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Il tempo

Uno dei compiti piu importanti dell’Astronomia cksa e stato quello di definire e
di determinare il tempo astronomico, sia perch&@ssario a diverse scienze, sia
perché cio rappresentava la piu importante appboazdell’Astronomia alla vita

civile.

La misura del tempo puo effettuarsi soltanto cocolasiderazione di determinati
movimenti (se per esempio si ha a disposizione ovimrento esattamente
uniforme, basta la misura dello spazio percorso).



Il tempo atomico

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

La base del tempo atomico e una rete di orolognaicche nel loro insieme
definiscono il Tempo Atomico Internazionale.
L'unita di tempo e isecondi (<) e nel Sistema Internazionz

il secondo e paria 9 192 631 770 periodi della rea@ione emessa nella

transizione fra i livelli iperfiniF =4, M =0 e F= 3, M =0 dello stato
fondamentale dell'atomo dil*Cs

Ma prima?



Il tempo

La rotazione diurna avviene attorno ad un asse@tdacui direzione rispetto alle
stelle (cioe in un riferimento inerziale) consi@danio fissa.

Considereremo costante in modulo la velocita amgp&apertanto il vettore
velocita di rotazione diurnay e consideratdaa® e collegato all'ellissoir
matematico che approssima la figura terrestreralplp al semiasse minore.

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



Il tempo

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

r:—IO
1+ ecoP

dovep e una costante exl’eccentricita dell’orbita.
Il semiasse maggiormell'orbita,a, e quello minoreh, sono dati dalle relazioni:

p _p
1-¢ " 1-¢€

a=

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

Quando il pianeta passa al perielio I'angolo itgzeanullo;

O viene dettaanomalia vera



Il tempo

La velocita areale si mantiene costante:

dA = Lr iy = St
2 2

in cuidAe l'area elementare spazzata nel tedtpo

dal raggio vettore (la congiungente Terra-Sole), ¢

C una opportuna costante.




Il tempo

La rotazione della Terra intorno al proprio ass&t@no la sole sono serviti per
millenni a definire due scale astronomiche di tempt@ collegata con il valore
dell'angolo di rotazioneg{orno) e una con l'angolo lungo l'orbitarn(no).

| valori istantanei dei due suddetti angoli possqgumdi definire le scale di tempo
astronomicc

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



Il tempo

La definizione di questa unita e semplice, ma néacie fissarla praticamente.
L'asse di rotazione della Terra non e immobileetgpalle stelle.

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

Il corrispondente intervallo di tempo sara I'urdianisura fondamentale del
tempo.



Il tempo

Un punto fisso sull'equatore non puo essere dialoiin facilita.

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

La posizione del punty con riguardo al solo primo movimento e deequinozio
medig mentre la posizione effettiva, dovuta ad ambednevimenti e detta
equinozio vero



Il tempo siderale

Si assume come unita astronomica per la misura gehpo l'intervallo tra due
successive culminazioni del pungoe si indica questa unita col nomegahrno
siderale

Questa unita non e costante, né uguale all'unmdaimentale che sarebbe il
periodo di rotazione della Terra, ma le differesaro cosi piccole che il giori
siderale puo considerarsi praticamente come unitdamentale.

Il movimento retrogrado dell'equinozio dovuto gll@cessione, per effetto del
guale le ascensioni rette delle stelle vanno gémerde crescendo con l'andare del
tempo, e estremamente piccolo; in un anno lo spwsit del punty
sull'equatore € di circa 50,26".



Il tempo siderale

Dato che il movimento dell'equinozio e pressochéume, se non vi fosse |l
movimento periodico dovuto alla nutazione, il gimsiderale potrebbe ritenersi
costante.

Il movimento dell'equinozio dovuto a questo fenomercosi piccolo che in
pratica le variazioni di durata del giorno sidersd@o trascurabili.

La parte piu importante della nutazione ha un gleridi circa 19 anni ed il suo
effetto complessivo e una variazione compresaifca g1 s e 1 s nell'interc
periodo.

Il giorno siderale ha inizio all'istante della cuh@zione del puntg, ed e diviso in
24 ore siderali, I'ora siderale in 60 minuti di frsiderale, il minuto in 60 secondi
di tempo siderale.

A causa dei movimenti dell'equinozio si puo distiage iltempo siderale
uniforme o mediq legato all'equinozio medio, dampo siderale vero
determinato dall'equinozio vero.



Il tempo solare vero

Il giorno solare vercee l'intervallo di tempo che trascorre tra due sssee
culminazioni (superiori o inferiori) del Sole (cemtlel disco solare) in meridiano,
ovvero l'intervallo di tempo durante il quale |'afmorario del Sole varia di 360

La culminazione superiore si dice anchezzogiorno vergda culminazione
iInferioremezzanotte vera

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

Si dice poitempo solare verdi un luogo l'angolo orario del Sole (centro), nel
luogo stesso aumentato di 12h, cioe l'angolo om@ato dalla culminazione
iInferiore del Sole.

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



Il tempo solare vero

La posizione osservata del Sole non e quella pff@tente occupata, che viene
chiamatgyosizione verama una posizione leggermente deviata dall’abemaz
(un fenomeno che vedremo piu avanti).

Conseguentemente, se ci si riferisce al Sole ogervisognerebbe parlare di
giorno solare appareni etempo solare apparen; per il primo pero la cosa non
Importanza, in quanto si tratta di un intervalldeinpo e la deviazione ora detta e
pressoché costante per periodi piuttosto lunghi.

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



Il tempo solare vero

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

circa un grado, rispetto alle stelle fisse, nel
direzione opposta al moto diurno della sfer
Ogni giorni il Sole passera al meridiano co
un certo ritardo rispetto alle stelle; ritardo ct
corrisponde al tempo impiegato dal So
passare il meridiano, cioe a circa 4 minuti (
tempo siderale).
Il giorno solare vero e di circa 4 minuti piu
lungo di quello siderale.

