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Capitulo 1

1.1 Introducao

Esfera Celeste

No Universo, os astros se distribuem em um espaco tridimensional. Contudo, devido
a imensa distancia que separa estes astros da Terra, ao observarmos o céu nds temos
a impressao que todos estes astros se encontram em uma esfera. Esta esfera aparente,
chamada esfera celeste (figura 1.1), estd a principio centrada no observador, (porém as
vezes é mais conveniente admitirmos que o centro da esfera celeste esteja em algum
outro ponto, no centro da Terra ou no centro do Sol). A esfera celeste ndo tem um
raio definido, assim consideramos este raio como infinito. Como a distancia entre um
observador qualquer e o centro da Terra (cerca de 6400 km) é muito menor que a
distancia aos astros (a Lua estd, em média a 380.000 km, o Sol a 150 milhoes, e as
estrelas estdo muito além do sistema solar) o erro que se faz é, na maioria dos casos,

desprezivel.

Versao 2/12/2002

Figura 1.1: Re-
presentacao da
Esfera Celeste,
com algumas das
principais  estre-
las, constelagoes,
o equador e o
pélo Sul Celeste
e a trajetéria
aparente do Sol
(linha tracejada).

Gastao B. Lima Neto
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A olho nu, podemos ver o Sol, a Lua, 5 planetas, cerca de 5000 estrelas, eventuais
cometas, 3 galdxias (as 2 nuvens de Magalhaes, que sao galdxias anas ligadas gravitacio-
nalmente & nossa e a galdxia de Andromeda), etc. .. E isto é apenas uma fragdo minima
do que podemos observar com o auxilio de um telescépio.

Para que possamos comunicar nossas observagoes a outros observadores, é preciso
haver um sistema de referéncias onde as coordenadas dos astros sejam definidas, andlogo
ao sistema de latitudes e longitudes que utilizamos para localizar um dado lugar no globo
terrestre.

Além do sistema de referéncia, dado o cardter dinamico dos objetos celestes, também
é necessaria a definicao de escalas de medida de tempo. Em outras palavras nao somente
precisamos das coordenadas de um astro mas também do momento em que a observacao
foi (ou serd) feita.

O objetivo da astromomia de posicdo ou astrometria é o estudo das posigoes dos
astros na esfera celeste e de seus movimentos. Sem duavida, a astronomia de posicao é
a mais antiga das ciéncias. Desde a pré-histéria, as sociedades tém um grande interesse
pela posi¢ao e movimento dos astros. Estes movimentos, ligados aos ciclos naturais (dia
e noite, estagoes do ano, etc.), regiam as atividades econémicas (plantacao e colheita,
criagdo de animais, etc.).

A necessidade de se localizar durante longas viagens, medir a passagem do tempo
de modo cada vez mais preciso, estimulou o desenvolvimento tanto da astronomia como
de outras ciéncias como a algebra e a geometria. Este progresso, junto com o desen-
volvimento tecnolégico, se faz sentir em toda a historia da astronomia de posicao, dos
monumentos megaliticos de Stonehange, na Inglaterra, ao satélite espacial Hipparcos
(dedicado & astrometria), langado pela ESA (European Space Agence) em 8 de agosto
de 1989 e desativado em marco de 1993.

1.2 Constelacoes

Um dado observador na superficie terrestre pode observar apenas metade da esfera
celeste num dado instante. O limite entre a parte observdvel e a parte invisivel ao
observador é chamado horizonte. Os pdlos deste horizonte, isto é, os pontos exatamente
acima e abaixo do observador sao chamados zénite e nadir, respectivamente.

Quando observamos as estrelas de uma noite para outra, nao notamos praticamente
nenhuma mudanca na posicao relativa entre elas, isto é, a posicao de uma estrela em
relacao a alguma outra. De fato, apenas com observacoes muito precisas e ao longo de
muito tempo é que podemos determinar o movimento préprio de algumas estrelas. A
estrela com o maior movimento préprio conhecido é a Estrela de Barnard, invisivel a
olho nu, com um movimento préprio de 10!’3 por ano. Todas as estrelas tém movimento
préprio, mas apenas para as mais préximas é que podemos detectar este movimento (o
movimento préprio serd abordado em mais detalhes na segao 3.6).

Assim, desde a antiguidade, as estrelas sao utilizadas como meio de orientacdo. Para
facilitar a orientagdo, as estrelas fixas foram “ordenadas” na esfera celeste: as estrelas
mais brilhantes eram organizadas de modo a representarem criaturas mitoldgicas, as
chamadas constelacdes. Diferentes povos criavam diferentes constelagoes, representando
objetos ou criaturas diferentes. As constelagoes serviam a dividir a esfera celeste em
setores e tornava mais pratica a identificacao das estrelas.
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Figura 1.2: Planisfério da esfera celeste mostrando as principais constelagbes (em itdlico), es-
trelas e circulos de reférencias (serdo definidos mais adiante na segao 1.4).

As constelacoes que utilizamos hoje em dia vém principalmente da mitologia greco-
romana (Andromeda, Aquila, as constelagoes do zodiaco, etc. .. ) e da época das grandes
navegacoes (Triangulo, Cruzeiro do Sul, Horologium, etc...). A divisao atual das cons-
telagoes foi fixada pelos astronomos do século XVII e sao ao todo 88.

Entre as constelagoes destacam-se 12, as constelacoes do Zodiaco. Sao nestas cons-
telagbes em encontramos geralmente os planetas, a Lua e o Sol. Na realidade, os diversos
membros do sistema solar também transitam pela constelagao de Ophiucus, que nao faz
parte do Zodiaco . Isto porque o Zodiaco foi definido hé mais de 2000 anos, e nesta época,
os membros conhecidos do sistema solar se encontravam sempre nestas 12 constelacoes.

Contudo, as constelagdes nao servem como um sistema de coordenadas para fins
praticos. Na secao 1.4 veremos como sao definidos os diversos sistemas de referéncias
utilizados habitualmente na esfera celeste e na secdo 1.5 veremos as relacoes entre estes
sistemas.

1.3 Movimento Aparente dos Astros

Chamamos de movimento aparente qualquer deslocamento na esfera celeste que possa
ser medido por um observador. E importante lembrar que estas medigoes de movimento
nem sempre sao feitas em um referencial inercial como, por exemplo, um observador em
repouso sobre a Terra (uma vez que esta gira em torno dela mesma). Para a interpretacao
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fisica destes movimentos (estudo da mecanica celeste, por exemplo) é necessaria uma
descricao dos movimentos aparentes em um referencial inercial.

Veremos a seguir os principais movimentos aparentes dos astros. Os movimentos
mais lentos ou de menor amplitude serao tratados em secoes posteriores.

eir
ul.

Figura 1.3: Pédlo celeste sul
visto de Sao Paulo no dia
1/09/1999 em trés instantes di-
ferentes: as 20, 21 e 22 horas.
Os circulos representam as De-
clinagbes e as retas sdo as As-
censoes Retas para cada hora
(este sistema de coordenadas
serd definido na segao 1.4.2). O
tamanho das estrelas é propor-
cional ao brilho aparente (es-
cala em magnitude.

Mesmo com uma observacgao casual do céu, podemos facilmente notar que todos os
astros se movem de forma semelhante. Os astros se levantam no leste e se pdoem no oeste.
Dependendo da latitude do observador, alguns astros nao se levantam nem se poem, mas
aparentam girar em torno de um ponto fixo na Esfera Celeste, o chamado pdlo celeste
(Fig. 1.3). No hemisfério setentrional, o pélo norte celeste pode ser encontrado facilmente
localizando-se a estrela Polar (ou Poldris ou ainda alfa da constelagdo da Ursa Menor)
de magnitude 2,0. No hemisfério meridional, nao hd nenhuma estrela brilhante préxima
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ao poélo sul celeste; a estrela visivel a olho nu mais préxima é delta Octans de magnitude
4,3 (a olho nu, em um céu limpo, podemos ver até estrelas de magnitude 5). Podemos
localizar o pdlo sul celeste utilizando a constelagdo do Cruzeiro do Sul, que aponta
diretamente para o pdlo.

Este movimento aparente da esfera celeste é devido a rotacdo da Terra em torno
do seu eixo. Os pdlos celestes nada mais sao do que uma projecao dos poélos terrestres
na esfera celeste. Este movimento é chamado movimento didrio. A Terra leva cerca de
23h56m04s para completar uma rotacao em torno de si mesma em relacao as estrelas. Na
secao 1.4.5 abaixo, veremos novamente os movimentos didrios utilizando os elementos
da esfera celeste que serao introduzidos mais adiante.

Como ja foi dito, o movimento préprio das estrelas e objetos mais distantes (nebulo-
sas, galdxias, etc...) é desprezivel em relagdo ao movimento aparente devido a rotagao
da Terra. Por outro lado, para os objetos mais préximos, no sistema solar isto nao é
verdade.

Desde a antiguidade os movimentos préprios dos planetas, Sol e Lua em relagao as
estrelas ja haviam sido notado. Comparando a posicao da Lua relativa as estrelas em
duas noites consecutivas, é imediata a constatagdo de movimento (veja figura 1.4). De
fato, em relagdo as estrelas a Lua se desloca com um movimento médio de 13,17 graus
por dia de oeste para leste. Este movimento é devido a translacao da Lua em torno da
Terra, isto é, o movimento préprio da Lua (figura 1.5).

o Saéigrio i 1 - <sagitario = .~ ! Sag't/ﬁ“." S
. ‘OFua /, . . . 1 . /. ;.”.._ .. . ] / ._-“...

- . . . e
S e .

OLua
' X N B . Netuno
Netuno Netuno B e

.

e
& JUrano |

|Capricornio . .
| .

‘Urano i .

N . _._“‘w‘Capricér.n.io B AV
AYAEE BVENY

!

|Capricornjo ..

. . / o . Ce
) Aquéario

,Aquério

r L

01/09/1998 02/09/1998 03/09/1998

Figura 1.4: Movimento aparente da Lua em relacao as estrelas fixas. Da esquerda para a direita
temos uma imagem do céu nos dias 12, 2 e 3 de setembro de 1998 as 18h (hora local). A regiao
cinza representa o horizonte na diregao leste (L). Observe também que as estrelas também
apresentam um movimento; a cada dia as estrelas se levantam cerca de 4 minutos mais cedo. O
movimento aparente de Urano e Netuno sdo completamente despreziveis em apenas trés dias.

Apesar da Lua sempre mostrar a mesma face para a Terra, o mesmo nao ocorre
em relacao ao Sol: devido a rotacao da Lua em torno de seu eixo, toda a superficie da
Lua é eventualmente iluminada pelo Sol. Devido a esta geometria ilustrada na figura
1.5, a Lua apresenta fases: Lua Cheia,quando a face visivel da Lua esta toda iluminada;
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Lua Nova quando a face visivel da Lua estd do lado oposto ao Sol; Quarto Crescente e
Minguante, quando apenas parte da face visivel é iluminada pelo Sol.

/

2 Quarto
Crescente

Terra

// LuaNova

I Quarto
3\

Minguante
Figura 1.5: Movimento préprio da Lua em torno da Terra. Observe que a Lua apresenta sempre
a mesma face voltada para Terra.

O movimento aparente dos planetas ¢ um pouco mais complexo. Isto se deve ao
fato de que observamos uma composicao de movimentos devido a translacao da Terra
em torno do Sol assim como do planeta observado. Na figura 1.6 vemos o movimento
aparente de Marte entre 23/12/98 & 29,/08/99.

Como pode ser visto, o movimento pode ser tanto direto (como a Lua, isto é, de
oeste & leste) como retrégrado (isto é, no sentido inverso). Podemos entender este com-
portamento estudando o movimento da Terra e dos planetas em torno do Sol. Na figura
1.7 é mostrado o exemplo de Marte.

O movimento aparente do Sol em relagao as estrelas é relativamente simples. O tnico
problema é que, em geral, nao podemos observar o Sol e as estrelas simultaneamente.
Portanto, o movimento aparente do Sol em relacao as estrelas é determinado de maneira
indireta. Isto é feito notando-se que a cada dia que passa as estrelas se levantam cerca
de 4 minutos mais cedo o que significa que a posigao relativa aparente do Sol em relagao
as estrelas se altera neste mesmo ritmo (isto pode ser visto na figura 1.4).

1.3.1 Estacoes do ano

O eixo de rotacao da Terra ¢ inclinado em relacao ao plano que contém sua Orbita em
torno do Sol. Disto resulta que, dependendo da época do ano, os hemisférios Norte e Sul
sao iluminados diferentemente e temos assim as estacoes do ano. A figura 1.8 mostra
este fenémeno.

Note que a distancia da Terra ao Sol nao é responsavel pelas estacoes do ano. O
unico efeito devido ao fato da Terra seguir uma elipse e nao um circulo em torno do Sol,
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Figura 1.6: Movimento aparente de Marte (representado pelo simbolo ©). As datas indicam o
comego da trajetdria, inicio e fim do movimento retrégrado, fim da trajetéria, respectivamente.
A estrela brilhante préxima a Marte no fim do movimento retrégrado é Spica (alfa da constelagao
da Virgem). No fim da trajetdéria, Marte dirige-se para a constelacao do Escorpido.

@ Terra
YO Marte

Plano do céu

Figura 1.7: Posigoes da Terra e Marte em suas érbitas em torno do Sol no mesmo periodo do

Fig. 1.6. Entre as posi¢oes marcadas 1 e 2, o movimento aparente de Marte é direto. Entre as
posicoes 2 e 4, o movimento ¢é retrogrado e, em seguida volta a ser direto.
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afdlio
(~05/jul)

Figura 1.8: As estagbes ocorrem devido & inclinacdo do eixo da Terra.

é que as estagoes do ano nao tém todas exatamente a mesma duragao (veja Tabela 1.1).

Tabela 1.1: Inicio e duragao das estagoes do ano no hemisfério Sul (para o hemisfério Norte basta
permutar Outono — Primavera, Inverno — Verao, etc.). Estes valores sdo véalidos atualmente
(mais ou menos alguns séculos) e variam com o tempo.

Outono Inverno Primavera Verao
Inicio aproximado 21/03  21/06 23/09 22/12
Duracao média (dias) | 92,76 93,65 89,84 88,99

O verao no hemisfério Sul é mais curto que o inverno (e consequentemente mais curto
que o verao no hemisfério Norte) porque a Terra se encontra préxima do perigeu nesta
época do ano (o perigeu ocorre por volta do dia 2 a 4 de janeiro).

Mais adiante, daremos a definicdo precisa do inicio de cada estacao.

1.4 Sistema de Coordenadas

A posicao de um astro qualquer na Esfera Celeste pode ser definido sem ambigiiidade
através de dois angulos em relacao ao sistema de coordenadas adotado, que por sua vez
é definido a partir de um ponto central. A escolha precisa de um sistema de coordenadas
ligado a Esfera Celeste vai depender sobretudo da andlise ou problema que se queira
resolver.

Para uma esfera (qualquer uma em principio), os sistemas de referéncias utilizados
sao definidos por um plano principal que divide a esfera em duas partes iguais definindo-
se assim um grande circulo (Fig. 1.9). Definimos arbitrariamente um ponto de origem
neste circulo principal, por onde passa o meridiano principal, outro grande circulo per-
pendicular ao grande circulo precedente.

