte (lo stesso avviene, natural-
ite, per tutti i pianeti esterni),

opoca dell’opposizione (anche perché le
te di entrambi i pianeti sono ellittiche
non ugualmente orientate) avviene il
simo avyicinamento di Marte alla Ter-
1e opposizioni avyengono in media alla
7 di due anni e 50 gierni: in quelle
‘hanno luogo alla fine di agosto, la
anza di Marte dalla Terra scende al
yre minimo di 55 milioni di km, men-
il pianeta ha un diametro apparente di
4 (opposizione al perielio); nelle oppo-
oni della seconda meta di febbraio, la
nza tra la Terra e Marte ¢ intorno ai
ilioni di km (opposizione all’afelio).
assima distanza assoluta fra i due
ione di congiunzione nella seconda
di agosto: la distanza & allora di cir-
0 milioni di km, mentre durante le
ngiunzioni di febbraio, la distanza scen-
circa 355 milioni di km.

ructa su se stesso con un periodo
rale) di 24" 37™ 22°,65; un giorno so-
dura in media su Marte 24" 39™ 35°,0.
se di rotazione di Marte & inclinato
L piano della sua orbita di 25°10%: il
o nord celeste del pianeta si trova nel
bunio di coordinate o = 318°07 e 8 =
3°78' (al 1900.0), ciog fra le stelle
b in Cigno e Alderamin in Cefeo.
stagioni hanno su Marte un andamento
differente che sulla Terra, hanno ciog du-
rate differenti, a causa della differente ec-
cenfricita orbitale: nell’emisfero marziano
reale, la primavera dura 199,6 giorni,
state 181,7, 'autunno 1456 e l'inverno
0,1; nell’emisfero australe, avviene 'op-
Yosto, analogamente alla Terra.

& raggiunta quando Marte si trova
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La nomenclatura nella topografia di
Marte TR
I nomi attribuiti ai vari particolari super-
ficiali di Marte risalgono essenzialmente
alle osservazioni di SCHIAPARELLI (1877
84); le regioni oscure, che comprendono
circa 1/3 della superficie del pianeta, si
chiamano mari o baie (lat. sinus). I rima-
nenti 2/3 comprendono « paesaggi» pit
chiari, dal colore variabile tra il rossastro
e l'ocra. Una mappa « classica » di Marte,
preparata cioé con l'ausilio unico di stru-
menti fissi al suolo terrestre, & riportata
nella figura C. e
Il meridiano fondamentale di Marte &
quello passante per la baia posta sul bordo
occidentale del Sinus Sabaeus, che & stata
percid chiamata anche Sinus Meridiani.
Le due cappe polari di Marte hanno un
aspetto molto variabile, raggiungendo la
massima estensione (fino alla latitudine di
circa 50°) durante I'inverno e ritirandosi
durante la primavera e nell'estate. Nel
1877 sSCHIAPARELLI scopri anche i « cana-
li », che avrebbero dovuto attraversare in
linea retta le pianure di Marte, congiun-
gendo piccole « oasi» che spiccherebbero
oscure sulle zone chiare circostanti. La lar-
ghezza dei canali, talvolta doppi, dovrebbe
aggirarsi intorno ai 30 km, raggiungendo
perd anche i 100 km. ' ;