} Stella

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

4 minuti; questo intervallo di tempo e stato

chiamato Accelerazione delle (stelle) fisse



Il tempo solare vero

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

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

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

I'orbita apparente del Sole, cioe I'eclittica, momcide con I'equatore, ma e
Inclinata su questo.

ECLITT.

EQUAT.
P




Il tempo solare vero

ECLLTT:

EQUAT.
-

SiaA la longitudine eclittica del Sola la sua ascensione rettac I'obliquita
dell'eclittica, dal triangolo sfericg5S’si ha

tana = tam\ Llcos

Derivando

da _ COSE [d)\
dt 1-serfA sefe d




Il tempo solare vero

da _ COSE [d)\
dt 1-serA sefe d

L’ascensione retta del Sole rappresenta la diffeeefnia tempo siderale e tempo
solare verg
Questa non cresce proporzionalmente al tempo eidaidurata del giorno solare
vero e continuamente variabile, per il fatto cldee fattori di cui si compone la
variazione da sono variabili.

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

sero
sers

ser\ =

E si puo dimostrare che il terming/dt, che e la velocita del Sole sopra l'eclittican n
cresce proporzionalmente al tempo.



Il tempo solare vero

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

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

Da cio segue che per il fatto del moto non unifosukeclittica, il giorno solare
nel primo caso (che si verifica ai primi di gennagccirca 15 s piu lungo che nel
secondo caso (che ha luogo al principio di luglio).



Il tempo solare vero

In secondo luogo, anche s¥/dt fosse costante, non lo sareblédd, in quanto |l
coefficiente di d/dt non lo e a causa dell'inclinazione dell’eatit

La variazione diurna media dell'ascensione rett&dke e di 3m 57s ed altrettanto
puo dirsi per la variazione media della longitudipercio la variazione effettiva
dell'ascensione retta del Sole vero, per il sato fdella obliquita, sara intorno au
equinozi circa 4m 16s ed ai solstizi circa 3m 3tg@no.

Per questo secondo fattore dunque il giorno sg@iaréingo (agli equinozi) e di
circa 39 s piu lungo del giorno piu corto dell'arfabsolstizi).



Il tempo solare vero

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

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

Il progressivo sommarsi di queste differenze cordltequazione del temp.
Il tempo solare vero non puo quindi essere seglat@omuni orologi costruiti

meccanicamente: esso e invece indicato dagli orefdgri, nei quali uno stilo,
fissato su una superficie esposta al Sole, prdeefheopria ombra.

OMBRENE E LS E IL TIMP I CU w
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Il tempo solare medio

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

Per il calcolo di questa durata media e necessarnoscere il numero esatto di
giorni solari in un anno, ma per definire completate il giorno medio (vale a
dire anche l'istante del suo inizio e la misuratéelpo che ne deriva) € necessario
stabilire un legame tra esso e il tempo v

Allo scopo si utilizzano due Soli ipotetici:Slole fittizioche si suppone percorrere
I'eclittica di moto uniforme e i5ole mediacche si suppone muoversi
uniformemente sopra l'equatore.

Entrambi compiono il moto annuo nello stesso temgba Sole vero.

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



Il tempo solare medio

A causa della diversa velocita del sole vero nelmercorso, qualunque sia la posizione
del Sole fittizio rispetto al vero in un certo sta, nel loro cammino i due Soli verranno
a coincidere in due soli punti dell'eclittica, dietnalmente opposti.

Si definisce allora piu precisamente il Sole fitttzcome quel punto che (percorrendo
I'eclittica con moto uniforme) passa al perigeo #'@ogeo insieme al Sole vero.

Se indichiamo coh la longitudine del Sole fittizio, dettangitudine media del Sole
(attenzione, non e la longitudine del Sole mec), la differenzeA — L tra questa e |
longitudine vera, ovvero I'angolo fra le direziolel Sole vero e del Sole fittizio, e detta
equazione del centrcsara positiva quando il Sole vero precede quitinio e
negativa nel caso opposto, mentre la variazidmdt dara costante.

DettaA l'ascensione retta del Sole fittizio si puo screviequazione

dA: COSE dL
dt 1-ser Lsefe d




Il tempo solare medio

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

dA/dt € minimo per L =0e L = 180
dA/dt € massimo per L=9@ L = 270

dA/dt = dL/dt quando

COSE

=1
1-serf Lsere

Ossia:

L =46°14"
L = 13346
L = 22614’
L = 31346



Il tempo solare medio

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

Il giorno solare medio puo definirsi anche comertervallo di tempo compreso
fra due successive culminazioni del Sole medaculminazione superiore del
Sole medio e detta anchezzogiorno medida culminazione inferiore

mezzanotte med.

Il giorno medio incomincia alla mezzanotte medlaegolo orario del Sole medio
aumentato di 12h misura il tempo medio locale wesm dal principio del giorno
medio.

Il giorno medio e diviso in 24 ore medie, I'ora naeith 60 minuti ed il minuto in
60 secondi di tempo medio.



Equazione del tempo

La differenza tra I'ascensione retta del Sole medjaella del Sole verm € detta
equazione del tempo; essendo l'ascensione ret&otkemedio uguale alla longitudine
medialL del Sole (longitudine del Sole fittizio), I'equazedel tempo e

E=L-a

L'equazione del tempo puo dirsi anche la differdred tempo solare vero ed il tempo
medio

E =tempo vero-tempo medio

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

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

Il secondo termine a destra@guazione del centrpil primo lariduzione all'eclittica



Equazione del tempo

L'equazione del tempo si scrive:

E=Asenl+ Bos I+ Csef + [@os2t .

dove i coefficienti A, B, C, D,... sono ben detemnati per ogni epoca (i primi sol
guelli che incidono di piu e sono sensibilmentaalal col tempo), ed. si calcola per
gualungue istantecon la formula

L=n(t-1)

n e la velocita angolare media del Sole sull’eckttat, I'istante del suo passaggio al
puntoy.