Os (pequenos) circulos paralelos ao circulo principal definem as latitudes da esfera
enquanto os grandes circulos perpendiculares ao circulo principal definem as longitudes.
Estes angulos sao similares ao que utilizamos para localizar um ponto na superficie
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Polop

Figura 1.9: As coordenadas em uma esfera

sao definidas através de um plano fundamen-

q tal que corta a esfera em duas metades, pas-
damental sando pelo centro (definindo um circulo prin-
cipal ou equador) e um ponto arbitrério no
equador. Através deste ponto traca-se um ou-
tro grande circulo, perpendicular ao “equa-
dor”, definindo-se assim o meridiano princi-
eridiano pal. Planos que cortam a esfera mas nao pas-
incipal sam pelo centro definem os pequenos circulos.

>Origem

terrestre, a longitude e a latitude.

A escolha do ponto central do sistema de coordenadas é arbitrdria e depende do
problema astronémico em questao. Se o centro do sistema coincide com o centro da
Terra, dizemos que o sistema de coordenadas é geocéntrico; se o centro for o Sol entao
temos um sistema heliocéntrico; se o centro do sistema de coordenadas for um ponto na
superficie da Terra, este sistema sera topocéntrico.

z A
P ¥
: Figura 1.10: Coordenadas esféricas polares, A e 0 de
\ 5 ! um ponto (sistema dextrogiro). r é o raio vetor e R é a
0 : - »  sua proje¢ao no plano z—y.
s y
A L7

A posicao de um ponto qualquer em uma esfera pode ser escrita convenientemente
em forma matricial, a partir do sistema de coordenadas esféricas polares (Fig. 1.10):

cos(d) cos(A)
I=1 cos(d) sen(A) |, (1.1)
sen(d)

onde § e A sao a latitude e a longitude em um dado sistema de coordenadas e ignoramos
aqui a coordenada radial, r. Esta forma, baseada no sistema de coordenadas esféricas
é particularmente 1til para o calculo de transformagoes de coordenadas (como veremos
na se¢ao 1.5).

1.4.1 Coordenadas Horizontais

O plano principal do sistema de coordenadas horizontais é definido como sendo o plano
que contém o horizonte do observador. Os dois angulos que definem a posi¢ao de um
astro qualquer sao a altura, h, e o azimute, A, como mostra a figura 1.11.
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meridiano
local

trajetéria do astro 6lo <
(movimento ciaic) POIOA ‘3>/,~é
------ obs
origem M
h
________ ® equador >
’5o,>. 3-9
<0
%
T Terra

circulo
horario

(a) (b)

Figura 1.11: Sistema de coordenadas horizontal. O astro M tem coordenadas h (altura) e A
(azimute). Os “polos” deste sistema s@o o zénite e o nadir. O azimute é medido a partir do Sul
em direcdo ao Oeste, ao longo do horizonte (o circulo principal neste sistema). A altura é positiva
em diregao ao zénite e negativa em dire¢ao ao nadir. Também sao mostrados na figura os eixos
cartesianos z, y e z.

O horizonte do observador deve ser definido corretamente. O horizonte visivel ou
aparente é sujeito as irregularidades topograficas, nao definindo necessariamente desta
forma um grande circulo e, conseqiientemente, nao servindo como base para a definicao
de um sistema de coordenadas. Assim, definimos o horizonte astronémico como sendo o
circulo centrado no observador, perpendicular & sua vertical (definida como paralela ao
campo gravitacional), independentemente de acidentes geograficos. A intersecgao desta
mesma vertical com a esfera celeste, define o zénite e o nadir.

A altura de um astro é medida a partir do horizonte astronémico, sendo positivo
quando o astro estd acima do horizonte e negativo no caso contrario. Assim o zénite tem
por definicao uma altura de 90° e o nadir, —90°.

O azimute é por definicdo medido a partir do meridiano Sul (0°) do observador e
os angulos sao contados no sentido — Oeste (90°) — Norte (180°) — Leste (270°). Por
ser uma defini¢do arbitraria, o meridiano de origem do azimute é as vezes localizado no
Norte ao invés do Sul.

Em notacao matricial, a posi¢ao de um astro de altura h e azimute A é (atencao
com o sinal negativo da coordenada y):

cos(h) cos(A)
I=| —cos(h) sen(A) | . (1.2)
sen(h)

Devemos notar ainda que neste sistema, as coordenadas de um astro variam com o
tempo devido sobretudo ao movimento didrio (rotacao da Terra). De fato, o azimute de
um astro sempre aumenta durante o decorrer de um dia (exceto pela descontinuidade a
360°).
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1.4.2 Coordenadas Equatoriais

No sistema equatorial, o plano principal é a projecao do equador terrestre na esfera
celeste, chamado equador celeste (Fig. 1.12). A projegoes dos pélos terrestres na esfera
celeste definem os pélos celestes Norte e Sul. A origem do sistema de coordenadas é
definido pela intersecgao do equador celeste com a ecliptica (a trajetéria aparente do Sol
na esfera celeste durante um ano). Este ponto é chamado equindcio vernal ou primeiro
ponto de Aries (usamos o simbolo %'). Quando o Sol estd neste ponto temos o inicio do
outono no hemisfério Sul e da primavera no Norte.

Pélo norte

celeste Y
Meridia ‘ ' ‘
principé
a\

ador
celeste

Po6lo sul
celeste

Figura 1.12: Sistema de coordenadas equatorial. O astro M tem coordenadas ascensao reta (a)
e declinagao (d). A inclinagao do equador celeste em relagio & ecliptica é € que vale aproxima-
damente 23°26'21".

A declinagao, §, de um ponto M é a distancia angular medida sobre o meridiano que
passa por este ponto a partir do equador celeste. Quando medido na direcao do pdlo
norte celeste § > 0, caso contrario a declinagao é negativa. A ascensdo reta, o, é o &ngulo
entre o ponto vernal e o meridiano do astro M. A ascensao reta é medido na diregao
Leste. Note que a ascensao reta cresce no sentido oposto ao azimute das coordenadas
horizontais e que a ascensao reta aumenta no sentido do movimento anual do Sol e do
movimento direto do planetas.

Em notacao matricial, a posicdo de um astro de declinacao, d, e ascensao reta, a é:

cos(d) cos(a)
I=1 cos(d) sen(a) | . (1.3)
sen(d)

Por convengao, a ascensao reta é medida um horas, minutos e segundos como o tempo
(a0 invés de graus, minutos e segundos de arco). A relacdo é simplesmente 1" = 15°.

A ascensao reta e a declinacao de uma estrela nao se altera devido ao movimento
diurno de rotacao da Terra. Isto nao signifique que no sistema equatorial nao haja uma
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variacao das coordenadas com o tempo, mas que esta variacao ¢ muito mais lenta que
no caso das coordenadas horizontais.

Estacgoes do ano

Como vimos, a passagem do Sol pelo equinécio vernal marca o inicio do outono no
hemisfério Sul; neste momento, por definicdo, a ascensao reta do Sol é zero (ag = 0").
O inverno tem inicio quando an = 6" (dizemos que o Sol est4 no solsticio de inverno),
a primavera se inicia quando ag = 12h (equinécio de primavera), e o verao quando
ae = 18" (solsticio de verdo). No hemisfério norte, ao invés do inicio do verdo, temos o
inicio do inverno quando o = 18" e o solsticio é chamado de inverno.

Coordenadas Horarias

O sistema de coordenadas horarias é muito semelhante ao sistema equatorial. O circulo
principal também é a projecao do equador terrestre e as declinacoes sao medidas da
mesma forma. Contudo, a origem das coordenadas longitudinais é diferente. No sistema
horario a origem é o meridiano local do observador, como no sistema horizontal. Este
angulo é chamado dngulo hordrio, H (Fig. 1.13). Note que o dngulo horério é medido
no sentido oposto a ascensao reta (mas no mesmo sentido que o azimute).

meridiano
local

Figura 1.13: Sistema de coordenadas horario. O astro M tem coordenadas angulo hordrio (H)
e declinagao (9).

Enquanto que a ascensao reta nao varia devido ao movimento diurno da esfera celeste,
o angulo horéario varia. A relagao entre estas duas coordenadas estd diretamente ligada
ao movimento diurno da origem do sistema de coordenadas equatoriais, o ponto vernal.
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A soma da ascensao reta com o angulo horério resulta em
Ts=H+ «a, (1.4)

onde Ty é o tempo sideral local (o tempo sideral serd discutido em detalhes na segao
2.1.3). Contudo é importante notar que T também pode ser interpretado como um
angulo, o angulo hordrio do ponto vernal.
Em notacao matricial, a posicao de um astro com angulo horario H e declinagao ¢
é dada por:
cos(9) cos(H)
I=| —cos(d) sen(H) | . (1.5)
sen(d)

1.4.3 Coordenadas Eclipticas

O plano principal do sistema de coordenadas eclipticas é o plano da érbita da Terra em
torno do Sol. Este sistema é particularmente ttil no estudo de corpos do sistema solar,
uma vez que a maioria dos corpos (sobretudo os planetas) estao em 6rbitas praticamente
coplanares.

-k -
\I

.,
-3

Figura 1.14: Sistema de coordenadas eclipticas. O as-
tro M tem coordenadas longitude ecliptica (\) e latitude
(6). A inclinagao da ecliptica em relagao ao equador ce-
leste é € que vale aproximadamente 23°26'21".

As coordenadas neste sistema sao a longitude ecliptica, A\, e a latitude ecliptica, 3
(Fig. 1.14). O ponto de origem é, como para as coordenadas equatoriais, o ponto vernal.
A latitude 8 é medida a partir da ecliptica, sendo positivo em direcdo pdlo norte da
ecliptica (o0 mais préximo do pélo norte celeste) e negativo em diregao ao Sul. A longitude
A, assim como a ascensao reta é medida a partir do ponto vernal, crescendo em direcao
ao Leste (como a ascensao reta).

1.4.4 Coordenadas Galacticas

Para as coordenadas galdcticas, o plano principal é definido pelo plano do disco da Via
Léctea (nossa galdxia é uma espiral, provavelmente barrada). A origem é dada pela
diregao do centro galdctico, que se encontra na constelagao de Sagitario (veja Fig. 1.15).

Este sistema é utilizado apenas em astronomia extragaldctica (como o estudo do
grupo local de galaxias, no qual a Via Lictea e a galdxia de Andromeda sao principais
membros) ou em problemas ligados & nossa galdxia como um todo (por exemplo, o
movimento das estrelas do disco da Via Lactea).
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Figura 1.15: Sistema de coordenadas galdcticas. O as-
tro M tem coordenadas longitude galdctica (1) e latitude
(b). O ponto N é a intersec¢ao do plano galdctico com
o equador celeste (o nodo), C.G. é o diregao do centro
da Galdxia (que fica na constelacao de Sagitdrio) e i é
a inclinacao do plano galactico em relacao ao equador
celeste.

1.4.5 Movimento diario dos astros

Como ja foi dito na secao 1.3, os objetos celestes tém um movimento aparente diario,
surgindo na direcao leste e se pondo na direcao oeste. Para um observador no hemisfério
Norte, a trajetoéria diaria de um astro é um arco que culmina na direcao sul, momento
da passagem meridiana do astro. A figura 1.16 ilustra este movimento. No hemisfério
Sul, a trajetoria é semelhante, mas a culminacgao se dé na direcao norte.

N\ .
¢ . e meridiano
A - loca

trajetoria

de'um astro
Figura 1.16: Movimento didrio
aparente. Como a Terra gira em
torno do seu eixo de Oeste para
Leste, temos a impressao de que

s a esfera celeste gira de Leste
para QOeste. Os astros descre-
vem uma trajetoria de declinagao
constante; o angulo Horario e o
azimute aumentam a medida que
a estrela se desloca na esfera ce-
leste. O astro M “nasce” no ponto

circulo e se poe no ponto p.
horario 4 P P b

trajetoriade
um astro que
esta sempre abaixo
do horizonte

Podemos notar nesta figura que nem todos os astros sao visiveis para um dado obser-
vador: dependendo da declinacao do astro, este nunca esta acima da linha do horizonte.
Por outro lado, também dependendo da declinacao, existem astros que sempre estao
acima da linha do horizonte. Um tal astro é chamado circumpolar. Um astro com de-
clinagao igual a zero (isto é, no equador celeste) se levanta exatamente na diregao leste
e se poe no oeste.
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1.5 Relagao entre sistemas de coordenadas

Os diversos sistemas de coordenados podem ser visualisados na figura 1.17.

Figura 1.17: Exemplo de quatro sistemas de coordenadas, para um observador em Sao Paulo no
inicio do ano, por volta da meia-noite. A regido em cinza escuro representa o horizonte geografico
local, em cinza claro a Via Lactea e as Nuvens de Magalhaes.

Como vimos, as coordenadas polares de uma esfera podem ser escritas em forma
vetorial em coordenadas cartesianas. A vantagem disto estd no fato de que as trans-
formacoes entre dois sistemas de coordenadas quaisquer podem ser decompostos em
rotagoes que, por sua vez, podem ser representadas por matrizes. Assim, podemos fa-
cilmente escrever e calcular uma transformacao de coordenadas utilizando produtos de
matrizes e vetores.

No caso de uma rotacao em torno de um dos eixos cartesianos, podemos considerar
uma rotagao a duas dimensoes (Fig. 1.18). No exemplo desta figura, a rotagao se dd ao
redor do eixo z.

As rotagoes bésicas ao redor dos eixos cartesianos z, y e z, cada uma de um valor
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Figura 1.18: Rotagao no plano de um angulo 6. As coordenadas do ponto P se escrevem como:
x = cos(p) 21 = cos(p — 0) = cos(p) cos(0) + sen(p) sen(6)
y = sen(yp) y! = sen(p — 0) = sen(p) cos(d) — cos(p) sen(d)

onde ¢ é o angulo do raio vetor de P. Eliminando-se ¢ obtém-se as relagoes entre os dois sistemas
de coordenadas.

angular oy, oy e o, sao dadas pelas matrizes dos cossenos diretores:

1 0 0
R, = 0 cosa; senay
0 —sena, cosay

cosay 0 —senay

R, = 0 1 0 (1.6)

senay 0 cosay
cosa, senay 0

R, = —senay cosa, 0
0 0 1

Dado um par de coordenadas em um sistema qualquer, devemos encontrar a ou as
rotagoes necessarias para transforma-las em um outro sistema de coordenadas. Generi-
camente, podemos escrever:

I(o,5) = R, R, R.I(1,0), (1.7)

onde devemos utilizar apenas as matrizes de rotacao relevantes.