Moderne ricerche su Marte

L’invio delle sonde Mariner su Marte ha
dato luogo nelle ricerche su quel pianeta
a una nuova fase, di cui stiamo ancora
osservando I'inizio. Il Mariner 4 vold alla
minima distanza (9825 km) da Marte il
15.7.1965, effettuando 21 riprese fotografi-
che nelle quali si possono distinguere par-
ticolari fino a 4 km. | Mariner 6 e 7 rag-
giunsero le distanze minime dal pianeta di
3400 km il 31.7.1969 e, rispettivamente,
di 3200 km il 5.8.1969, effettuando com:-
plessivamente con obiettivi grandangolari
o teleobiettivi 165 riprese fotografiche,
sulle quali si possono distinguere partico-
lari di 300 m; un potere risolutivo ancora
maggiore & stato raggiunto dal Mariner 9,
che il 13.11.1971 si inserl in un'orbita
ellittica intorno al pianeta. Due sonde so-
vietiche, Mars 2 e 3, ruotarono attorno a
Marte e vi depositarono delle capsule ri-
spettivamente il 27.11 e il 2.12.1971. Sulle
fotografie della serie Mariner sono visibili
dei crateri aventi diametro fino a 100 km,
per cui, a prima vista, sembrerebbe che
Marte presenti delle analogie con la Luna,
finora insospettate in quanto non era mal
nata I'idea che cola esistessero dei crateri,
anche se, teoricamente, un buon telescopio
avrebbe dovuio permettere da Terra di di-
stinguere particolari fino a 30 km. =
Il motivo di cid risiede nelle condizioni
d’osservazione, difficili perché simili a
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Crateri della Luna

e relative all’osservazione della Luna
1: i raggi solari, in queste condizioni,
rmettono all'osservatore terrestre di
ombre, senza di cui i rilievi non
no spiccare plasticamente.

ero di crateri per unita di super-
. di Marte ¢ intermedio fra il numero
,gten che si osservano sui mari lunari
o relativo alle regioni pil elevate,
np1 su]la Luna, L’altezza delle pareti
crateri di Marte non & cosi elevata co-
-sulla Luna, facendo presupporre l'esi-
di un processo di erosione che nel
del tempo ha appiattito i crateri

uesto fenomeno & collegato alla
ibile esistenza di un’atmosfera. Su
rte non dovrebbero esistere dislivelli
eriori a 10 km, come & stato rilevato
‘osservazioni radar,

atmosfera di Marte
tenza di un’atmosfera su Marte fu
otta ben presto mediante osservazio-

ersi sulla superficie del pianeta delle
ali nubi. Si osservano anche macchie
lastre, interpretate come mulinelli di
veri, nonché macchie bianche e blua-
el complesso la densita dell’atmo-
di Marte & stata sempre sopravvalu-
le sonde Mariner hanno permesso di
rre, per la pressione atmosferica al
ello del suolo, un valore di solo 5 mil-
Il biossido di carbonio risulta so-
ondante, costituendo il 95 % della
a totale, mentre idrogeno, ossmano e
acqueo sono presenti solo in trac-
Dell’azoto, che nel passato si riteneva
eponderante, non si & potuto ﬁnora
are traccia.

temperatura
isure di temperatura finora effettuate
te radiometri e termoelementi, a
ferenza di quelle relative all'atmosfera,
0 state confermate. All’equatore la mas-
emperatura & compresa fra + 16 °C
+ 24 °C, ma probabilmente, se l'atmo-
S pamcolarmente intorbidata, oscilla
tra — 15°C e — 35°C. Nella notte,
temperatura scende fino a — 80°C, a
| dell’esiguita dell’atmosfera. Le cap-
polan hanno una temperatura di soli
120°C o — 130 °C, per cui pud essere
stanza pmbahilc- ‘che siano composte
ossido di carbonio solidificato (« ghiac-
'secco »). E anche probabile che sia pre-
te una certa quantita, peraitro ridotta,
i ghiaccio di acqua.
E possibile che a una quota di 125 km
Pequivalente della ionosfera terre-
Palesemente non esiste uno strato di
no, quindi la radiazione ultravioletta
Sole pud raggiungere non schermata la
perficie di Marte. Non si pud tuttavia

telescaplche occasionalmente appaiono
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escludere-éomplef'amente I’esistenza di for-
me primitive di vita sul pianeta, quantun-
que le probabilita siano, alla luce dei dati
disponibili, piuttosto limitate. I colori che
si osservano in certe stagioni in determi-
nate zone d1 Marfe possono essere spie-
gati anche in altro modo: & probabile
che la variazione del colore di questa zo-
na sia dovuta alla sovrapposizione di nu-
vole di polvere provenienti dalle regioni
circostanti,

Le ultime ricerche hanno dimostrato che,
contrariamente alla Luna, le zone di Marte
di colare piti chiaro (p. es. Hel.las) hanno
un minor numero di crateri che le zone
pill scure, Si propende attualmente verso
lipotesi che le regioni di Marte di colore
pitt chiaro siano composte di sabbia ¢ pol-
veri, di dimensioni variabili. 11 colore ros-
sastro del pianeta ¢ forse provocato dalla
preseriza di limonite, minerale ferroso di
colore bruno.