Equazione del tempo

In molti calcoli si puo utilizzare I'approssimazmesn
E=-9,87sin @(N- 8)|+ 7,67sing( N- )1

DoveE e espressa in minuti, g = 36865 se gli angoli sono espressi in gradi,
oppure g = 1/365 se gli angoli sono espressi in radi

N e il numero del giorno, per esemphd= 1 per il P gennaioN =2 periil 2
gennaio e cosi via.
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Equazione del tempo

L'equazione del tempo arriva ad un valore massimo |
anticipo di circa 14 minuti verso meta febbraiouadvalore
massimo Iin ritardo di circa 16 minuti nei primi giodi

novembre; in queste due epoche dunque il Solarsara
meridiano rispettivamente alle 12h 14m e alle 14im 4l
tempo medio.

La stessa equazione si annulla 4 volte all'anno, e
precisamente a meta aprile, meta giugno, al prmcip
settembre ed a Natale, nelle quali epoche dundhe

passera in meridiano alle 12h precise di tempo onedi

s0le e

equatore |

| \meridiano



Tempo locale

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

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

La differenza e uguale alla differenza delle londiihi geografiche dei due luog!
Reciprocamente si puo dunque determinare la diffiereli longitudine di due luoghi
confrontando le indicazioni relative allo stesganse di due orologi che si trovano nei

due luoghi.

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



Tempo legale

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

Stabilisce I'ora che devono segnare tutti gli ayoth un paese o regione rispetto a
guella di riferimento fissataGreenwicl.

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



Tempo legale

USa, CAMADS MEXICO EUROPE, RUSSIA, part of CEMTRAL A58 OBSERVE DST (SUMMER TIME) (+1 HOUR)

- T T

International Dlate Line

Ty nter

llap cutline @ wharldTimeZane.com
Compiled by Alerander Krivenyshed | 5

C

Si divide la superficie terrestre in 24 fusi lintitda meridiani distanti di e si
assume come tempo comune del fuso quello del rmandii mezzo; per convenienza
ogni stato adotta l'ora del fuso nel quale si tiavaaggior parte del suo territorio.



Tempo legale

In teoria il tempo locale puo differire dal tempal fuso al piu di mezza ora.

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

Il punto di partenza in questa convenzione e ilideeno di Greenwich. Il tempo medio
di questo meridiano viene chiamasonpo universal€UT).

In ogni istante esso e lI'angolo orario del Sole nied Greenwicl piu 12h.
Il giorno universale comincia alla mezzanotte mehli@reenwich.

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

Dal 1916 alcuni stati hanno introdotto per ragetownomiche e di pubblico interesse
I'ora estiva stabilendo un anticipo di 60 minuti esatti sud'aivile (detta anche,
erroneamente, ora solare) per un certo period@det) dalla primavera all'autunno.

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



Tempo legale

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

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

Greenwicl.

Questo tempo e detto tastante local® deve dunque essere aggiunta (col segno)
al tempo locale per ottenerdaimpo legale

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

siccome il tempo locale di Camerino e quello dehprfuso, cioe dell'Europa
centrale, che anticipa di un'ora su quello di Gneeln, la costante locale per

Camerino +7m 44s.



Tempo legale

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

In tempo locale medio saranno le
12h + I'equazione del tempo
percio in tempo legale saranno le
12h + I'equazione del tempo + la costante locale
A Camerino per esempio il 12 aprile 2012 il Salérana
/m44s + 1m 02s = 8m 46s

dopo le 12h di TMEC, cioe quando i nostri orologgsano 12h 8m 46s.



Tempo legale

La differenza dei tempi locali e dei tempi di zdveaper conseguenza il fenomeno del
cambiamento di data.

Se per esempio da noi gli orologi segnano le 17ionmmaginando di andare col
pensiero verso oriente incontreremo luoghi i coigeanticipano sempre piu e ad un
certo punto arriveremo in una regione che avradebalel mattino successivo; andando
Invece verso occidente incontreremo paesi che isainetro rispetto al nostro orologio

e quando arriveremo alla regione di prima troveraosnmvamente le 5 del mattino, 1
guesta volta del mattino dello stesso giorno nostro

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

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

Come meridiano e stato scelto quello opposto ar@ried, cioe il meridiano di
longitudine 180 o0 12h (occidentale od orientale).



Anno siderale e anno tropico

Il tempo impiegato dal Sole fittizio a percorrenetéra eclittica rispetto ad un punto
fisso di questa si chian@nno siderale

La durata e di 365,256363fiorni solari medi

Si chiamaanno tropicol'intervallo di tempo che trascorre fra due suceepassaggi
del Sole fittizio (e quindi anche del Sole medilbquinozio di primavera o, piu in
generale, l'intervallo di tempo durante il qualéolagitudine (ed anche l'ascensione

retta) del Sole cresce di .

Poiché questo equinozio si sposta sull'eclittica0di26 in un anno tropico nel verso
contrario al moto annuo del Sole, I'anno tropigatebreve dell'anno siderale e
precisamente del tempo che il Sole impiega a pexe®sull'eclittica un arco di 507,26
e poiché in un anno esso percorre
360° = 1 296 000", la durata dell'anno tropico sara di

365, 256363E€L296000_ 00,28 365,24219

1296000

giorni solari medi.




Annus fictus o anno besseliano

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

L'istante di inizio dell'anno tropico e arbitrarioa una volta fissato, determina un
punto della eclittica dove avverra l'inizio di ogamno tropico indipendentemente da
gualungue tempo locale.