Assim, para transformarmos um dado ponto em coordenadas eclipticas em coorde-
nadas equatoriais, devemos notar que a tnica rotacao necessaria é do plano fundamental
(equador celeste — ecliptica) em torno do eixo x (veja Fig. 1.12). O angulo desta rotagao
é a inclinacao da ecliptica, notado €, que vale aproximadamente 23°26'21”. Em notacao
vetorial resulta:

cos(9) cos(a) cos(3) cos(\)
cos(9) sen(a) | =Rx(—¢) | cos(f) sen(\) (1.8)
sen(d) sen(/3)

(note o sinal negativo de €).
A transformacao no sentido inverso, isto é, de coordenadas equatoriais em eclipticas
é simplesmente:

10\, §) = Ry(e) I(a, ) . (1.9)
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A passagem entre coordenadas equatoriais e horizontais é mais delicada. Como as
coordenadas horizontais possuem um movimento didrio, é mais conveniente utilizarmos
as coordenadas hordrias do que as coordenadas equatoriais diretamente. Observando as
figuras 1.11 e 1.13, vemos que a passagem de um sistema ao outro se efetua por uma
rotacao em torno do eixo cartesiano y. Esta rotacao é igual ao complemento da latitude
do observador, 90° — ¢. Obtemos assim,

I(H,d) = Ry(—(90° — p))I(A, h), (1.10)

0 que resulta no seguinte sistema de equagoes:

cos(H) cos(d) = cos(A)cos(h)sen(p) + sen(h) cos(p)
sen(H)cos(6) = sen(A)cos(h)
sen(d) = —cos(A)cos(h)cos(p) + sen(h) sen(p) (1.11)

A transformacao inversa se faz pela rotagao no sentido contrario,
I(Aa h) = Ry(g()o - (P)I(Ha 6) ) (112)

Finalmente, vamos considerar as transformagoes entre as coordenadas equatoriais
e galacticas. Neste caso devemos notar que as suas origens respectivas nao coincidem
(como, por exemplo no caso equatorial e ecliptico). Observando-se a figura 1.15, podemos
notar que a transformacao pode ser feitas considerando-se trés rotagoes distintas. Em
primeiro lugar devemos deslocar a origem das coordenadas galicticas até a interseccao
dos planos equatorial e galdctico (o nodo, notado N na Fig. 1.15). Em coordenadas
galdcticas, esta rotacdo se escreve simplesmente I’ — [ —[c¢. Em segundo lugar, devemos
efetuar uma rotacao do nodo até a origem do sistema equatorial, o ponto vernal. Isto se
faz simplesmente em coordenadas equatoriais, « — « — ajp. Finalmente, realizamos a
rotacao do plano galdctico em torno do eixo cartesiano z (uma vez que as duas rotagoes
precedentes fizeram com que as origens coincidissem. Resumindo, temos I(l — log, b) =
R.(i)I(a — an,d), ou:

cos(b) cos(l — lea) 1 0 0 cos(9) cos(a — apn)
cos(b)sen(l — log) | = 0  cos(i)  sen(i) cos(d) sen(a — ay)
sen(b) 0 —sen(i) cos(i) sen(d)

(1.13)
onde i é a inclinacao do plano galdctico, i = 62,6°, log ~ 33° e ay ~ 282,25° (valores
para validos para B1950).

1.5.1 Nocgoes de trigonometria esférica

As relagoes entre os diversos sistemas de coordenadas que vimos nas segoes anteriores
também podem ser deduzidas a partir da trigonometria esférica. A trigonometria esférica
apresenta diferencas fundamentais em relagao a trigonometria plana. Por exemplo, na
trigonometria plana a soma dos angulos internos de um triangulo é sempre 180°. Na
trigonometria esférica, esta mesma soma ¢é sempre superior a 180°.

Na trigonometria plana (ou Euclidiana) a distancia mais curta entre dois pontos é
uma reta. Generalizando para geometrias nao planas, a distancia mais curta entre dois
pontos é uma geodésia e, em geral, ndo é uma reta. No caso particular da geometria
esférica, as geodésias sao segmentos de grandes circulos.



18 Capitulo 1. Esfera Celeste

Figura 1.19: Triangulo esférico. Os lados do tridngulo, a, b e ¢, sdo segmentos de grandes circulos.

A figura 1.19 ilustra um exemplo de triangulo esférico. Da mesma forma que um
tridngulo plano é definido por retas, o triangulo esférico é definido por segmentos de
grande circulos. Vamos supor que a esfera onde se encontra o tridangulo tem raio unitério.
Isto significa que os modulos dos vetores Oj, OB e OC sio iguais a 1 e os angulos a, b
e c/,\quando medidos em radianos, correspondem aos comprimentos dos arcos BC', AC
e AB, respectivamente.

O produto escalar dos vetores OB e OC ¢ igual a cos(a) assim como OA-OB = cos(c)
e OA-OC = cos(b). Na figura 1.19 os pontos B’ e C' sao as projecgoes dos vértices B e
C no eixo OA. Assim, o produto escalar OB -0C pode ser escrito como

OB-0C = (OB + B'B)- (0C" +C'C).

7 / 7 / s D  A ~ . ~A A D
Mas OB" L C'C e OC" L B'B (pois OB’ e OC" estao sobre o eixo OA e C'C' e B'B
sao, por defini¢do, perpendiculares a este eixo). Obtemos desta forma,

OB-OC=0B -0C"+B'B-C'C.

e —_— —_— — —_— —
Como OB’ || OC’, entao OB’ - OC" = cos(b) cos(c) e, por outro lado, B'B - C'C =

sen(b) sen(c) cos(A), o que resulta em:
cos(a) = cos(b) cos(c) + sen(b) sen(c) cos(A) (1.14)

conhecida como formula fundamental da trigonometria esférica. Esta formula também é
valida através da permutacao circular A — B — C — A.

O comprimento de um segmento de arco de um grande circulo é simplesmente o
seu valor em radianos. No caso dos pequenos circulos é diferente. Consideraremos aqui
apenas os pequenos circulos paralelos ao circulo principal (isto é, as latitudes ou de-
clinagoes). Neste caso temos (Fig. 1.20):

@:z@’coscp:()\A—)\B)coscp,, (1.15)
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Figura 1.20: Comprimento de segmentos de arco. O segmento
A’ B’ faz parte do circulo principal (equador), o segmento AB,
do pequeno circulo de latitude .

onde ¢ ¢é a latitude do segmento de arco AB e \j e A sdo as longitudes (ou ascensao
reta) de A e B.

Tradicionalmente, a milha ndutica é definida como o segmento de arco que cor-
responde & 1’ sobre a superficie da Terra. Assim, por exemplo, um arco na superficie
terrestre de comprimento igual a 1 radiano (igual & 3437,75 minutos de arco) equivale a
3437,75 milhas nauticas.

Sabendo-se que a circunferéncia equatorial da Terra mede aproximadamente 40.075 km,
podemos concluir que uma milha ndutica corresponde a 1.855 km.



Capitulo 2

Tempo

2.1 Escalas de Medida de Tempo

2.1.1 Introducao

Desde a antiguidade, as medidas de tempo foram baseadas nos movimentos aparentes
dos astros. Isto se deve ao fato de que estes movimentos sao extremamente regulares
e, em muitos casos, facilmente observaveis. Foi somente no século XX, com o advento
da fisica quantica, que as escalas de tempo passaram a serem baseadas em transigcoes
atomicas.

De qualquer forma, mesmo sendo o tempo padrao definido em termos da fisica
atomica, as escalas de tempo que utilizamos ainda sao baseadas nos movimentos da
Terra, Sol e Lua. A rotacao da Terra em torno do seu eixo, por exemplo, é praticamente
uniforme e pode ser medido de maneira muito precisa observando-se o movimento apa-
rente das estrelas.

2.1.2 Movimento e tempo

Historicamente, as medidas de tempo estao relacionadas com o movimento da Terra
e dos astros. A escala basica de medida do tempo, baseada no periodo de rotacao da
Terra em torno do seu préprio eixo, é chamado dia. A definicdo precisa do dia depende
do ponto de referéncia que se utiliza para medi-lo (como veremos mais abaixo, onde
definiremos com precisao este e as demais escalas de tempo aqui apresentadas).

Temos também uma escala de tempo natural definida pelo periodo de rotagao da
Lua em torno da Terra, o més. Novamente, a definicao precisa de meés lunar depende de
como medimos o periodo de translacdao da Lua, em relacao as estrelas ou ao Sol. O més
pode ser dividido em quatro partes correspondendo as fases da Lua (lua cheia, quarto
minguante, crescente e Lua nova), definindo-se aproximadamente assim a semana.

Finalmente, temos o periodo correspondente a translacao da Terra em torno do
Sol, o ano. Este pode ser ainda dividido em quatro, de acordo com as estacoes do ano
(primavera, inverno, outono e verao).

2.1.3 Tempo sideral

O dia sideral é definido como o intervalo de tempo entre duas passagens consecutivas
do ponto vernal pelo meridiano do observador. Exceto por efeitos pequenos devido a
flutuacoes na rotacao da Terra, a hora sideral local é simplesmente o angulo horario
do ponto vernal (H, nas coordenadas horérias). A hora sideral verdadeira é o angulo

3

horéario do equinécio verdadeiro da data, assim como a hora sideral média é o angulo
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horario do equinécio médio da data (as definigoes de médio e verdadeiro neste caso estao
relacionados a nutagao como veremos na segao 3.2).

»&ago\ar

Sol

®

Figura 2.1: Diferenca entre dia sideral (uma rotagao completa em relacao as estrelas fixas) e dia
solar (rotagao em relacdo ao Sol). Rigorosamente, o dia sideral é definido em relagdo ao ponto
vernal, contudo, em 24 horas, o movimento do ponto vernal em relacao as estrelas fixas pode ser
desprezado em primeira aproximagcao.

Devemos notar que a definicao de tempo sideral é feito em termos do ponto vernal
e nao utilizando as estrelas como referencial (veja a figura 2.1). Assim, exceto pelo
movimento do ponto vernal em relacao & um referencial inercial (devido & precessao dos
equindcios), o dia sideral é uma medida direta da rotagdo da Terra em torno do seu
préprio eixo. O tempo sideral pode entao ser determinado diretamente pelo movimento
aparente dos astros na esfera celeste.

Para cada meridiano terrestre podemos definir uma hora sideral local que se relaciona
com a hora sideral de Greenwich pela relagao:

tempo sideral local = tempo sideral de Greenwich + longitude

onde a longitude é positiva se for a leste de Greenwich e negativa a oeste. Lembre-se
que a longitude deve ser convertida em unidade de tempo antes de ser somada ao tempo
sideral de Greenwich. A vantagem em se definir o tempo sideral a partir do meridiano
de Greenwich é que existe uma rela¢ao empirica entre esta hora (ou simplesmente tempo
sideral) e o tempo universal que serd definido mais abaixo.

O dia sideral tem por defini¢ao 86.400 segundos de tempo sideral; em outras palavras
podemos definir o sequndo de tempo sideral como a fragao 1/86.400 do dia sideral. Como
veremos a seguir, a definicao de segundo varia segundo o sistema de tempo utilizado.
Utilizando-se o segundo definido pelo sistema internacional de unidades (SI), o dia sideral
tem aproximadamente 23"56™450989.



22 Capitulo 2. Tempo

Se, ao invés de definirmos o dia em relacdo ao ponto vernal, mas em relagao as
estrelas fixas, teremos o dia estelar. A diferenca entre o dia sideral e estelar é inferior a
um centésimo de segundo.

2.1.4 Tempo solar, tempo universal e tempo civil

O tempo solar é baseado na rotacao da Terra em relagao ao Sol. Esta definicao difere
do tempo sideral, uma vez que a Terra tem um movimento de translagdo em torno do
Sol a0 mesmo tempo em que gira em torno de si mesma (Fig. 2.1). E este movimento
combinado que define o tempo solar. Assim, o tempo solar é baseado no dia solar que
é equivalente a nocao intuitiva que nés temos do dia, relacionado ao movimento diurno
aparente do Sol.

Existem duas defini¢es distintas de tempo solar:

tempo solar local aparente ou verdadeiro, dado pela posicao aparente do centro
do disco solar. Esta é uma medida de tempo muito irregular mas é a mais intuitiva;
ela estd diretamente relacionada ao tempo medido em um relégio de Sol. Esté em
desuso em astronomia desde 1965.

tempo solar médio, definido como o angulo horario do Sol médio +12" (para que o
dia comece & meia-noite). O Sol médio é um objeto ficticio que se move ao longo do
equador celeste a uma velocidade uniforme, enquanto que o Sol verdadeiro move-
se ao longo da ecliptica com um ritmo nao uniforme (devido principalmente &
elipticidade da érbita da Terra, a inclinacao da ecliptica e as perturbacoes devido
a Lua e aos planetas, cf. Fig. 2.2).

@Sol verdadeiro
| médio Sol médio
20h Sol médio 1h 23h 4h Quedo 5h
equador equedor @S0l verdadeiro oh
“%
@ Sol verdadeird®
%
7, &
@ Yo,
01/03/99 14/04/99 meridiano 05/05/99

meridiano meridiano
local local

local

Figura 2.2: Diferenga entre o Sol verdadeiro (aparente) e o Sol médio, que é aproximadamente
a projecao do Sol aparente sobre o equador celeste. Para diferentes dias do ano, o Sol verdadeiro
pode tanto estar atrasado em relagao ao Sol médio (p.ex. 01/03) como adiantado (p.ex. 05/05).
Por volta do dia 14/04 a passagem meridiana de ambos coincidem. As horas sobre o equador
celeste indicam o valor da ascensao reta aproximada naquele ponto.

A diferenca entre o Sol verdadeiro e o Sol médio é conhecida como equacdo do tempo:

equacao do tempo = tempo solar médio — tempo solar verdadeiro .
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Esta equacao do tempo pode ser interpretada como a diferenca entre a ascensao reta do
Sol médio e a longitude ecliptica do Sol verdadeiro (ag — Ag).
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Figura 2.3: Equacao do tempo. A curva ‘elipticidade’ indica a contribuigdo do fato da drbita
terrestre nao ser exatamente circular; a curva ‘inclinagao da ecliptica’ indica a contribuicao da
inclinagao da érbita terrestre em relagdo ao equador celeste. A soma destas duas componentes
mais algumas perturbacoes lunares e planetarias, resulta na equacao do tempo, mostrada aqui
em minutos em funcao do dia no ano. Como a equagao do tempo varia lentamente com o tempo,
esta figura s6 é valida por alguns séculos.

Os dois principais termos da equagao do tempo (Fig. 2.3) vém da inclinagao da
ecliptica e da elipticidade da 6rbita da Terra. A oscilagao do Sol verdadeiro em torno do
Sol médio devido a obliqiiidade da ecliptica pode ser deduzido facilmente a partir das
equacoes de transformagao de coordenadas eclipticas para equatoriais. Tomando Bz = 0
temos:

€os 0 COS (= COS Ao (2.1)
€S 0 SeN (e = Sen A\p COSE = COS Ag Sel (e = COS (e SeN Ag) COS € . ’
Subtraindo cos ag sen Ag de ambos os lados, a Eq. (2.1) pode ser escrita como
sen(ag — A\p) = (cose — 1) cosag sen \g
= (cose — 1) sen(ag + A\g) + (1 — cose) cos Ag sen ag, (2.2)
= % sen(ag + Ag) -
Como ag = Ay podemos escrever finalmente:
ap & Ao — tan?(e/2) sen(2)s) . (2.3)

A equacao (2.3) nos diz que a obliqiiidade da ecliptica faz com que, a cada 6 meses,
o Sol verdadeiro (Ag) ultrapassa o Sol médio (o) para, em seguida ser ultrapassado.
Em outras palavras, o Sol verdadeiro oscila em torno do Sol médio com um periodo de
6 meses com uma amplitude tan?(¢/2) ~ 9,9 minutos (isto é, o Sol verdadeiro pode
adiantar ou atrasar em relacao ao Sol médio até quase 10 minutos devido a obliqiiidade
da ecliptica). Note que este efeito é puramente geométrico.
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Além disto, a elipticidade da érbita terrestre também provoca uma oscilacao do Sol
verdadeiro em torno do Sol médio, mas com um periodo de um ano (este é um efeito
dindmico). Quando a Terra se encontra préoxima do periélio sua velocidade é maior do
que quando ela se encontra préxima do afélio. Isto se reflete na velocidade do movimento
anual aparente do Sol, fazendo com que seu movimento nao seja uniforme como o do
Sol médio.