Le riprese fotografiche da parte dei Mari-
ner non hanno mostrato traccia alcuna dei
« canali »; in parte erano state interpretate
come canali delle formazioni di vario tipo
quali successioni di dune ¢ di crepacci, 0
dorsali montuosi o simili. Ogei si riticne,
come gia da 50 anni a questa parte, che
si tratti di un'illusione ottica, in quanto
'occhio umano tende a riunire vari piccoli
particolari in strutture lineari,

Dalle fotugraﬁe del Mariner 9 appaiono
evidenti i segni di un vulcanismo acuto,
forse non ancora giunto a termine. Nel
gmgne 1972 fu pubbhcata una « mappa
provvisoria di Marte », in base alle foto-
grafie del Mariner 9, che comprende quasi
l'intera superficie di Marte. Queste stes-
se fotografie, opportunamente interpretate,
condurranno tra breve a una topografia
marziana.

Le Lune di Marte _

Le orbite dei satelliti di Marte Phobos e
Deimos, scoperti nel 1877 da A, HALL, so-
no riportate nella figura con una scala
grandissima. I periodi di rotazione sono
rispettivamente di 7" 39® e 30" 18™: la
rivoluzione di Phobos avviene quindi in
un tempo pill breve che la rotazione di
Marte, per cui quel satellite, per un osser-
vatore su Marte, apparirebbe muoversi in
direzione contraria a tutte le altre stelle,
da ovest verso est. La distanza dal centro
di Marte & di 9300 e 23200 km rispettiva-
mente ¢, dalla superficie del pianeta, di
5900 e 19800 km. Sulle fotografie del Ma-
riner 9 Phobos appare, come molti piane-
tini, con una forma allungata; la dimen-
sione maggiore & di 22 km e quella mino-
re di 18 km. Deimos ha una forma pil
atrotondata, con dimensioni di 13,5 e di
12 km. Su Phobos & stato osservato un
cratere di 6 km.
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Lacuna di Hestia
Lacuna di Hecuba

Pianetini troiani

— Gruppo dj Hilda

4—— Thule

anetini
a notte di Capodanno, tra il 1800 e il
1, G. PIAZZI scoperse un piccolo piane-
, la cui orbita si trovava tra quelle di
arte e di Giove, e lo chiamd Ceres. A
esta scoperta seguirono quella di Pal-
s da parte di oLBERS nel 1802, di Juno
ARDING, 1804) e di Vesta (ancora OLBERS,
7): Successivamente trascorse qualche
ina di anni, prima che K. HENCKE sco-
pnsse Astrea nel 1845 ¢ Hebe nel 1847.
;_:D allora, non passd anno nel quale non
e scoperto un nuove pianeta.
'tmalmeme sono conosciuti circa 1750
netini (o planetoidl o asteroidi), nel
nso che ne & stata calcolata con esattez-
 l'orbita; i pianetini essm:vah sono in

ero commclé ad aumentare considereyol-
ente da quando, nel 1891, M. WOLF ini-

n metodi fotografici.
numero totale dei pianetini pud es-
valutato solo approssimativamente;
inoltre, non & possibile definire esattamen-
erenza fra pianetini e meteoriti:
andosi alla 19* magnitudine, dovreb-
ro esistere circa 40000 pianetini. Ancora
U difficile & definire la massa totale dei
pianetini; i dati oggi conosciuti delimitano
in intervallo molto ampia i cui limiti sono
100 e 1/2 della massa della Terra.
tiene che i pianetini siano dei maci-
la cm denma media & 3.5 g/cm’
Nemmeno i pilt grossi fra di essi possie-

ni di magnitudine che in taluni piane-
i varia a causa della loro rotazione su
durante la rotazione, vengono