Per ragioni pratiche esso si deve scostare il mpessibile dall’inizio dell'anno civile;
gli astronomi fanno coincidere l'inizio astronomamn l'istante in cui la longitudine del
Sole fittizio e esattamente 280 18h 40m.

La differenza tra questo istante e l'inizio delfarivile puo raggiungere al piu un
giorno.

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

Il suo inizio si indica con l'aggiungere uno zeome cifra decimale al numero
dell'anno, per esempio 2012,0, e si rappresentipdrazione decimale di anno un
gualungue tempo nel corso di un anno besseliam@ssenpio 2012,23.



Anno anomalistico

Quando si studia il moto del Sole sul piano dditteza rispetto alla Terra, si assume un
sistema polare avente il polo nel centro dellaal'erfasse polare coincidente con la
direzione del perigeo.

La coordinataanomaliae l'angolo che la direzione del Sole forma codilezione del

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

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

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

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

Lo spostamento e di 61',89 e percio 'anomaligbiét cresce di 366-61'.89 in
365,2421981 giorni medi; si calcola facilmente aaobhe per completare i 360
occorrono 0,0174428 giorni in piu dell'anno tropper cui I'anno anomalistico risulta

di 365,259640%iorni solari medi.



Anno civile o anno giuliano

Sia l'inizio, sia la durata dell'anno tropico pre@ao nella pratica degli
iInconvenienti a causa delle frazioni di giorno ede&juali si dovrebbe tenere conto.

Accanto all'anno tropico fu adottato un altro arcamnvenzionale, dett@nno
civile, che incomincia sempre col principio esatto dgiworno medio e quindi deve
essere composto di un numero intero di giorniseidgasempre l'equinozio

approssimativamente alla stessa data.

Poiché I'anno tropico ha 365,242198094 giorni madiede che si puo ottenere
una prima approssimazione prendendo gli angiad,25giorni e facendo gli anni
comuni di365giorni ed intercalando ogni quattro anni in giom@iu.

L'anno col giorno in piu e dettmsestile

Tale regola venne fissata da Giulio Cesare e peudto anno viene chiamato
anno giuliano.



Anno civile o anno giuliano

Quattrocento anni giuliani comprendono

365,251403= 36hH 400+1( giorni medi

Invece di

365,24219811 406 146096,87/924 365 400 96,8 giorni medi
Ogni 400 anni € necessario eliminare un po’ pitedgiorni

Tale disposizione fu emanata da Gregorio Xlll,uatp nel 1582, oltre che far seguire al
4 ottobre il 15 ottobre per portare nuovamenteala dell'equinozio di primavera al 21
marzo, stabili che tutti gli anni divisibili per @0che secondo il calendario giuliano
dovrebbero essere anni bisestili, fossero anni comsoltanto quelli divisibili per 400
rimanessero bisestili.

Il calendario cosi riformato, e che utilizziamo arcoggi, fu dettgregoriana

MA ANCHE COSI' LE COSE NON RITORNANO PERFETTAMENTHE=E SONO
NECESSARI ULTERIORI AGGIUSTAMENTI



Anno civile o anno giuliano

La differenza di 0,0078019 giorni = 11m 14,08416d'anno tropico e quello
giuliano ha per conseguenza che l'equinozio digwera, anche dopo il ciclo di 4
anni, non cade allo stesso istante del 21 marze; essendo I'anno giuliano piu
lungo — anticipa gradatamente dell'intervallo dOF80194 = 0,0312076 giorni
medi (in 4 anni consecutivi).

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

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

Questo avanzo continua finché non interviene sexdrtdlendario gregoriano un
secolo non bisestile che interrompe la serie adiquadriennali regolari e fa
ritornare I'equinozio all'istante di 4 secoli adcbgmentre il secolo bisestile; come
Il 2000, non interrompe la serie).



Data giuliana

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

Accanto a questi periodi viene pero molto usatogtiescopi astronomici e storici anche
un computo a giorni, continuato senza interruzesopartire dal mezzogiorno medio a
Greenwich del9gennaio dell'anno 4713 a.C. (data anteriore a @saksvento storico).

Si definiscedata giulianadi un istante (secondo Giuseppe Scaligero, 154®9,ldhe
Introdusse questo computo nel secolo XVI) il nundrgiorni interi e frazione di
giorno trascorsi dalla predetta origine fino alirge in questione.

Cosi ad esempio la data giuliana della mezzanmigelio Greenwich) del 31 dicembre
2010 e 2455562,5, quella del mezzogiorno (le 1t08li) del 12 aprile 2012 e
2456030.



Data giuliana

Si definiscono anche:

Il giorno giuliano eliocentrico(Heliocentric Julian Day1JD):
identico al giorno giuliano, ma riferito al sistemtiariferimento del Sole, e percio puo
differire dal giorno giuliano normale fino a 16 mtn cioe il tempo necessario alla luce
per attraversare l'orbita della Terra.
Il giorno giuliano e a volte chiamato giorno gim@ageocentrico per distinguerlo da
guello eliocentrico.

Il giorno giuliano cronologicq introdotto da Peter Meyer, in cui il punto iniei@
posto alla mezzanotte del 1° gennaio 4713 a.Cnehfuso orario locale invece che
UTC.
La differenza tra mezzogiorno e mezzanotte sigaifitze occorre aggiungere 0,5 al
giorno giuliano per ottenere quello cronologico.
Inoltre, utilizzare il fuso orario locale costringdener conto della differenza di ore tra
il Tempo Universale e il fuso considerato, nonceata legale estiva, se applicabile.
Gli utilizzatori del giorno giuliano cronologico @mano l'altro giorno giuliano
astronomico.