A soma das oscilagoes devido a obligiiidade e a elipticidade (mais as perturbagoes
lunares e planetarias, que sdo muito menores) resulta no comportamento observado da
equacao do tempo (Fig. 2.3).

O tempo civil, a escala de tempo que utilizamos no nosso dia-a-dia, era até os anos
70 definido pelo tempo solar médio +12", para que o dia comece & meia-noite e nao
ao meio-dia. Atualmente, a definicdo precisa do tempo civil depende do tempo atomico
(que veremos mais adiante) e ndo da rotacao da Terra.

Chamamos de Tempo Universal (UT, do inglés Universal Time), o tempo civil de
Greenwich. Historicamente, o UT era chamado GMT (do inglés, Greenwich Mean Time
ou tempo de Greenwich médio). Apesar de ultrapassada, ainda hoje a notacao GMT é
utilizada em algumas dreas.

Podemos ainda corrigir o tempo universal levando em conta o movimento do pdlo
geografico em relacao ao eixo de rotagao da Terra (discutiremos este fendmeno na se¢ao
3.3). O tempo universal assim corrigido é chamado UT1 (e o UT sem corregao é as vezes
chamado UTO).

A rotacao da Terra é afetada também por efeitos periddicos ligados ao aquecimento
diferenciado da atmosfera para cada estacdo do ano. Este efeito sazonal redistribui uma
grande quantidade da atmosfera durante o ano o que provoca uma variagao do momento
de inércia total da Terra. Podemos entao o tempo universal levando-se em conta esta va-
riacao sazonal da velocidade de rotacao terrestre. Chamamos de UT2 o tempo universal
que leva em conta esta corre¢ao (além da corre¢ao do movimento do pélo).

2.1.5 Translagao da Terra: ano

As escalas de tempo solar e sideral sao baseadas essencialmente no movimento diurno da
esfera celeste, o dia. Podemos também definir unidades de tempo baseadas na translagao
da Terra em torno do Sol. Esta unidade, é claro, chama-se ano. Da mesma forma que o
dia, varios tipos de ano podem ser definidos de acordo com o referencial adotado.

Ano sideral

Chamamos de ano sideral o intervalo de tempo de uma volta da Terra em torno do Sol
em relacao as estrelas fixas, veja Fig. 2.4. Este é o periodo para que a Terra percorra
exatamente 360° em relagdo a um referencial fixo (supostamente inercial). O ano sideral
tem atualmente 365d 6h 9m 10s.

Do ponto de vista do observador terrestre, o ano sideral é o tempo necessario para o
Sol completar 360° sobre a ecliptica. Podemos entao definir o movimento médio do Sol,
Ne COmo:

ne = 360°/365, 256366 dia = 039856091 por dia, (2.4)

lembrando que este movimento aparente anual do Sol é no sentido direto (ascensao reta
ou longitude ecliptica crescente).
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Figura 2.4: Ano trépico
(em relagdo ao Sol) e
sideral (em relagdo ao
ponto vernal, ). A di-
ferenca se da devido
ao movimento retrégrado
do ponto vernal, causado
pela precessao do eixo de
rotagdo terrestre (trata-
remos disto mais adiante,
na segao 3.2).

Ano troépico

O ano trépico é o intervalo médio de tempo entre duas passagens consecutivas do Sol
pelo ponto vernal. Quando o Sol se encontra no ponto vernal sua declinagao é zero (pela
prépria defini¢ao do ponto vernal). No dia em que o Sol estd no ponto vernal, o dia e a
noite tém aproximadamente 12 horas cada, e por isto, esta data é chamada de equindcio
(de Outono no hemisfério Sul e de Primavera no hemisfério Norte). Aproximadamente
6 meses depois, o Sol cruza novamente o equador celeste no ponto oposto ao ponto
vernal e temos novamente um equinécio (de Primavera no hemisfério Sul, de Outono
no Norte). Entre os equinécios de Outono e Primavera (do hemisfério Sul) a declinagao
do Sol atinge um maéaximo para, seis meses depois, atingir um minimo. Estes extremos
sao chamados de solsticio (de Verao no hemisfério Sul quando a declinacao é minima,
de Inverno no hemisfério Sul quando a declinagao é méxima). Estes quatro pontos sao
chamados estagoes e definem (como diz o nome) o inicio das esta¢oes do ano. Por sua
definicao, o ano trépico corresponde a nossa nocao intuitiva de ano, como sendo o tempo
necessario para que as estacoes do ano se repitam.

Como o ponto vernal se move em relagao as estrelas fixas (devido a precessao dos
equindcios, como veremos em detalhes na se¢ao 3.2), o ano trépico difere ligeiramente
do ano sideral. O ano trépico tem atualmente uma duracao de 365d 5h 48m 45s (ou
365,24219 dias), sendo um pouco mais curto que o ano sideral, j4 que o ponto vernal
tem um movimento retrégrado.

Ano anomalistico

Como a oOrbita da Terra é uma elipse, também podemos definir um ano como o intervalo
entre duas passagens da Terra pelo periélio. Este ano é chamado anomalistico e tem uma
duracao de 365d 6h 13m 53s, sendo um pouco mais longo que o ano sideral devido a
precessao da drbita terrestre (que é no sentido direto e ndo retrégrado como o movimento
do ponto vernal). Atualmente, a Terra passa pelo periélio por volta do dia 2 de janeiro,
e pelo afélio por volta do dia 5 de julho.
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O ano anomalistico aparece naturalmente quando resolvemos o chamado problema
de Kepler (dois corpos ligados gravitacionalmente) para o sistema Sol-Terra.

Ano draconiano

A 6rbita da Lua também define um grande circulo na esfera celeste. Assim como a
interseccao do equador celeste e da ecliptica definem um ponto preciso, a interseccao
da projecao da Orbita lunar na esfera celeste e a ecliptica também definem um ponto
de referéncia. O intervalo entre duas passagens do Sol por este ponto define o ano
draconiano, cuja duracao média atual é aproximadamente 346,62 dias.

O ano draconiano estd relacionado com o ciclo de recorréncia das eclipses, corres-
pondendo a 1/19 do ciclo de saros (isto serd visto na se¢ao 4.9).

2.1.6 Translacao da Lua: més

Da mesma forma que a translacao da Terra define o ano, a translagdo da Lua em torno
da Terra deu origem ao més. Devemos notar, contudo, que o movimento da Lua é
extremamente complexo e as irregularidades no seu movimento muito mais importantes
do que, por exemplo, o movimento de translagao terrestre.

Més sinddico

O més sinddico ou lunacao é, por defini¢ao, o intervalo de tempo entre duas configuracoes
idénticas e sucessivas, por exemplo duas “Luas Novas” (quando a Lua se encontra entre
a Terra e o Sol) ou duas “Luas Cheias” (quando a Lua se encontra em oposi¢ao). O més
sinédico corresponde portanto ao intervalo entre duas fases iguais da Lua, veja Fig. 2.5.
O més sinddico tem uma duracao média atualmente de 29,5306 dias.

Devido a complexidade da o6rbita lunar, em razao da perturbagao da Terra, dos
planetas e do Sol, da excentricidade e da inclinacao de sua érbita, a duragao real do meés
sinédico pode variar de 7 horas em torno do valor médio.

E o més sinédico que deu origem ao més utilizado nos calendarios (a recorréncia das
fases da Lua).

més sinddico Figura 2.5: Més sinédico
(em relacao ao Sol) e si-
deral (em relagao as es-
trelas fixas). O tracgo es-
pesso representa 0 movi-
mento na Lua no espago
(totalmente fora de es-
- s cala...).
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Meés sideral

O més sideral é o periodo de translagdo da Lua em relagdo a um referencial fixo. A
duracao média de um meés sideral é de 27,3217 dias. A diferenca com o més sinédico se
explica pelo fato deste depender de uma composicao do movimentos da Terra e da Lua
(Fig. 2.5).

O més sideral é exatamente igual (com uma precisao de 0,1 segundos) ao ‘dia’ lunar,
isto é, o periodo de rotacao da Lua em torno dela mesma. E por esta razao que sempre
vemos a mesma face da Lua (na realidade vemos cerca de 59% da superficie lunar devido
as perturbagoes solar e planetdrias, além da inclinacao relativa da érbita lunar).

2.1.7 Tempo dindmico

O tempo dinamico (TD) é a varidvel independente que aparece nas equagoes de movi-
mento dos corpos celestes. Na fisica newtoniana a escala de tempo dinamico é absoluta
(invariante para qualquer observador). Contudo, segundo a teoria da relatividade, o
tempo dinadmico depende do sistema de coordenadas utilizado. Assim defini-se o tempo
dinamico terrestre, TDT, referente a Terra, e o tempo dinamico baricéntrico, TDB, refe-
rente ao baricentro do sistema solar (aproximadamente o centro do Sol). A menos que se
queira uma precisao muito alta (inferior a um milisegundo) podemos admitir que TDT
= TDB = TD.

Tempo das Efemérides

Ja nos anos 20 ficou claro que a escala de tempo baseada no dia solar sofria de muitas ir-
regularidades devido a rotacao terrestre, principalmente devido a diminuicao progressiva
da velocidade de rotacao da Terra causado pelos efeitos de maré luni-solar. A necessi-
dade de uma escala uniforme levou ao desenvolvimento do tempo das efemérides (ET)
nos anos 40 e sua adogao em 1952, baseada nas equagoes de movimento dos planetas e
da Lua. Para tanto, foi introduzido um fator de conversao entre o tempo universal e o
tempo das efemérides, AT = ET—UT.

Considerando-se, na época, que o ano tropical era mais significativo que o ano sideral,
foi decidido em 1956 que a unidade fundamental de tempo seria o segundo definido como
a fragao 1/31.556.925,9747 do ano tropical médio de 1900 (com inicio as 12h do dia 31
de dezembro, ou “0 de janeiro”). Para isto, foi utilizada a expressao de Newcomb que
nos da a longitude média do Sol em relacao ao equinécio médio da data:

L = 279°41/48"04 + 129.602.768"13T + 108972 (2.5)

3

de onde o tempo em segundos para o Sol completar uma volta de 360° é:

360° x 60" x 60"
129.602.768713

x 36525dias x 86400s/dia = 31.556.925,9747s de efemérides.

Na expressao (2.5), T' é medido em séculos julianos, que serd definido mais abaixo na
secao 2.3.

A diferenga entre o tempo universal (solar) e o tempo das efemérides, AT, ndo pode
ser predita com precisao pois depende dos movimentos irregulares da Terra que sé sao
conhecidas apds as observagoes serem feitas, e comparando-se as posicoes preditas dos
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astros pelas teorias dinamicas com as observacoes. Nao podemos portanto prever o valor
de AT para periodos superiores a alguns anos. Spencer Jones propos a seguinte formula
aproximativa:

AT = 68,0+ 102, 3T + 29,9572 4 1.821B (seg), (2.6)

onde T' medido em séculos julianos e B depende das irregularidades da rotagao terres-
tre, ndao pode ser previsto e podendo chegar a dezenas de segundos em modulo. Os trés
primeiros termos do segundo membro da expressao (2.6) representam o movimento uni-
formemente acelerado de freagem da rotacao da Terra. Os valores medidos ou deduzidos
de AT de 1600 & 2001 (além das previsoes até 2014) sdo mostradas no grafico 2.6.
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Figura 2.6: AT = ET-UT. Os valores para os anos superiores & 2001 sdo previsdes cujas
incertezas sao de cerca de 1 segundo para o ano 2002 e 10 segundos para 2014.

Desde 1984, utilizamos o tempo dinamico (TD) ao invés do tempo das efemérides
(ET). A escala de tempo dinamico é, na prética, uma continuac¢ao da escala de tempo
das efemérides.

2.1.8 Tempo atéomico

A definigao do sistema de tempo atémico (TAI, Tempo Atémico Internacional) nao esta
relacionado a astronomia mas sim a fisica atomica. O tempo atéomico é baseado em uma
transicao hiperfina do Césio-133.

Desde 1972, o TAI é utilizado oficialmente como escala de tempo padrao a partir do
qual as outras escalas de tempo podem ser derivadas. A grande vantagem do TAI sobre
o tempo dindmico é que o TAI ndo depende da andlise das observagoes dos movimentos
dos astros e pode ser obtido imediatamente. Além disto, o TAI é determinado com uma
precisdo de 10712 segundos, podendo num futuro préximo chegar a 10~4 segundos.

Em 1972, quando foi introduzido, a relagao entre o TAI e o tempo das efemérides,
ET, foi fixado da seguinte forma: ET = TAI + 32,184 s (atualmente, utilizamos TD =
TAT + 32,184 s). Desta forma, a escala ‘TAI 4+ 32,184’ pode ser considerada como uma
extensao da escala baseada no tempo das efemérides.

Finalmente é importante notar que o segundo do tempo atomico foi definido de forma
a ser idéntico a fragdo 1/31.556.925,9747 do ano trépico de 1900. Isto é, um segundo
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do TALI foi fixado de forma a ser idéntico ao segundo médio medido em 1900, de acordo
com a definicdo do segundo do Sistema Internacional feita em 1956.

Esta defini¢do do segundo tem uma consequéncia importante quando comparado com
o segundo baseado na rotagao da Terra (em tempo universal) como veremos a seguir.

2.1.9 Rotacao da Terra

Antes dos relégios atomicos, a rotagao da Terra servia como base para medir a passagem
do tempo. Em 1959, logo depois que o tempo atomico comegou a ser utilizado (mas nao
ainda oficialmente), foi determinado precisamente a diferenca entre o tempo medido pela
rotacao terrestre em relacao a um referencial inercial (o dia sideral) e por transigoes
atomicas.

A rotagao precisa da Terra é complexa. Em primeiro lugar existe um efeito cumula-
tivo que diminui a velocidade de rotagao da Terra (Fig. 2.7). Este efeito é principalmente
devido ao efeito de maré causado pela Lua e, em menor parte, pelo Sol. Este fen6meno
é andlogo a uma colis@o inelastica: o efeito de maré provoca um movimento dos ocea-
nos que, devido ao atrito com o fundo do mar, dissipa a energia cinética de rotacao da
Terra mas, por outro lado, o momento angular total do sistema Terra—Lua e Terra—Sol,
se conservam. Assim, a diminuicao da velocidade de rotagao da Terra implica em um
afastamento da Lua em relagdo a Terra, de maneira a que o momento angular total do
sistema se conserve.