superficie ora esigua, ora pilt estesa;
‘qualche pianetino forse possiede anche
na forma irregolare, a manubrio. I pe-
odi di rotazione finora rilevati si trovano
‘nell’intervallo tra 4 e 17 ore.
'anno 1898 fu scoperto il pianetino
ros, la cui orbita appariva insolita in
uanto non giace, come per gli altri pia-
tini, tra le orbite di Martc e Giove, ma
iunge fino nelle regioni pil interne del
tema solare, incrocia l'orbita di Marte
€ passa a 22 milioni di km dall’orbita del-
la Terra.
Successwamente, furono scoperti altri pia-
- netini con lo stesso comportamento: Amor
si ayvicina fino a 16,5 milioni di km dal-
N Terra, Geographos incrocia Vorbita ter-
restre, Apnllo e Adonis incrociano anche
lorbita di Venere.

Jn caso partlcalarmentc interessante &
quellc del pianetino Hermes, che nel 1937
s: avvicind fino a 600 000 km dalla Terra;

y la loro osservazione e la loro scoperta

in tale occasione furono misurate le sue:
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dimensioni (circa 1 km). Il pianetino Ica-
rus, scoperto da w. BAADE nel 1949, giunge
al perlehu alla distanza di 30 mjhom di
km dal Sole, cosicché la sua temperatu-
ra supcrﬁcmle raggiunge i 600 °C, mentre
all’afelio, fra Marte e Giove, scende a
— 100 °C. Un altro caso estremo & quello
di Hidalgo, pure scoperto da BaADE nel
1920, la cui orbita all’afelio raggiunge 1'or-
bita di Saturno.

I quattro pianetini maggiori ed Eros.

Nome Dimen- Distanza Periodo Eccen- Inclina-
sioni in media siderale tricitda zione

km  dal Sole in dell'or-

in UA  giorni bita in ©
Ceres 740 2,767 1681 0,079 10,6
- Pallas 480 2,767 1684 0,235 34,8
Juno 200 2,670 1594 0,256 13,0
Vesta 380 2361 1325 0,088 7,1
Eros 20 1458 643 0,233 10,8

Commensurabilita

Se si riporta in un diagramma il numero
dei pianetini in funzzane della rispettiva
distanza dal Sole, si ottiene un andamento
particolare, non completamente casuale,
nel quale alcune distanze sembrano vuote:
i corrispondenti periodi di rivoluzione dei
corpi che si trovano in queste « lacune »
stanno in semplice rapporto numerico con
il periodo di Gioye (commensurabilita dei
per:odx) una lacuna particolarmente pro-
fonda si trova in corrispondenza al yalore
1:2 (lacuna di Hecuba, dal nome di uno
dei pianetini che si trovano a quella di-
stanza). Altre zone particolari sono quelle
corrispondenti ai valori 1:3 (lacuua di
Hestia), 2:5, 3: 7, 2: 3 (qui si trova, ve-
ramente, il gr.uppo di pianetini detto «di
Hilda ») e 3 : 4 (dove si trova Thule).
L'esistenza di lacune di commensurabilith
si spiega mediante I'azione perturbatrice
esercitata dal piancta Giove, che conduce
a una rimozione di quei corpi che origina-
riamente si trovavano in quelle zone. La
perturbaz:ene piti forte & esercitata sui pia-
netini il cui periodo di nvoluzmne & ugua-
le a quello di Giove (1:1): un’eccezione
& l'ormata dai 14 (o forse 18) pianetini
detti Troiani che si trovano intorno ai pun-
ti di librazione Li e Ls (v. p. 50 sgg.), del
sistema Sole-Giove. In realta, i pianetini
Troiani compiono oscillazioni a lungo ter-
mine attorno ai rispettivi punti lagrangiani.
I Troiani finora noti si dividono in

pianetini che precedono pianetini che seguono
Giove (detti anche Greci) Giove (o veri Troiani)

Achilles Patroclus
Hector Priamus
Nestor Aeneas
Agamennon Anchises
Odysseus Troilus
Ajax Antilochus
Diomedes

Menelaus