Data giuliana

Si definiscono anche:

Il giorno giuliano modificato(MJD), introdotto dallo Smithsonian Astronomical
Observatory nel 1958 per registrare 'orbita depatSik, € definito in termini di giorni
giuliani come segue:

MJD = JD - 2400000,5
Lo spostameni di 0,5 significe che il MJD inizia € finisce alla mezzanott del Tempc
Universale, anziché a mezzogiorno. Il giorno MJD 1 coin@de il 17 novembre 1858.
Il giorno giuliano ridotto, (RJD) utilizzato anche dagli astronomi, conta i giattallo
stesso inizio del MJD, ma a partire dal mezzogiddii€, ed e quindi definito come:
RJD = JD —2/miim

Il giorno RJD 1 inizia quindi a mezzogiorno deld@embre 1858 e finisce a
mezzogiorno del 17.



Data giuliana

Si definiscono anche:

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

Poiché questo conteggio ha superato i numeri darquatre il 10 ottobre 1995,
alcuni adesso contano il TID iniziando da queltla,d@er poter mantenere un
numero a quattro cifre. Puo essere definito ¢

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

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



Rifrazione
ADberrazione
rrecessione
Nutazione




Perturbazioni delle coordinate celesti

Le osservazioni astronomiche sono fatte prevaleséadalla superficie della
Terra.

Cio comporta un insieme di effetti dei quali e resz&io tener conto per correggere
le posizioni osservate degli astri e risalire @& posizioni real.

Questi effetti sono essenzialmente di due

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

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



Rifrazione atmosferica

Il fenomeno della rifrazione ha influenza sull'ass&ione da terra degli oggetti
celesti a causa della presenza’d@tiosfera terrestre che, oltre ad assorbire la
radiazione, ne devia la traiettoria.

Le leggi della rifrazione impongono che i raggi
Incidente e rifratto giacciano nello stesso pianole
che tra gli angoli di incidenza e di rifrazio |
sussista la relazione Vi | 1
|
|

seni_n, _
senr n

2




Rifrazione atmosferica
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Rifrazione atmosferica

zenrt
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Rifrazione atmosferica

zenit Si definisce rifrazione astronomica
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Rifrazione atmosferica

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

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

Non tratteremo la teoria generale, valida per quahe distanza zenitale, perche
alguanto complicata e poco utile perché di norn@skervazioni vengono fatte per
distanze zenitali piccole.

Cio permette di ottenere significative semplificami

In generale, dalla definizione Risi ha

R:L dz

I'integrazione e lungo la traiettoria luminds#alla base al bordo superiore
dell’atmosfere



Rifrazione atmosferica

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

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

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

Poiché l'indice di rifrazione e una funzione decesge della distanza degli strati
atmosferici dal suolo, la traiettoria luminosa @ w@arva con la concavita rivolta
verso il basso.



Tralettoria di un raggio di luminoso

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

La rifrazione e massima sull’orizzonte e raggiuB§ecirca.

Il Sole e la Luna appaiono sorgere prima e tranmerdapo rispetto al verificarsi
degli stessi due eventi in ideali condizioni dieaasm di atmosfer




Rifrazione atmosferica

Alcune ipotesi sullo stato fisico dell’atmosferaréstre (equilibrio idrostatico, gas
perfetto, ecc.) consentono di affrontare il proldeashella rifrazione per distanze
zenitali minori di 75° e di arrivare a formulare feruno sviluppo in serie
dipendente dalla tangente della distanza zenitsdergata al suolo con coefficienti
dello sviluppo dipendenti dalle condizioni fisicfpressione, temperatura, ecc.) nel
luogo di osservazione.

Per distanze zenitali superiori a° intervengono anche le variazioni di densita
temperatura nell'atmosfera.

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

La rifrazione aumenta al diminuire della temperatare all'aumentare della
pressione perché allora la densita aumenta e aunadhihdice di rifrazione.



Rifrazione per piccole distanze zenital

Per distanze zenitali minori di 10° si puo
assumere che gli strati atmosferici siano pial
e parallel.
Tra due strati infinitesimi contigui sussiste
allora la relazione di invarianz

(n+dn) serf i+ d)= nser

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

nseng = senz= s¢n-R, )= senRgpsz cosR



Rifrazione per piccole distanze zenital

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

R=(n-1)tang

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

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

R"=60"tan z,



Rifrazione atmosferica

Poiché la rifrazione altera I'altezza degli oggegtesti sull'orizzonte, le coordinate
celesti dedotte dalle osservazioni devono esse&rettme, viceversa, la posizione
osservata di un astro sulla sfera celeste non pingidere con quella
corrispondente alle coordinate celesti «verex»adib.

Nelle eclissi totali di Luna la luce solare raddatsuperficie terrestre viene
deviata per effetto della rifrazione atmosfericaicché il cono di oscuramento
completo prodotto dalla presenza della Terra vaam®rciato e si estende finc

circa40 R (R = 6371 km) soltanto.

La Luna, che dista dalla Terra in media circa G0 R
risulta quindi debolmente illuminata dalla luceaseldi

maggiori lunghezze d'onda, che sono quelle menqy

deviate e meno assorbite dall'atmosfera terrestre g =




Rifrazione atmosferica

Fissata la lunghezza d’ondail valore dell’indice di rifrazione € dato dalkgge
di Gladstone-Dale:

n-1=kp
p € la densita. Considerandatinosfera come un gas _uP
perfetto di pressioni, temperaturd e peso P= ﬁ

molecolarqu, vale lequazione di stato:

P
Siha n-1=k'—
T
In condizioni standard ¢ 760 mmHg, §=0C =273 -1~ 78 7(10° E
K), nel visibile

(P / 760; tan z, (Pin mmHg,T in kelvin)

(T /273

R"=60" 4



Rifrazione atmosferica

Una formula piu completa: Owens (1967)

P(1,049- 0 0157) 010

n(t,P)-1=[ n(15,769 - 1 720,884 & 0 036

t e in gradi centigradi



Rifrazione atmosferica

La variazione della rifrazione atmosferica conuatg dipende essenzialmente dal
gradienti verticali di temperatura, mentre sono onemportanti quelli di pressione.