4
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Por outro lado, outros fenémenos contribuem & complexidade da rotacao terrestre.
Por exemplo, o movimento das placas tectonicas, terremotos e fluxos de matéria no
centro da Terra. A distribuicao desigual das massas de terra e mar entre os hemisférios
norte e sul, provocam um aquecimento diferente da atmosfera nestes hemisférios. Esta
desigualdade provoca uma variagao sazonal no momento de inércia terrestre (devido a
dilatagao da atmosfera) que atua na rotagao da Terra (2.8).

Atualmente, a freagem (desaceleracao) da rotacao terrestre é estimada em cerca de
1,5 a 2 milissegundos por dia por século. Isto significa que o comprimento do dia 12 de
janeiro de 2000 é cerca de 0,002 segundos mais longo que o dia 12 de janeiro de 1900
(veja Fig. 2.7).

Como o segundo atomico (igual a um segundo do Sistema Internacional) é baseado
no comprimento do dia no ano 1900, hoje, quase um século depois, o dia baseado na
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rotacao da Terra é cerca de 0,002 segundos mais longo. Isto significa que, em relagao
ao TAI, o tempo universal perde 0,002 segundos por dia e, apds cerca de 500 dias a
diferenca atinge cerca de 1 segundo. Isto nao significa que o dia esteja aumentando de
1 segundo a cada 500 dias; isto é uma consequéncia da definicao do segundo do SI como
idéntico ao segundo medido em 1900.

2.1.10 Tempo universal coordenado e Tempo Legal (ou Civil)

A partir do tempo atdémico internacional, defini-se o tempo universal coordenado, UTC.
UTC é simplesmente TAI mais um ntmero inteiro de segundos de modo a que a diferenca
entre UTC e UT1 nao seja nunca superior a um segundo.

A diferenga entre UT1 e UTC (ou TAI) é simplesmente devido a freagem da rotagao
da Terra e das definicées de segundo no TAI e no UT. Como vimos, esta desaceleracao
esta por volta de 2 milissegundos por dia por século atualmente. Este efeito é muito
pequeno e s6 tem um efeito notdvel em intervalos de tempo geolégicos. Além disto é
muito provavel que a freagem era mais importante no passado que hoje.

Contudo, como vimos, atualmente o dia medido em tempo universal ganha cerca de
0,002 segundos (de TAI) por dia. Este efeito é cumulativo e a cada 400-500 dias (ou
um ano e meio) aproximadamente a diferenga entre UT1 e UTC chega a um segundo
(Fig. 2.9). Disto vem a necessidade da introdugao de um segundo a mais no ano. Este
segundo é chamado sequndo intercalar (em inglés, leap second). Por convencao, o segundo
intercalar é sempre somado ao ultimo segundo do més de junho ou dezembro, quando
necessario.

A diferenga entre o Tempo dindmico (ou Tempo Terrestre, antigo Tempo das Efe-
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Figura 2.10: Diferenca em segundos
entre os tempos atomico e tempo
universal coordenado mais recentes.
O fim do tltimo intervalo ainda nao é
conhecido.
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medides) e o UT1 é dado atualmente da seguinte forma:
AT =TD —-UT1=32,184+ (TAI- UTC) — (UT1 - UTC),

onde (TAI — UTC) é o nimero de segundos intercalar acumulado (veja Fig. 2.10) e UT1
— UTC pode ser visto na Fig. 2.9.

Atualmente o tempo civil ou tempo legal (que é utilizado no dia-a-dia) é definido a
partir do UTC. Em geral o tempo civil em um dado pais é simplesmente UTC mais (ou
menos) um numero de horas correspondente ao fuso hordrio local (Fig. 2.11).
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Figura 2.11: Fusos hordrios legais no mundo. Quando passamos ao “horario de verao”, acres-
centamos uma hora ao fuso horério local.

2.2 Calendarios

2.2.1 Introducgao

Para podermos especificar quando um dado evento ocorreu ou quando ele estd previsto,
é necessario que tenhamos nao apenas uma escala de tempo definida como também é
preciso um sistema de contagem ou medida do tempo que passa. O fenémeno periédico
mais simples de se observar é sem divida o ciclo dia-noite. Assim, por convencao, adotou-
se o dia (solar) como unidade bédsica de medi¢ao da passagem do tempo, a cronologia.
A solucao mais simples para esta medida é escolhermos uma data arbitréria, a origem
do sistema de medida e, em seguida, numerar os dias que passam. As data anteriores
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ao inicio da origem podem ser referidos como dias ‘antes da origem’, por exemplo, ‘dia
1 Antes da Origem’, ‘dia 2 A.0.’, ‘dia 3 A.0., etc..., e os dias depois da origem podem
ser chamados de ‘depois da origem’, ‘dia 1 Depois da Origem’, ‘dia 2 D.0.’, ‘dia 3 D.0.’,
etc... Tradicionalmente, nao existe ano zero: o ano anterior a 1 D.0. é 1 A.0. e nao 0 D.O.

Para facilitar a contagem, podemos agrupar os dias em outras unidades maiores
como semanas, meses, anos, etc. Assim como o dia, algumas destas unidades também
tém origem astrondmica.

E este sistema de contagem de dias, em geral & partir de uma origem arbitraria,
que chamamos calenddrio. Os calendarios que foram inventados ao longo da histéria
humana suprem uma necessidade de praticamente todas as sociedades de prover um
meio de ‘controlar’ a passagem do tempo. De uma certa forma, este controle do tempo
dado pelos calendarios servem como ligacao entre a humanidade e os ciclos celestes;
provavelmente por esta razao os calenddrios tiveram em vérias sociedades um carater
mistico-religioso, assim como tem um papel de identificagao sécio-cultural (semelhante
a um idioma). Desde a antiguidade, os calenddrios proporcionam a base para podermos
planejar as mais diversas atividades individuais e sociais.

Atualmente existem cerca de 40 calenddrios em uso (e muitos outros extintos) dos
quais cerca de meia duzia sao utilizados por praticamente toda a humanidade.

2.2.2 Base astrondomica dos calendarios

Desde a antiguidade, o movimento aparente dos astros nos serviu de referéncia para
medirmos a passagem do tempo. Os principais ciclos astronémicos para este fim sao: o
dia (movimento diurno do Sol devido a rotacao da Terra em torno de seu eixo), 0 més
(ciclo das fases da Lua devido & sua translagao em torno da Terra) e o ano (translagao da
Terra em torno do Sol). A diversidade e complexidade dos calendarios vém do fato que
estes ciclos nao sao comensuraveis entre si, além de nao serem exatamente constantes.

Os calendarios que foram utilizados durante toda a histéria da humanidade podem
ser divididos em trés categorias principais:

lunar, onde a unidade fundamental é o més, baseado na recorréncia das fases da Lua;
solar, baseado na periodicidade das estacoes do ano;

luni-solar, onde é definido um ano solar (baseado nas estagdes do ano) que é subdivi-
dido em meses que tém aproximadamente o mesmo periodo que o més sinddico.

2.2.3 Calendario Egipcio

Os egipcios ja usavam calendérios ha cerca de 6 mil anos atrdas. O calendéario egipcio
daquela época era solar, baseado no inicio das cheias anuais do Nilo, tendo inicialmente
360 dias. Quando os egipcios passaram a utilizar a posicao relativa da estrela Sirius em
relagao ao Sol, notou-se que eram necessarios mais 5 dias (totalizando 365) na duragao
do ano. Posteriormente, com observagoes mais precisas, os egipcios concluiram que era
necessario acrescentar um dia a cada 4 anos para compensar um lento deslocamento da
posicao do Sol: concluiu-se que a duracao do ano era de 365,25 dias.
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2.2.4 Calendario Romano

O calendario romano era de origem lunar; os meses, baseados no ciclo lunar, tinham 29
ou 30 dias (o periodo sinddico da Lua sendo em média 29,53 dias). Um ano de 12 meses
tinha, portanto, 354 dias. Havia entao uma diferenca de cerca de 11 dias entre o ano
assim definido e o ano trépico. Para resolver este problema, os romanos introduziam a
cada 3 anos um 132 meés. Infelizmente, este més extra era introduzido de maneira em
geral arbitrédria e irregular.

Apesar disto, a origem da maioria dos meses que utilizamos até hoje sao originarios
deste calendario.

2.2.5 Calendario Juliano

O calendario Juliano foi instituido em 46 A.C. por Julio César seguindo o conselho do
astronomo Sosigenes de Alexandria para resolver as deficiéncias do antigo calendario
romano. Este é um calendério de tipo solar, cujos meses tinham comprimento definido.
Os anos eram ‘normais’ com 365 dias ou ‘bissextos’ com 366. A introdugao de um dia
a cada 4 anos tinha por objetivo de manter o comeco das estacoes do ano sempre na
mesma data. Foi durante esta época, em que o calendario juliano esteve em vigor, que
os meses do ano que utilizamos até hoje foram definidos de maneira definitiva.

A origem do nome bissexto vem da forma romana de contar os dias do mes. Na
introducgao do calendario juliano, foi estipulado que a cada quatro anos um dia a mais
seria adicionado ao sexto dia que precedia as calendas de margo (isto é, seis dias antes
do inicio de marco, ou seja dia 24 de fevereiro porque nesta época, fevereiro ainda tinha
30 dias). Por isso, haveria dois dias sextos, ou “bi-sexto”. Isto significa também que o
dia extra em fevereiro nao é dia 29 mas é o dia 24 que ocorre duas vezes. Hoje em dia,
em vez de contar duas vezes o dia 24, acrescentamos um dia a mais no fim de fevereiro.

No Inicio da Idade Média, estabeleceu-se que a origem do calendério Juliano (o ano
nimero “1”) seria o ano do nascimento de cristo. O célculo que foi feito pelo abade
Dionysius Exigus, contudo, estava historicamente errado, pois Jesus nasceu enquanto
Herodes ainda estava vivo, mas este morreu por volta do ano 4 A.cC.! Isto, é claro, é sem
importancia pois a origem dos calendérios é arbitraria.

2.2.6 Calendario Gregoriano

O calendéario Juliano foi um grande avanco em relacao aos calendarios precedentes.
Contudo, no calendédrio Juliano, o ano tinha em média 365,25 dias, isto é, (3 x 365 +
366)/4 enquanto que o ano trépico (que corresponde ao ciclo das estagoes do ano) tem
aproximadamente 365,2422 dias. Isto significa que, a cada 128 anos o inicio da primavera
(ou qualquer outra estagao) adianta de um dia em relagao ao calendario Juliano.

Se nos primeiros séculos, a diferenca de alguns dias era imperceptivel, no século
XVI a diferenga ja atingia mais de 10 dias. A primavera no hemisfério norte, isto é,
a passagem do Sol pelo ponto vernal, comecava no dia 11 de marco ao invés de 21 de
marco.

Isto levou, em 1582, a criagao de um novo calendério, oficializado pelo decreto do
papa Gregério XIII. Para tanto, foram suprimidos por decreto os dias entre 4/10 e
14/10/1582, inclusive. A introdugao do ano bissexto foi também modificada; a principio,
os anos multiplos de 4 sao bissextos mas o0s anos que sao multiplos de 100 e ndo sao
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multiplos de 400, nao sao bissextos. Assim, por exemplo, os anos 1980, 1996, 2000 sao
bissextos, mas 1700, 1800 e 1900 nao o sao.

Desta forma, o ano do calendario gregoriano tem, em média, uma duracao de 365 +
1/4 —1/100 4+ 1/400 dias ou 365,2425 dias. A diferenga com o ano trépico passa a ser
0,0003 dias por ano ou 1 dia a cada 3300 anos aproximadamente. Isto significa que o
ano 4880 ou 4884 nao devera ser bissexto!

A origem do calendério Gregoriano é a mesma do calendario Juliano (e com o mesmo
erro historico...).

Notemos por iltimo que o calendério gregoriano nao foi adotado simultaneamente
por todos em 1582. No inicio, o calendério foi adotado pelos paises majoritariamente
catdlicos (j& que era um decreto papal), sendo adotado posteriormente e aos poucos
pelos outros paises. Varios paises o adotaram somente no século XX (por exemplo a
Turquia e a antiga Unido Soviética).

2.2.7 Calendario Judaico

O calendério Judaico é luni-solar, meses de 29 e 30 dias que se alternam (semelhante
ao calendario Romano) mais um més adicional que é intercalado a cada 3 anos segundo
um ciclo de 19 anos. A origem deste calendario é o dia da criacao do mundo, em 3761
A.C., segundo o Velho Testamento (isto é, um dia arbitrario qualquer, ja que a Terra se
formou ha 4,5 bilhdes de ano e o Universo ha mais de 10 bilhdes).

2.2.8 Calendario Mugulmano

O Calendério Muculmano é lunar com 12 meses, e portanto, o inicio dos meses (e do
ano) varia em relagao as estagoes do ano. O inicio de cada més é dado pelo dia em que
se avista o quarto crescente da Lua apds a Lua Nova. A origem deste calendério é o dia
apés a Heriga, o dia em que Maomé vai de Meca para Medina, em 622 D.C..

2.3 Dia Juliano

Para se contar os dias de um modo préatico para a utilizagao nos calculos astronémicos,
foi criado um sistema onde os dias sao contados de maneira consecutiva. Este sistema
¢é chamado dia juliano, JD. Para cada dia do calendario corresponde a um certo dia
juliano. Por definigao a contagem dos dias julianos, o dia 0 (zero), comega ao meio dia
da segunda-feira de 12 de janeiro de 4713 A.C. (ou, na forma “astronémica” de contar os
anos, —4712). Assim, por exemplo, o meio-dia de 12 de janeiro de 2000 D.C. corresponde
a JD 2.451.545,0 e a meia-noite de 13 de margo de 1970 corresponde a JD 2.440.658,5.

Ao contrério dos calendarios utilizados habitualmente, a contagem de dias julianos
nao utiliza o conceito de meses ou anos. O calculo do dia juliano para uma data qualquer
é feito da seguinte forma (valida para JD > 0):

1. Suponha que a data seja dada pelo dia D, més M e ano A. O dia pode ser dado
com decimais, por exemplo, o meio-dia do dia 13 é igual a 13,5. Os anos “A.C.” sao
contados de maneira matematica, isto é, 1 A.c.=0, 2 A.c. = —1, 10 A.Cc. = -9,
etc.
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2. Se M=1ou2,entio A=A—1e M =M +12; caso contrario tanto M quanto
A permanecem o mesmo.

3. Se a data for posterior a 15/10/1582 (calendario Gregoriano) entao calcule, A; =
1nt(A/100) e Ay =2—- A + int(A1/4)
Se a data for anterior a 4/10/1582 (calendario Juliano), entao As = 0.

4. Finalmente o dia juliano é:
JD = int (365, 25 x [A 4 4716]) + int (30,6001 x [M + 1]) + D + Ay — 1524, 5.

Por definicao, chamamos de século juliano, T, o intervalo de tempo igual a 36.525
dias. Em geral contamos os séculos julianos a partir de uma dada época. Ainda hoje
encontramos as vezes T contados a partir do inicio do ano 1900 (mais precisamente o
meio-dia de 31/12/1899, notado B1900.0), mas a época mais utilizada hoje em dia é
a partir do inicio do ano 2000 (o meio-dia de 01/01/2000, ou J2000.0). Chamando de
TB1900 0s séculos julianos a partir de B1900.0 e T9090 & partir de J2000.0 temos:

JD —2.415.020 JD — 2.451.545

TB1900 = ——F57==—— © TJ2000 = 36595

2.7
36.525 27)

Daqui para frente chamaremos Tj5009 simplesmente de 7', isto é, utilizaremos como
época inicial o J2000.0. Analogamente ao século juliano, também podemos definir um
milénio juliano de 365.250 dias.