Il vento porta continuamente attraverso il camnoti@o, bolle d’aria in cui sono
presenti variazioni di temperatura di pochi cembesii grado, che sono sufficienti
a causare piccole rifrazioni accidentali al raggminoso.

Sono anche nocive le differenze di temperatura sgfie strutture che circondano

Il telescopio; e molto importante tenere tali streg il piu possibile isoterme, e alla
stessa temperatura dell’aria esterna.

@:k._PZ - g dT
dg T R dg

La costante g/R vale circa 3,4 k/1000 m.




Estinzione, scintillazione, seeing

L'atmosfera terrestre diffonde e assorbe le rapimalettromagnetiche in modo piu o
meno completo a seconda della lunghezza d'ondameliazione incidente.
L'atmosfera e trasparente tra 300 nm e 1000 nm @&rnelle onde radio da 5 mm a 50
m circa.

Onde radio Infrarossi Ultravioletti Ragg X Raggi cosmici
10 m | m 0l m | em | mm 100 um 10 um | pm 1000 A, 100 A [0 A | A 001 A 0001 A 00001 A




Estinzione, scintillazione, seeing

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

Cio viene conseguito valutando, alle varie distazrerstali osservate, I'estinzione
media in funzione della corrispondente massa diattraversata dalla luce ed
espressa in unita della massa di aria attraveafiataenit (iduzione allo zenit).

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

vengono assorbiti e deviati in diversa misura tang diversi.

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

scintillazione dinamica
scintillazione cromatica
scintillazione parallattica.



Estinzione, scintillazione, seeing

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

della posizione apparente dell'oggetto osservato.

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

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

Il seeing e determinato dagli strati piu bassi (eqensi) dell'atmosfera.




Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere l'effetto del seeing e utile prenoheconsiderazione, come
esempio, un caso ideale.

Assumiamo che la sorgente osservata sia puntiferaie le ottiche del rivelatore
non incidano sulla qualita dell'immagine.

In assenza di atmosfera il rivelatore osserveré&bbergente puntiforme; mentre
presenza di una massa d'aria, I'lmmagine dellaestegisulterebbe avere
un'estensione superficiale con una densita di fatom decrescerebbe dal centro
dell'immagine della sorgente verso I'esterno.



Estinzione, scintillazione, seeing

Per comprendere questo effetto di sparpagliamenttmtbni dobbiamo pensare
che un rivelatore, come un telescopio, ottienexagine di un oggetto attraverso
esposizioni piu 0 meno lunghe, che gli permettarecdumulare la luce
proveniente dalla sorgente.

Durante la posa le condizioni degli strati del cdnatmosfera che si trova tra la
sorgente puntiforme e la superficie del rivelatwambiano di frequente. Tall
variazioni corrispondono ad un cambiamento delbadli rifrazione, che influisc
sulla traiettoria dei raggi di luce e quindi sunpulella superficie del rivelatore
dove i raggi incideranno.

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

saranno turbolenti maggiore sara lo spostamento.



Estinzione, scintillazione, seeing

L'immagine mostra cosa si vede
con un telescopio quando si
osserva una stella a grandi
ingrandimenti (immagine in
negativo).

Il telescopio impiegato ha un
diametro di 7.

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

come speckle [macchioline]), e un
effetto della nostra atmosfera.

Le varie tecniche appartenenti allo
speckle imaging cercano di
ricreare I'immagine dell'oggetto
cosi come era prima di essere
disturbata dall'atmosfera.



Estinzione, scintillazione, seeing

Scala di Antoniadi;

SEEING | |La visibilita e perfetta, 'immagine e stabile e non tr

SEEING Il [Buona visibilita, i tremolii si alternano con momenti di ca

SEEING IIl Misione mediocre, si percepiscono lunghi tremolii dell'immag

SEEING IV Misibilita scarsa, I'immagine trema a lun

SEEING V Misibilita pessima, le vibrazioni sono continue e non ces




ScalaPickering

1 2 3

Immagine pessima: 'immagine della stella e 2 volte |l
diametro del 3° anello di diffrazione.

Immagine molto cattiva: L'immagine della stella
occasionalmente e 2 volte il diametro del terzo anello.

Immagine cattiva: 'immagine della stella ha circa lo sieg
diametro del terzo anello di diffrazione; € piu luminosa a
centro

S

Immagine appena sufficiente: disco di Airy spesso visibi
archi degli anelli di diffrazione qualche volta visibili

e

Immagine discreta: visibile il disco di Airy e gli archi deg

anelli con una certa continuita.




ScalaPickering

6 7 38

Immagine buona: il disco di Airy e sempre visibile e sono
visibili costantemente piccoli archi

Immagine molto buona: disco qualche volta nettamente
7 definito, si vedono gli anelli come lunghi archi o cerchi
completi

Immagine ottima: disco sempre nettamente definito, anelli
visibili come lunghi archi o cerchi completi, sempre in mpto

Immagine quasi perfetta: la parte interna della figura di
diffrazione e stazionaria, la parte esterna occasionalmente

10 [Immagine perfetta: tutta la figura di diffrazione e ferma 10




Estinzione, scintillazione, seeing

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

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

Tale distribuzione viene spesso rappresentatagraplicita, con una funzior
gaussiana. Esistono altre funzioni analitiche abgspno riprodurre meglio la P.
reale delle sorgenti, un esempio € dato dallaifunezdi Moffat :

L1 r)’ ’
PSHr) = {H(gj] FWHM =2a+/2"F -1

T L

cona e 3 da determinare.

Sef3 - « la funzione di Moffat tende ad una gaussiana.



Aberrazione

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

In una interpretazione classica la velocita (redgtdella luce di una stella
osservata dalla Terra puo essere calcolata medaotanposizione della velocita
(assoluta) della luce e della velocita di trascieato della Terra.,

moderna.
J / 3
. o o e »
Un approccio rigoroso implichereb ,f 7/
agw . . - 0 " » '/
I'utilizzo di concetti relativistici e 2 P
porterebbe ad una correzione dei risultati ! /!

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

— ﬂ O—-0'=a angolo di aberrazione
C

Dal teorema dei seni nel triangolo OSS’ si ha
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Postok = 206265v/c e sostituend®’ con 6, a
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Aberrazione

Il moto di rotazione della Terra attorno al suoeasgiello di rivoluzione della
Terra attorno al Sole e il moto del Sole nello spanncorrono al fenomeno
globale fornendo ciascuno una componente spec#fide@anno cosi nell'ordine

le aberrazioni diurna, annuae secolare

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

k=0,32"cosp



Aberrazione

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

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

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

La circonferenza descritta &aha raggio uguale dd a cui corrisponde una
dimensione angolare ugual& a



Aberrazione

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

Il semiasse maggiore e parallelo al piano delltecd, il centro dell’ellisse
rappresenta la posizione effettiva della stella.

Mentre quindi il semiasse maggiore e uguale pé&e tatstelle, quello minore
dipende dal parallelo eclittica dell'astro rimanepero sempre indipendente ds
distanza della stella. L'ellisse tende ad una nierx@nza per le stelle prossime al

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

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




Aberrazione

L'aberrazione secolare e collegata con il motdsadét nello spazio; poiché questo moto
e praticamente rettilineo e uniforme per intervdilliempo anche molto estesi, la
composizione delle velocita della luce e dell'ogg&Ere da luogo a spostamenti uguali e
paralleli per tutte le stelle senza introdurre a&cuariazione temporale nelle direzioni

di osservazione e quindi nelle posizioni vere dstidgie.

L'aberrazione secolare non ha rilevanza pratica.

Nella determinazione delle posizioni planetarien@afsi deve considerare anc
I’ aberrazione planetariache e collegata con il fatto chefig(tempo-lucge
I'intervallo di tempo impiegato dalla luce a pereoe la distanza tra la posizione
effettiva del pianeta e la Terra, la posizione nsda al tempa corrisponde in realta
alla posizione effettivamente occupata dal pianetampaot — At.

Il tempo-luce per il Sole e di circa 8 minuti, pdutone (alle quadrature) va da un
minimo di circa 4 ore ad un massimo di circa 7 peg;le stelle il tempo-luce e molto
maggiore ma questo tipo di aberrazione non pugessterminato perché i moti
assoluti delle stelle non sono in genere noti, rao@mente a quanto avviene per |
pianeti ai quali possono applicarsi gli svilupplldeneccanica celeste.



Precessione e nutazione

| sistemi di coordinate e alcune nozioni
fin qui fornite presuppongono che i piani
fondamentali di riferimento
corrispondenti all'equatore e all'eclittica { Vee costellazione
(ed i corrispondenti assi) siano fissi nells -
spazio.

%te]la polare
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asse tlerrestre

In realta cio non avviene a causa delle
perturbazioni indotte dalle attrazic
gravitazionali del Sole e della Luna sul ~forze che determinano
rigonfiamento equatoriale terrestre e dipiano jano eclifi®e.. ~strazione lunare
guelle dovute alla presenza dei pianeti,
moti di rotazione e di rivoluzione della
Terra presentano complicazioni che
determinano una variazione temporale
alcuni elementi di riferimento, in
particolare sia la giacitura dell’equatore
che la giacitura dell’eclittica variano nel
tempo rispetto ad una giacitura fissa.
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Precessione e nutazione

In generale l'effetto combinato della rotazionemlicorpo attorno a se stesso e
della presenza di una perturbazione agente sulsmadeorpo da luogo alla
comparsa di un moto rotatorio dell’asse di rotagidal corpo. E questo ad
esempio il caso del moto di una trottola in rotaeionon appena l'asse di rotazione
della trottola si discosta dalla verticale, memdr&ottola continua a ruotare attorno
a se stessa, l'asse di rotazione inizia a sua&oliatare attorno alla verticale per
effetto dell’azione della gravita terrestre.

Il fenomeno prende il nome di precessione e neal dala Terra comprende i d
aspetti di precessioani-solare e di precessionglanetaria.

Il primo effetto fu scoperto nel Il secolo a.C.lgaarco.
Lo stesso Ipparco dedusse, correttamente, cheougvd addebitarsi ad uno
spostamento del punyan verso retrogrado in conseguenza di una rotaziehe

piano equatoriale rispetto al piano eclittica.

Questo a sua volta non rimane fisso nello spazeuga dell'effetto delle
perturbazioni planetarie sul moto orbitale delladeattorno al Sole.



pole Nord celeste

Precessione

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

eclrttica

A causa dell'obliquita dell'eclittica rispetto aelijuatore celeste, Sole e Luna
muovendosi rispettivamente sulla e in prossimitBesbdittica agiscono su
rigonflamento equatoriale terrestre con un'attraigravitazionale risultante, tenuto
conto delle forze centrifughe, in una coppia dzéodirette perpendicolarmente al piano
eclittica .

La parte secolare (a lungo periodo) puo esseraudtteconsiderando il valore annuo
medio del momento delle forze di attrazione deeSotlella Luna.

E possibile dimostrare che questo momento ha en$itt costante ed & diretto verso
Il puntoy; il momento angolare di rotazione della Terrddsde di rotazione terrestre)
e quindi sollecitato a muoversi in verso retrogrpdgpendicolarmente al piano

individuato dall'asse dell'eclittica e dall’assessb di rotazione.