2.4 Relagao entre tempo sideral e tempo universal

Como vimos, o tempo sideral, Ty, é o angulo horario do ponto vernal e esta diretamente
relacionado com o dia sideral terrestre (o periodo de rotagao terrestre em relagao ao
ponto vernal).

O tempo sideral que corresponde a 0" UT para um observador no meridiano prin-
cipal (de Greenwich) é dado pelo férmula proposta em 1982 pela Unido Astronémica
Internacional (UAI):

T, = 6M41™5085484 +
4+ 8.640.1845812866 x T2000 + 05093104 x Tho0o — 652 x 1070 x Tihooo - (2.8)

Para qualquer outra hora que nao seja 0" UT, multiplique a hora de tempo universal
por 1,00273790935 e some com o resultado obtido utilizando a formula (2.8) para 0" do
dia em questao. Este fator, 1,00273790935, nada mais é que a razao entre o dia solar
(24M) e o dia sideral (23256™450989).

Se quisermos calcular o tempo sideral local, devemos simplesmente acrescentar ou
subtrair a longitude do local (como foi dito na se¢ao 2.1.3).



Capitulo 3

LMovimento, forma e perspectiva

3.1 Forma da Terra

A Terra nao é uma esfera perfeita, mas sim um elipséide “achatado” nos polos. Mais
precisamente, a forma da Terra pode ser aproximada por um elipséide de revolugao (a
superficie descrita por uma rotagao em torno do eixo menor de uma elipse) com um acha-
tamento, f = 1—b/a = 1/298, 25642, onde a e b sdo os raios equatorial (a = 6.378.136, 6
metros) e polar respectivamente. Este achatamento se traduz em uma diferenga de apro-
ximadamente 21 km entre os eixos equatorial e polar. Além disto, o eixo de rotacao da
Terra (que é equivalente ao eixo menor do elipséide) é inclinado em relagao ao plano de
sua orbita em torno do Sol. Esta inclinacao, €, chamada obligiiidade da ecliptica, é da
ordem de 23°26'21".

Devido ao achatamento e a rotacao da Terra, existem pelo menos trés formas dife-
rentes de se definir um sistema de coordenadas terrestres. Enquanto que a longitude é
praticamente a mesma nos trés sistemas, a latitude de um ponto na superficie terrestre
¢ diferente segundo o sistema adotado.

polo norte

eixoderotagio  Celeste Z
4 . Zl
Figura 3.1: Sistemas de coordenadas
pélg[) geograficas. A elipse representa um corte lon-
norte

gitudinal do elipséide de revolucdo (gedide)
que representa a Terra (o achatamento estd
aumentado para facilitar a interpretacao da
figura). O ponto ¢ é o centro da Terra e p
a distancia de um ponto na superficie P ao
centro. Os angulos ¢ e @/ sao as latitudes as-
tronoémicas e geocéntricas, respectivamente.
O vetor g representa o campo gravitacional
local em P e Z é a direcao do zénite

a
-_—
b

3.1.1 Sistema astronéomico de coordenadas geograficas

O sistema astronoémico de coordenadas geograficas tem como plano fundamental o plano
perpendicular ao eixo de rotacao da Terra, definindo assim o equador geogrdfico. Para
cada ponto na superficie terrestre, é definida ainda uma vertical astronémica que é a
direcao do zénite local, dado pela direcao do campo gravitacional local, isto é, a vertical
é aquela obtida com um fio de prumo (veja a figura 3.1).

Versao 2/12/2002 Gastao B. Lima Neto
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Como a Terra nao é uma esfera perfeita, o prolongamento da vertical astronoémica
nao passa pelo centro da Terra. O angulo desta vertical com o plano do equador (ou o
complemento do angulo entre a dire¢ao do pélo celeste com a vertical) define a latitude
astronémica do ponto P.

3.1.2 Sistema geodético de coordenadas geograficas

A forma da Terra pode ser aproximada a um gedide, isto é, um elipsdide de revolugao. O
gedbide terrestre coincide, em primeira aproximagao, com a superficie de isopotencial ao
nivel do mar. A (pequena) diferenga vem do fato que a distribui¢ao de massas na Terra
nao é exatamente uniforme e, portanto, a superficie de isopotencial nao é perfeita como
o gedide. Contudo, a diferenca nas coordenadas geograficas determinadas no sistema
astrondémico e geodético é sempre inferior a alguns segundos de arco. As verticais do sis-
temas astrondémico e geodético sdo praticamente as mesmas, a diferenca é que a vertical
do sistema geodético nao é dada exatamente pela direcdo do campo gravitacional local.

E o sistema geodético de coordenadas que utilizamos para fins geograficos, atlas,
mapas, etc.

3.1.3 Sistema geocéntrico de coordenadas geograficas

No sistema geocéntrico de coordenadas geograficas, também definimos o equador geografico
perpendicular ao eixo de rotacdo da Terra. Contudo, as latitudes geocéntricas, ', sao
definidas pelo angulo entre o raio vetor, p, de um ponto na superficie terrestre e o centro
da Terra (cf. Fig. 3.1).

Enquanto que a latitude geodética, ¢, é utilizada para se localizar pontos na su-
perficie terrestre, é necessario, por outro lado, a latitude geocéntrica na astronomia de
posicao. A latitude geocéntrica é utilizada, por exemplo, para se corrigir o fato do obser-
vador estar sobre a Terra e nao no centro, isto é, transformar um sistema de coordenadas
geocéntrico em topocéntrico.

Assim torna-se necessério transformar as coordenadas geodéticas (ou astronémicas)
habituais em coordenadas geocéntricas (e, é claro, realizar a transformacao inverso caso
necessario). Dado a simetria axial do problema, as transformagoes que nos interessam
sao somente nas latitudes, as longitudes sendo as mesmas nos dois sistemas. Podemos
simplificar o problema e tratd-lo com duas dimensoes apenas. Fazendo-se um corte lon-
gitudinal na superficie do gedide, ao nivel do mar, nés temos a equacao da elipse:

.1'2 y2

2

; =1, (3.1)

onde a e b sao os semi-eixos equatorial e polar da elipse e, pela trigonometria, os angulos
v e ¢ sao:
2
Y ya
tanp’' =2 e tanp=Z—. 3.2
v= =" (3.2)

Substituindo a equacao de ¢ na equacgao da elipse obtemos duas relagoes para x e y:

22 a2c082c§ 2:(12(1—622)285112@’ (3.3)
1—e2sen? o 1—e2sen? o
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onde definimos a ezcentricidade da elipse como e? = 1 — (b/a)?. Mas, também podemos
escrever uma elipse de forma paramétrica com as equagoes:

r=pcosy e y=pseny, (3.4)
o que resulta, substituindo as equagoes precedentes nas equagoes (3.3), em:

pcospl = Ccosy
psenp!/ = Sseny, (3.5)

onde, com um pouco de dlgebra obtemos:

a(l1—e?
5= (I—eQ(ien2 ;)1/2 = (1 - 62) ¢
C= 4 = S 3.6
= e - P T A R (3.6)

Se o observador nao estiver no nivel do mar (isto é, sobre o gedide), mas tiver uma
altitude agps, sendo |aqps| < p, entdo as equagoes (3.5) podem ser escritas como:

pcospl = (C 4+ apps)cose
psenpl = (S + ags)seny. (3.7)

Finalmente, a razao entre as equagoes (3.5) nos da:

2
tan pf = (2) tang = (1 — f)*tang. (3.8)

A diferenca entre as latitudes geodéticas e geocéntricas, ¢ — ¢/, é chamada dngulo
da vertical. Desenvolvendo com relagoes trigonométricas o termo tan(y — ¢’) obtemos a

identidade:
tan ¢ — tan ¢’

t —¢) = , 3.9
an(p = ¢) tanptany’ + 1 (3.9)
e utilizando a equagao (3.8) resulta em:
tan [l — (1 — f)? 2
tan(yp — ¢') = apll ~(U— /)] _ _msen(2p) (3.10)

(1 —f)2tan?p+1  mecos(2p) + 1’

onde definimos m = €2?/(2 — €?). O angulo da vertical pode ainda ser aproximado sim-
plesmente por:
0 — @l = 69273 sen2p — 1"16 sendp , (3.11)

que é obtido fazendo-se uma expansao em série valida para f << 1. O angulo da vertical
¢ nulo nos pdlos e no equador, e atinge um valor maximo de cerca de 11’30” préximo
da latitude de 45° (compare com a diferenga entre os sistemas astronémico e geodético,
onde a diferenca é sempre menor que alguns segundos de arco).

3.2 Precessao e Nutagao

Antes de vermos quais sao as influéncias da precessao e nutacao nas coordenadas dos
astros, nés definiremos estes fenémenos e veremos quais sao suas origens fisicas.
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3.2.1 Fisica da precessao e nutacao

Como vimos, a Terra nao é uma esfera perfeita e, além disto, seu eixo de simetria esta
inclinada em relacao ao seu plano orbital (ecliptica) e & ao plano orbital da Lua. A acao
conjugada do Sol e da Lua no excesso de massa equatorial da Terra provoca um torque
nesta. A figura 3.2 ilustra a acdo de um corpo sobre o excesso de massa, d M, no equador
terrestre. O torque é produzido pela diferenca entre as forcas F' — F} e F — Fy. Esta
diferenca é Fy; = F — Fy =~ G6M My /[1/r* —1/(r — Rr)?] e, quando r >> Ry podemos
expandir 0F em série de Taylor, o que resulta (mantendo apenas o primeiro termo da
expansao) em:

2R
Fy ~ GSM MLr—gT . (3.12)

Esta forca Fj; é chamada de forca de maré pois é ela que produz as marés que
observamos no mar.

Figura 3.2: Forca de maré. O
corpo de massa M, atua sobre um
elemento de massa dM. As forgas
Fi, F5 e F diferem devido ao fato
do corpo principal ter um raio nao
nulo (Rr).

O efeito deste torque no eixo de rotagdao da Terra é o mesmo que ocorre com um
piao cujo eixo de rotagdo nao seja paralelo & vertical: o eixo de rotacao gira em torno
da vertical (no caso da Terra, a vertical é o eixo perpendicular & ecliptica). Este efeito
de giroscopio dé origem ao fendmeno da precessao luni-solar, ja conhecido por Hiparco
no século II A.C.

O periodo da precessao luni-solar é cerca de 25.700 anos, sendo que aproximadamente
dois tercos deste efeito é devido a Lua e um terco & acao do Sol. A acao do planetas,
neste caso, é completamente desprezivel pois, como vimos, este efeito é proporcional a
M/r3 (M é a massa e r a distancia do corpo perturbador).

A precessao luni-solar tem um periodo muito superior ao periodo de translacao da
Terra e, por isto dizemos que é um efeito secular. Se as orbitas da Terra em torno do
Sol e da Lua em torno da Terra fossem circulares e coplanares e, além disto a forma da
Terra fosse um elipséide de rotagao perfeito, entao a precessao luni-solar seria o 1inico
efeito notavel sobre o eixo de rotacdo da Terra. Contudo, as condicGes supra citadas
nao sao verificadas exatamente o que resulta em um movimento mais complexo do eixo
terrestre em torno do polo da ecliptica. Por tradicao separamos estes efeitos em duas
partes: por um lado a precessao luni-solar (secular) que vimos anteriormente, por outro
lado um efeito de periodo mais curto chamado nutacdo.

A nutacao tem como efeito uma mini-precessao do eixo em torno de sua posicao
média cujo periodo é cerca de 18,6 anos, sendo a Lua a principal responsavel deste efeito.
Na realidade, a nutacao pode ser decomposta em vérias centenas de termos periddicos,
alguns com periodos da ordem de dias.
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As ¢6rbitas dos planetas nao sao coplanares e, por esta razao, os demais planetas do
sistema solar tem um efeito perturbador na dérbita terrestre. Neste caso, nao é o eixo de
rotacao da Terra que se move mas sim o plano da ecliptica (uma vez que este é definido
pela érbita terrestre). Este efeito é chamado precessdo planetdria.

Finalmente, existe ainda um outro fenébmeno que assimilamos & precessao ligado a
relatividade geral. Este efeito, muito menor que os precedentes, tem por origem o fato
de que o referencial inercial na vizinhanca da Terra (em 6rbita em torno do Sol) possui
uma pequena rotacao em relagdo ao referencial heliocéntrico inercial. Este fenomeno é
chamado precessao geodésica.

3.2.2 Efeitos da precessao e nutacao nas coordenadas

Na astronomia de posicao, costuma-se tratar separadamente estes efeito nas coordenadas
dos astros. A acao da Lua, Sol e planetas na inclinacao do eixo terrestre e no movimento
do eixo de rotacao da Terra sao divididos em trés partes:

e Evolugao secular da inclinagao do eixo de rotacgao terrestre;

e Precessao geral, que inclui os termos seculares e de grande amplitude devidos a
precessao luni-solar, planetaria e geodésica;

e Nutacao, que inclui as variacoes periédicas de curta duracao e pequena amplitude.

Evolucgao secular da obliquidade da ecliptica

Atualmente, a inclinacao do eixo de rotacao terrestre estd diminuindo lentamente, isto
é, a obliquidade da ecliptica, €, diminui. O valor médio de ¢ é dado pela férmula de J.
Laskar valida para um intervalo de tempo de £10.000 anos a partir do ano 2000:

e = 23°26'21/448
—4680/793t — 1!"55t2 + 199925 ¢3 — 5138 t* — 249767 t° (3.13)
—39705t0 + 771247 + 27878 + 579 t° + 2/'45¢10 |

onde t = T/100 e T é dado em séculos julianos a partir da época J2000, dado pela
equagao (2.7). O uso desta férmula fora do seu periodo de validade dara resultados
errados.

Precessao geral: rotacao de coordenadas

A precessao também tem um efeito secular nas coordenadas. Por um lado, a precessao
luni-solar produz uma rotacao do eixo de rotagao terrestre em torno do pélo da ecliptica,
fazendo com que o equador celeste (projecao do equador terrestre, perpendicular ao eixo
de rotagao) se mova em relagao a ecliptica (veja figure 3.3).

Logo, a origem do sistema de coordenadas equatorial (e ecliptica) se move ao longo
do grande circulo definido pela ecliptica.

Por outro lado, o efeito da precessao planetaria é de alterar a orientacao da drbita
terrestre em torno do Sol em relagao a um referencial fixo. Neste caso, é a propria
ecliptica que precessa.

O principal efeito da precessao geral é um deslocamento retrogrado do ponto vernal
em torno do pdélo da ecliptica com um periodo de ~ 25.700 anos ou cerca de 50’4 por
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Figura 3.3: Efeito da precessdo
luni-solar no eixo de rotagao da
Terra e, consequentemente, no
equador celeste. Na figura estao
ilustrados o equador celeste em
dois momentos 77 e T, mostrando
o deslocamento do ponto vernal
(origem dos sistemas equatorial e
ecliptico de coordenadas) sobre a
ecliptica. Aqui, ‘PN’ significa pdlo
norte celeste e ‘PE’ pdlo norte da
ecliptica.

ano. Nas figuras 3.4 e 3.5 mostramos o percurso do pélo celeste em torno do pdlo da
ecliptica devido a precessao nos hemisférios Sul e Norte respectivamente.
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Figura 3.4: Trajetoria do pdlo sul celeste em torno do pdlo sul da ecliptica devido & precessao.

O efeito total da precessao geral pode ser comparado a uma série de rotagoes tanto
da ecliptica como do equador celeste, da mesma forma que quando fazemos uma trans-
formacao de coordenadas. Na realidade, o que fazemos aqui é uma transformacao de
coordenadas de uma época que tem a origem em um ponto vernal dado para outra
época. Assim, em coordenadas eclipticas, seja A\;, € (i, a posicao de uma astro em ty
(isto é, no sistema de coordenadas definidas pela posi¢ao do ponto vernal em ty), e Ay
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Figura 3.5: Trajetéria do pdlo norte celeste em torno do pdlo norte da ecliptica devido & pre-
€essao.

e (Bf a posicao em t; (que tanto pode ser antes ou depois de ty). A relacdo entre estas
coordenadas é (veja a figura 3.6):

R.([pa +ITADI(Bf, Ay) = Ra(ma) R (TLa) (B0, Avo), (3.14)

o que resulta, apés simplificacao, em:

cos By cos(pa+ 114 — Af) = cosfiocos(ITa — Ago)
cos Brsen(pa +1a — Ay) = cosfBrosen(Ily — Ayo) cosma — sen 74 sen fB
sen 35 = cosfBosen(Ila — Ayo) senmy + cos ma sen fBio,(3.15)

onde o angulo II4 é o arco T;;N e pa :T?N — T;;N.

Figura 3.6: Angulos necessarios
para transformagao de coordena-
das de um instante to a ty de-
vido & precessdo geral (luni-solar e
planetaria). Definimos ainda {4 =

B = et 90°— T1Q — ¢ pa TPN = TN

A transformacao em coordenadas equatoriais se faz utilizando as rotagoes:

R.([24 + 90°)I(57, af) = Ry (0.4)R(90° — ) IS0, o), (3.16)
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ou seja, apds simplificagao,

cosdpcos(af — z4) = €OS O, COS(uo + Ca) cOSa — sen by, sen O4
cosdpsen(ay —za) = €080z sen(ouo +Ca)
sends = €080z COoS(ao + Ca)senfy + sen dy,cos by, (3.17)

onde z4 :T/J:Q —90° e (4 = 90°— T;\Q.

Nutagao: coordenadas médias e verdadeiras

Contrariamente a precessao, que é um efeito secular de grande amplitude, a nutacao
corresponde a uma oscilacao de curto periodo e pequena amplitude em torno de uma
posigao média (Fig. 3.7). Este efeito da nutagao se traduz em uma oscilagao da longitude
e da obliquidade da ecliptica com periodo principal de cerca de 18,6 anos, e escrevemos
as variagoes devido a nutagao como v e de, respectivamente. O valor de §v oscila entre
+18/5 e de entre +9/'8 aproximadamente. Por ser muito menor que o efeito secular da
precessao, a nutacao sé foi descoberta em 1747 por James Bradley.

Figura 3.7: Efeito da nutagao. O eixo de
rotagao da Terra oscila em torno de sua
posigao média (trajetéria da precessao).

Quando corrigimos as coordenadas de um astro apenas utilizando os termos secula-
res da precessao e da inclinacao da ecliptica, dizemos que as coordenadas sao médias.
Quando corrigimos também os efeitos periddicos da nutagao, dizemos que as coordenadas
sao verdadeiras. Desta forma, em coordenadas eclipticas, a relacao entre as coordenadas
médias e verdadeiras se escreve simplesmente como:

Ay = At O
Bv = ﬁm
€y = &m +0e, (3.18)

onde os indices v e m referem-se a verdadeiro e médio, respectivamente. Se quisermos
as coordenadas equatoriais verdadeiras, devemos simplesmente utilizar as coordenadas
eclipticas verdadeiras da Eq. 3.18 e realizarmos a transformagao de coordenadas.

A teoria atual da nutagao é baseada em um modelo geofisico da Terra complexo,
levando-se em conta a elasticidade e nao homogeneidade terrestre, além de um modelo
detalhado dos movimentos relativos da Lua e da Terra em torno do Sol. Além do termo
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principal de periodo 18,6 anos, existem centenas de outros termos, com periodos de até
alguns dias. Esta teoria nos da os valores de d1 e de com precisao de centésimos de
segundo de grau para qualquer momento até cerca de quatro mil anos no futuro ou no
passado (por exemplo, Fig. 3.8).

207““““““\““\““\““\““
r Nutagdo 1985.2 — 2004.0

151 .

9.77 arcsec

Figura 3.8: Variagdo da obliqui-
dade (de) e longitude (de) devido &
nutagdo. A elipse representa o princi-
pal termo da nutagao de 18,6 anos.

-20 -15 -10 -5 0 5 10 15 20

3.3 Movimento do pélo

Como vimos, a Terra nao é uma esfera perfeita, mas sim um elipsdide de revolucao. Isto
implica que, se a direcao do eixo de rotagao nao é exatamente a mesma que o eixo de
simetria do elipséide, entao o eixo de rotacao precessa em torno do eixo de simetria do
elipsdide. Contrariamente & precessao e a nutacao, este fenémeno é intrinseco da Terra,
nao dependendo da acgao de outros astros.

Este efeito é pequeno e s6 foi medido pela primeira vez em 1891, apesar de que ja
havia sido previsto teoricamente desde o fim do século XVIII. A distancia entre o pdlo
definido pelo eixo de rotagao instantaneo e o eixo de simetria nunca é superior a cerca de
20 metros, o que corresponde a alguns décimos de segundos de arco. Na figura 3.9 vemos
o movimento do polo entre 1992 e os primeiros meses de 1999. A posicao instantanea do
eixo de rotacao terrestre é dado em funcao de dois angulos, X e Y, que sao medidos em
direcao do meridiano de Greenwich e na direcdo do meridiano 90°W, respectivamente.

Este movimento é na realidade muito complexo devido & distribuicao de massas
irregular da Terra, além do fato da Terra nao ser um corpo perfeitamente rigido. Os
principais componentes deste movimento sao um termo anual aproximadamente eliptica
(devido a translagdo da Terra) e um termo aproximadamente circular com um periodo
de ~ 435 dias, chamado termo de Chandler. Além disto, a posicao média do pédlo se
desloca sistematicamente (e lentamente) na diregao 80° Oeste.

Devido a sua complexidade, nao é possivel prever com precisao a posicao instantanea
do eixo de rotacao da Terra por mais do que alguns meses. O que pode ser feito com
precisao é monitorar este movimento — isto é feito por colaboragoes internacionais co-
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Figura 3.9: Esquerda: Movimento anual do pdlo terrestre determinado a partir das medidas
feitas pelo IERS (International Earth Rotation Service). No pdlo, 0,32” corresponde a aproxi-
madamente 10 metros na superficie da Terra. Direita: movimento médio do pélo em 35 anos e
seu deslocamento sistematico em diregao ao Canada.

ordenadas pelo “National Earth Orientation Service” (NEOS) e o “International Earth
Rotation Service” (IERS).

A correcao do movimento do pdélo é muito pequena, e ela é feita principalmente para
corrigir o tempo universal (apds a corre¢ao o tempo universal é chamado UT1).

3.4 Refracao atmosférica

A atmosfera terrestre nao é homogeénea: a densidade da atmosfera diminui progressi-
vamente a medida que a altitude aumenta. Como o indice de refracao da atmosfera é
funcao da densidade (quanto maior a densidade, maior o indice de refracao), a luz de
um astro sofre uma alteracao em sua trajetéria ao atravessar a atmosfera terrestre e
esta alteracao sera funcao da altitude.

3.4.1 Aproximacao de planos paralelos

posicdo aparente *

*

ng @—'”bosigéo real

______ /—‘,_»"‘_ - Figura 3.10: Refracao atmosférica na aproximacio
N _ ___ L de planos paralelos. Os indices de refracao variam

de n =1 (vdcuo) a ng, o {ndice & altitude do obser-

N - vador, igual & 1,00028 ao nivel do mar, & 0°C, para
. ~ a luz visivel (centro do filtro V, igual a 5500 A).

o :

‘observador
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A figura 3.10 ilustra este fenomeno. Nés representamos a atmosfera como N camadas
paralelas, cada uma com um indice de refragao n;. Nesta aproximagao, nés desprezamos
a curvatura da Terra, o que é vélido apenas para diregoes préximas do zénite. Dado
um astro cuja luz atinge a atmosfera com um angulo z (ou seja, um astro de altura,
h = 90° — z), o raio luminoso é refratado pela atmosfera de forma que, na camada i, o
angulo com a vertical serd z; e assim por diante até o observador que medira um angulo
zo. Aplicando a lei de Snell-Descartes para camadas consecutivas temos:

S M1 SEN Zjy] = N SeN 2; = N1 SN 251 . . . (3.19)

Como n = 1 fora da atmosfera, podemos entao deduzir que sen z = ngsen zg, indepen-
dentemente do niimero de camadas. Em outras palavras, este resultado é vélido no limite
de infinitas camadas ou de uma atmosfera continua. Por outro lado, esta aproximagcao
é boa apenas para astros que se encontram préximos do zénite. Para astros de altitude
menor, é necessario levarmos em conta a curvatura terrestre e a aproximacao de planos
paralelos deixa de ser boa. Notemos também que a refracao é independente do azimute
do astro.

Se definirmos o angulo de refragdo, (também conhecido como refra¢ao astronémica)
R = z — 29, podemos escrever a lei de Snell-Descartes como:

ng sen zg = sen R cos zy + cos Rsen z . (3.20)

Para pequenos angulos de refracao, isto é, R < 1, podemos utilizar a aproximagao
sen R~ R e cos R ~ 1, o que implica em:

R = (nyp — 1) tan zy (radiano). (3.21)
Assim, para ng = 1,00028 por exemplo, R ~ 2,8 x 10 *tanz, radianos ou R ~
57!"8 tan zg.

3.4.2 Foérmula geral da refragao

Infelizmente a formula (3.21) sé é valida para altitudes préximas de 90°. Para o caso
geral, é necessario levarmos em conta a curvatura da Terra. A figura 3.11 representa este
caso.

Utilizando a notacao das figuras 3.10 e 3.11, a lei de Snell-Descartes nos dé, n’ sen 2’ =
nsen e, pelo tridngulo CFE| nés temos 7’ sen 1) = rsenw = rsen z (pois w = 180°—z).
Assim, obtemos uma relagao valida para qualquer camada:

r'n’senz = rnsenz. (3.22)

Da mesma forma que para a aproximacao de planos paralelos, podemos utilizar a relacao
acima até o observador resultando em

Rrngsenzyg = rnsen z, (3.23)

onde R7 é o raio da Terra.
Calculemos agora a expressao (3.22) para duas camadas infinitesimais, isto é,

rnsenz = (r+ 0r)(n— dn)sen(z + dz) (3.24)
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zénite] POSICE0 *

pr%glgao Figura 3.11: Refragdo atmosférica
levando-se em conta a curvatura da
Terra. A representacdo aqui é seme-
lhante a figura 3.10 onde n é o indice
de refracao da atmosfera.

onde lembramos que quando 7 aumenta o indice de refracao n diminui. Desenvolvendo
o produto acima e desprezando os termos cruzados de infinitesimais (como drdn, por
exemplo), obtemos

0z or  on

— =0 3.25
tanz+ r n ’ ( )

onde utilizamos sen(z + 0z) = sen z + 0z cos z.
Utilizando o tridngulo infinitesimal EF'G, podemos escrever tan z = rd6/dr, onde dr
é o segmento GF e r é o segmento CG. Assim obtemos,

0z +4d60  dn

tan z n

=0. (3.26)

Introduzimos novamente o angulo de refracao R, a diferenca entre o angulo zenital
aparente (90° — h) e verdadeiro (medido fora da atmosfera). O angulo de refragao entre
duas camadas infinitesimais é R = o/ — a, de acordo com a Fig. 3.11. Mas a diferenca
o —a éigual a dz + d6 (vendo que o = 0 + z, 0 sendo o angulo do zénite ao segmento
CF). Obtemos, entao:

0R 0
= (3.27)
tan z n
Finalmente, utilizando a Eq. (3.23) podemos reescrever z em fungao de zp,
R R
senz = ~ 210 e zo = tanz = TR0 % (3.28)
rn

9y
2,2 2,2 con 2
\/r n R7n§sen< zg

e a Eq. (3.27) pode ser escrita em termos das quantidades referentes ao observador. Assim
reescrevemos o termo tan z e transformamos as diferencas infinitesimais em diferencial

e obtemos:
dn

no
b
n\/r2n2 — RZn? sen? 2

R = Rpngsen zo/ (3.29)
1

onde os limites de integracao sao 1 fora da atmosfera e ng na camada do observador.



3.4 Refracao atmosférica 49

Esta equagao pode ser integrada, resultando em:

sen z sen z
R = arctan 0 — arctan 0 . (3.30)

2 2
r — sen? N R
\/(no RT) sen- zy \/(RT) sen” zy

Ao integrarmos a Eq. (3.29), nés consideramos a varidvel r constante; rigorosamente
nos deveriamos levar em conta a dependéncia do indice de refracdo com a altura. Isto,
contudo, é praticamente impossivel dado o carater dinamico da atmosfera.

Podemos simplificar o problema da seguinte forma. Escrevemos o raio r como /Ry =
1+ s, onde s é um nimero pequeno (a 65 km de altura a atmosfera ja é tao ténue que
a refracao torna-se desprezivel, o que corresponde a s ~ 0,01).

Além disto, introduzimos a quantidade « definida como a = ng — 1. Mesmo ao nivel
do mar, a é uma quantidade pequena, o ~ 3 x 1074,

Substituimos r e ng na expressao 3.30, para em seguida fazermos uma expansao de
Taylor em s e em «, o que resulta em:

oo all—2s+ cos(2220)] sec? 29 tan zo (3.31)

Com um pouco de trigonometria e dlgebra podemos escrever esta expressao como:
R=a(l —s)tanzy — a s tan® z . (3.32)

Alguns autores conservam até termos contendo o na expansao de Taylor da Eq. (3.30).
Neste caso o angulo de refracao é dado por

R=a(l—s)tanzyg —a(s— %) tan® 2 . (3.33)

A férmula acima é conhecida como formula de Laplace e, em geral é dada da seguinte
formas:
R = Atanzy — Btan® zg, (3.34)

Para zy < 75°, a formula de Laplace é razoavelmente precisa e os coeficientes sao dados
por A = 57085 e B = 0067, determinados empiricamente para condi¢coes normais de
temperatura e pressao. Pode-se ver que, para pequeno zj, a férmula (3.34) nos dé o
resultado obtido na aproximagao de planos paralelos (lembrando que s << 1).

Os coeficientes A e B dependem das condi¢oes atmosféricas pois o indice de refracdo
depende da densidade (ou da pressdo e temperatura) da atmosfera, assim como do
comprimento de onda observado. Por esta razao, em geral o angulo R ¢é tabelado para
um dado lugar em funcao da distancia zenital. No horizonte (zp = 90°) em geral é
adotado um valor de 0°34’ para o angulo de refracao.