Precessione

Lo spostamento del puntpper effetto della precessione luni-solare avviesre c
una velocita angolare di 50,39” all'anno e un hidi rivoluzione che risulta
guindi uguale a 25.800 anni ciranfo platonico).

Il punto v, che ai tempi di Ipparco si trovava nella cosidiae dell’Ariete (da cui

Il simboloy dato al punto vernale) si trova ora nella costall@ dei Pesci; il polo

Nord, che attualmente cade in prossimita delldasRablare, tra 14.000 anni circa si
trovera in vicinanza della stella Vega che saisidda polare dell'epoca.

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



Precessione

La presenza del pianeti del Sistema Solare, chmeigvono su orbite inclinate rispetto
all'eclittica, produce delle perturbazioni gravitamli sul moto orbitale della Terra
provocando uno spostamento della giacitura delfatierrestre (e quindi dell’eclittica

e dei relativi poli) rispetto ad una prefissatacgiaa.

Il fenomeno prende il nome drecessione planetaria si manifesta con una lenta
variazione periodica, con periodo uguale a 40 @00 @rca, dell’obliquita dell’eclittic
(riferita ad una fissata posizione dell'equatoiteste) e con un conseguente
spostamento del punt@

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



\ Precessione
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Gli effetti della precessione luni-solare e di da@lanetaria sono di diversa entita. e di
segno opposto; la loro composizione da luogo adoueeessione generale nella quale
sia I'equatore celeste che l'eclittica si spostagldempo rispetto ad una data

configurazione iniziale.

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

Sia H il piede della perpendicolare abbassatg dall'equatore).
Lo spostamento dell'equatoremigan (e del punto vernale dg ay) e dovuto alla sola

precessione luni-solare, mentre lo spostamenttedeélica day, ax (e del punto
vernale da/ ay) e dovuto solo alla precessione planetaria.



Per effetto della precessione generale, approsdimanangoli sferici con triangoli
piani, si ottengono per la precessione generasdensione retm e per la precessiol
generale in declinaziome

m=|yH|=|y"H|=|y'y| =|y'Y,|cose, = |y 'y| = 46 12 "/ ann¢
n=|y,H| =|y"y,|serE, =20 04( "/ anng



La precessione generale in longitudine eclifi@la precessione generale in latitudine
eclitticaq (praticamente trascurabile) risultano date

p=|y"y=mcos,+ nsery =50 29 "/anng
=|y" Yo| =ncose,— mser, =0 Q4( "Anng



\ Precessione
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In realta, in conseguenza di piccole variazioniegate con la precessione luni-solare e
con la precessione planetam edn variano lentamente nel tempo e quindi arpeq
non rimangono costanti; al presente si ha

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

Essenda il numero di anni tropici contati a partire dallam del 1900.

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

precessione generale si designa cowle medig corrispondentemente si parla di

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



Nutazione

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

eclittica

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

dell'eclittica.

Il fenomeno, che prende il nomerditazione (dal latino «oscillare»), fu scoperto
da J. Bradley nel 1748 e causa ovviamente unaspordente oscillazione
dell’equatore celeste rispetto all’eclittica.



Nutazione

Il termine principale e dovuto alla retrogradaziolee nodi dell’orbita lunare.

La perturbazione lunare determina infatti una gkata della nutazione di 18, 6
anni circa, che e proprio il periodo della retratgrzione dei nodi.

Per effetto di questa oscillazione la posizionepddéd Nord vero differisce dalla
posizione depolo Nord media




Nutazione

Mentre il polo medio descrive sulla sfera celesta circonferenza attorno al polo
dell’eclittica, il polo vero descrive una traietondulata con oscillazioni
periodiche in longitudine eclittican(itazione in longitudine) e in obliquita

dell'eclittica (iutazione in obliguita) date (all'inizio del 2000) da

AN =-17,20' sem
Ae =9,20"' cosQ

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

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

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

(o) %) =
9,20 G 84




Polodia

La polodia (dal greco anticadloc «perno, asse» @doc «percorso, traiettoria») €
Il movimento dei poli rispetto alla superficie terrestreorClo stesso termine si
Indica anche la curva descritta da ciascuno dei due poa sulperficie terrestre.

La causa e dovuto al fatto che la Terra non e assimilabile aogmocrigido, la
distribuzione delle masse al suo interno infatti nuo variar

Pole coordinates (xp,-yp)
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- per moti convettivi in seno alla porzion
liguida del nucleo terrestre;

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

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

Quando enormi masse si ridistribuiscono entro liline della Terra, l'asse di
Istantaneo rotazione terrestre tende a sovrappansiasse principale di inerzia.

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

Secondo recenti ricerche tale moto e da ascrivaneipalmente alle variazioni
fisiche (temperatura, salinita, pressione) a catalte profondita degli oceani.

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

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



La deflessione gravitazionale della luce

C’e un altro effetto legato alla propagazione deit@ che solo negli ultimi decenni e
stato preso in considerazione, e la deflessionatgraonale della luce.
Prevista gia da Newton , e stata risistemata dst&imnella teoria della relativita
generale.
Fu misurata da Eddington nel 1919 nel corso dialigee solare.
L'angolo di deflessione dovuto al Sole ha I'espoass

AGM
c°d
Dove J € misurato in radianticee la distanza minima del raggio dal centro del Sole

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

9=

Tuttavia con tecniche di radiointerferometria anaheangolo cosi piccolo e misurabile
con buona precisione, cosi che oggi la previsiofargstein € verificata, anche a grandi
angoli, entro I'1%. In ogni caso, per misure aldoast accurate, accanto agli altri
effetti, € necessario tenere conto anche dell@skatine gravitazionale.