Como « é proporcional a densidade da atmosfera, e s é proporcional & pressao
atmosférica, costuma-se corrigir estas constantes da seguinte forma:

P 273,15 T+ 273,15

TN 0135 T 273,15 © © T T 973,15

(3.35)

onde sy e g sao os valores que correspondem as condigoes normais de temperatura e
pressao. Na expressao acima P é a pressao em Pascais e T a temperatura em centigrados.
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Para se levar em conta a variacao do indice de refragdo com o comprimento de onda,
utiliza-se a correcao empirica seguinte:

(3.36)

0, 00598
f{::RO<0,983+-—L————>,

)\2

onde Ry é o angulo de refracdo em condi¢oes normais (isto é, A = 0,590um, que cor-
responde & cor amarela) e A é o comprimento de onda em micrémetros. Entre a luz
vermelha (A = 0, 75um) e violeta(\ = 0,4um), o angulo de refragdo aumenta de cerca
de 5%.

3.5 Nascer, por e crepusculos

Devido a rotagao diurna da Terra, os astros se levantam (ou nascem) na diregao leste
e se poe no oeste (exceto é claro para os astros circumpolares). O mais notdvel destes
eventos sao o nascer e o por do Sol e da Lua.

Para os astros puntiformes (as estrelas e, em primeira aproximagao, os planetas) o
nascer e o por sao definidos como o instante em que a altura h do astro é igual a zero.
Para a Lua e o Sol, que tém um diametro aparente da ordem de meio grau, o nascer e
o por sao definidos em relagao a parte superior do disco aparente. E importante notar
que, para todos os astros, o nascer e o por sao definidos levando-se em conta a refracao
atmosférica.

Assim, utilizando as equagoes de transformacao entre coordenadas horarias e hori-
zontais, vemos que um astro se levanta (ou se poe) para um observador na latitude ¢

quando

sen h — sen ¢ sen d
cosH = L4

(3.37)
COS Y Cos 0

onde h = —R—d/2, R sendo o angulo de refragao no horizonte (em geral tomamos igual
a 0°34’) e d/2 é o semi-diametro do astro (para a Lua e para o Sol tomamos igual a
0°16’ e, para os demais astros, igual a zero). A declinagao aqui é verdadeira (corrigida da
precessao e nutagao). Se quisermos desprezar a refracao atmosférica, tomamos R = 0.

A Eq. (3.37) admite em geral duas solugoes (+H) que correspondem ao nascer e
por do astro. Eventualmente podemos nao ter nenhuma solugao, isto é, |cos H| > 1.
Isto significa que o astro nao se levanta nem se poe. Ele pode ser circumpolar ou estar
sempre abaixo da linha do horizonte na latitude em questao.

O azimute do astro ao nascer ou se por é:

sen 0

cos Acosh = senhtanp — (3.38)

COS
onde h é o mesmo da Eq. (3.37). O valor do azimute estard entre 0° e 180° no poente e
entre 180° e 360° no nascer.

Uma vez calculado o angulo horério pela Eq. (3.37), podemos calcular o tempo sideral
de Greenwich para +H, que corresponde ao por e ao nascer do astro, simplesmente com:

T,=a+H-—\ (3.39)

onde « é a ascensao reta do astro e A é a longitude do observador (negativa a Oeste de
Greenwich, positiva a Leste). Devemos agora calcular o tempo sideral de Greenwich as
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Oh UT, Ty, com a férmula (2.8). O intervalo de tempo, medido em tempo sideral, entre
as Oh UT e o momento que nos interessa (nascer ou poente) é a diferenga Ty — Tyy. Esta
diferenga é transformada em tempo solar (universal) utilizando-se o fator de conversao
entre o dia solar e o dia sideral (cf. secao 2.4), igual a 1,0027379. Matematicamente
temos:

ATyr = 0,99727 x (T — Typ) - (3.40)

O instante do fendmeno serd entao Oh UT mais ATy, ou simplesmente ATyp. Deve-se
entao somar os fusos horérios (e eventual “hora de verao”) para obter-se o tempo legal
na posicao do observador.

3.5.1 Crepisculo

Para o Sol em particular, definem-se outros fenémenos ligados ao nascer e por. Logo
antes do nascer ou apés o por do Sol, o céu nao esta totalmente escuro. Este intervalo de
tempo que antecede o nascer ou sucede o ocaso do Sol, quando a iluminacao é devido a luz
solar espalhada pela alta atmosfera, chama-se crepisculo. O inicio ou fim do creptsculo
(se é de madrugada ou & noite) sao definidos em termos da altura do Sol (novamente,
levando-se em conta a refragao atmosférica). Existem trés defini¢oes distintas:

crepusculo civil é definido pelo instante em que o centro do disco solar se encontra 6°
abaixo do horizonte (ou, h = —6°). Em geral, este é o limite em que a iluminagao
artificial comega a ser necesséaria para atividades como dirigir;

crepusculo nautico é definido quando o centro do disco solar estd a 12° abaixo do
horizonte. Em geral, neste instante o horizonte aparente deixa de ser perceptivel,
isto é, confunde-se com o céu;

crepusculo astrondémico é o momento em que o disco solar se encontra a 18° abaixo
da linha do horizonte. Normalmente, neste momento a alta atmosfera deixa de ser
iluminada pela luz solar e as observacoes astronémicas podem ter inicio.

E interessante notar que nem sempre estes fenémenos (creptsculo, nascer e por do
Sol) ocorrem nas latitudes mais elevadas da Terra.

3.6 Movimento proéprio de estrelas

Apesar do termo “estrelas fixas”, nenhum astro é realmente estacionario. Da mesma
forma que os planetas orbitam o Sol, as estrelas também seguem suas Oérbitas nas
galaxias. No caso da nossa galdxia, a Via Léictea, uma espiral gigante, praticamente
todas as estrelas orbitam em torno do centro galactico. Este movimento orbital pode ser
decomposto em duas componentes principais: uma érbita aproximadamente circular em
torno do centro galdctico e um movimento de diregao aleatéria. No caso das estrelas na
vizinhanca solar, o movimento em torno do centro galactico tem magnitude da ordem
de 200 km/s e o movimento aleatério cerca de 10-20 km/s.

Do ponto de vista de um observador no Sistema Solar, o movimento préprio das
estrelas, u, é uma composicao entre os movimentos das estrelas e do Sol em relagao a
um referencial fixo, uma vez que é observado da Terra. E claro que as estrelas terao, em
geral, um movimento radial e transversal em relacao ao Sol (e naturalmente a Terra),
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Figura 3.12: Orbita tipica de uma estrela da vizinhanga solar. O principal movimento é a érbita
aproximadamente circular (traco pontilhado) com velocidade vg. Superposto a este movimento
ha uma componente de diregao aleatéria que pode ser decomposto em coordenadas cilindricas
com moédulos v, dvg e dvg.

como mostra a figura 3.13. A componente radial nao altera a posicao de uma estrela
na esfera celeste, apenas o movimento relativo transversal é que tera algum efeito na
posigao do astro (o movimento radial altera a distancia da estrela a nds).

N Figura 3.13: Decomposicio do movimento
= préprio. ¥ é o vetor velocidade relativa da estrela
em relacao ao observador, ¥;,q € a velocidade
radial, na diregao da linha de visada do observador,
Uperp ¢ & componente perpendicular, contida no
plano do céu. E esta componente que corresponde
a i e altera a posicao do astro na esfera celeste.

direcio  Vrad
do observador

O efeito do movimento préprio na posicao aparente é pequeno devido a distancia
das estrelas. Uma estrela que tenha uma velocidade transversal de ~ 50 km/s e esteja a
~ 5 pc (ou ~ 16,3 anos-luz) terd um movimento aparente de apenas ~ 2” por ano. Foi
somente em 1718 que Halley suspeitou da existéncia do movimento préprio das estrelas,
comparando a posi¢ao de Arcturus (alfa do Escorpiao) medida por Hiparco 20 séculos
antes de suas proprias medidas.

Existem cerca de 35 estrelas com movimento préprio superior & 3” por ano, sendo a
estrela de maior movimento préprio a Estrela de Barnard, com um movimento de 10!’3
por ano (descoberto em 1916 por Edward Barnard; veja Fig. 3.14). Ela é uma ana ver-
melha invisivel a olho nu (magnitude 9.54) que se encontra na constelagado de Ophiucus.
A estrela visivel a olho nu com maior movimento préprio é épsilon da constelacao Indus,
também uma ana vermelha com movimento préprio de 4;69 por ano.

Outro efeito devido ao movimento proprio das estrelas é que a forma das constelacoes
se altera com o tempo. Este efeito é pequeno, mas para os primeiros habitantes da
América do Sul, que chegaram talvez hé cerca de 50.000 anos (sitio arqueolégico de
Pedra Furada, no Piauf), ndo havia o que hoje chamamos de constelacao do Cruzeiro
do Sul (Fig. 3.15).
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3.6.1 Efeito do movimento préprio nas coordenadas

Em geral, o movimento préprio das estrelas sao dados em relagao a ascensao reta e a
declinacao, p, e pus, em segundos de arco por ano. A variagdo temporal de g em um
dado referencial é desprezivel (mas sera possivelmente mensurdvel a partir das proximas
observagoes espaciais). Se uma estrela tem coordenadas g e dy em uma época ty, suas

coordenadas em uma outra época t serd, em primeira aproximagao:

a = po(t—1to) +ao,

6 = ﬂg(t—to)—i—(so. (3.41)

Notemos que os velocidades i, e ps sdo dadas no mesmo equinécio (época) que as
coordenadas g e dy. Isto significa que as coordenadas « e § correspondem a posicao do
astro no momento ¢ mas em relacao ao equindécio ty: é necessaria ainda a correcao da
precessao para que as coordenadas correspondam ao equinécio do momento t.

Em termos das componentes da velocidade prépria, o movimento proprio total, u,
pode ser escrito como p? = p2 cos? § + N?;-

Além das estrelas, os objetos extra-galdcticos (galdxias e quasares por exemplo)
também se movimentam em relagao a um referencial fixo e em relagao a nés. Estima-se
que o movimento préprio das galdxias mais longinquas deve ser inferior & 107° segundos
de arco por ano. Contudo, para as galaxias proximas, sobretudo do grupo local, é possivel
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Cruzeiro do Sul
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Figura 3.15: Movimento préprio das estrelas que compoem o Cruzeiro do Sul. Da esquerda para
a direita vemos as configuracgoes observadas hd 50.000 anos no passado, hoje (no ano 2.000) e
no futuro, daqui 50.000 anos.

que seus movimentos préprios sejam detectaveis nas proximas décadas.

3.7 Relacao entre coordenadas geocéntricas e heliocéntricas

Em varios problemas de astronomia de posicao é conveniente fazermos uma translacao do
sistema de coordenadas, passando do sistema geocéntrico ao heliocéntrico ou vice versa.
Isto é feito de maneira mais simples utilizando-se o sistema de coordenas eclipticas (Fig.
3.16).

Figura 3.16: Translagao de coordenadas geocéntricas e heliocéntricas. As diregdes = e 2’ apontam
para o ponto vernal e z e 2z’ para o pdlo da ecliptica.

Em forma matricial, a translagao se faz como rI(\, 3) — Rols = r'I(N, 3'), onde I é
a posicao geocéntrica do Sol e as coordenadas “primas” sao heliocéntricas. Explicitando
vem:

rcosfcosA — Rgcosdg = 1/cosf cos N
rcosfsen\ — Rgsenlg = 1'cosF sen )\ (3.42)
rsen (3 — 0 = r’ sen 3/

onde utilizamos o fato de Bz = 0. Na realidade isto ndao é absolutamente verdadeiro
pois, devido a perturbagoes planetarias, a latitude do Sol pode ser de alguns segundos de
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arco. Exceto por isso, a equacao acima é geral e valida sempre. Note que aqui precisamos
levar em conta a distancia do astro (r em relagdo a Terra, 7’ em relagao ao Sol). Isto é
fundamental quando sao corpos dentro do sistema solar, onde as distancias sdo sempre
compardveis com a distancia Terra—Sol (Rg).

As translagoes em coordenadas equatoriais podem ser feitas primeiro transformando-
as em eclipticas, fazendo a translacao e finalmente, transformando-as de volta em equa-
toriais.

3.8 Paralaxe

3.8.1 Paralaxe anual

Devido ao movimento anual da Terra em torno do Sol, a posicao das estrelas mais
préximas se desloca em relacao as estrelas mais longinquas. Este efeito é chamado de
paralaze ou ainda paralaxe anual (Fig. 3.17). Comparando-se duas imagens da mesma
regiao do céu com 6 meses de intervalo, o que é equivalente & metade do trajeto da Terra
em torno do Sol, a posicao das estrelas préximas se deslocam em relacao as estrelas mais
distantes devido a um efeito geométrico de perspectiva (paralaxe).

estrelas distantes
*

* *

Terra (6 meses depois)
primeira observacéo

*

estrela

préxima *
*

observacéo 6 meses depois

Figura 3.17: Efeito da paralaxe na posicao das estrelas mais proximas. Observando-se uma
estrela préxima com 6 meses de intervalo, a posicao aparente desta se desloca em relagao ao
fundo de estrelas distantes. O angulo w é a paralaxe da estrela, r é a distancia da estrela e R a
distancia Terra-Sol.

A paralaxe de uma estrela é definida como:
senw = 1/r, (3.43)

onde r é a distancia da estrela medida em unidades astronomicas (AU, onde 1AU é
aproximadamente igual ao semi-eixo maior da érbita terrestre em torno do Sol). Para
as estrelas, o angulo de paralaxe w nunca é maior que 0!’8, razao pela qual a primeira
medida de paralaxe anual foi feita somente em 1838 por Friedrich W. Bessel. Como
w < 1, podemos utilizar simplesmente w = 1/r (w em radianos).
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Se a paralaxe é dada em segundos de arco, entao o seu inverso 1/w tem unidades
de parsec (do inglés PARalaxe SECond), isto é, por definicdo 1 pc é a distancia que
corresponde a uma paralaxe de 1”. Um parsec é exatamente igual a 648.000/7 AU ou
aproximadamente 3,2616 anos-luz.

Pela equacao (3.43) fica claro que medindo-se a paralaxe obtemos imediatamente
a distancia da estrela. E desta forma que a distancia das estrelas mais préoximas sao
determinadas na pratica. Atualmente, é possivel determinar a paralaxe até cerca de
0//001, o que significa que podemos determinar diretamente a distancia das estrelas até
cerca de 3.300 anos-luz (ou seja, cerca de 12% da distancia ao centro da nossa galdxia).
Na tabela 3.1 estd a lista das 23 estrelas mais préximas do Sol.

Efeito da paralaxe anual nas coordenadas

O efeito da paralaxe nas coordenadas eclipticas pode ser calculado facilmente através da
translacao entre as coordenadas geocéntricas e heliocéntricas, lembrando que, observado
do Sol, a posigao de uma estrela nao sofre o efeito da paralaxe (veja a Fig. 3.17). Para isto
utilizamos as equacoes que fazem a translacao das coordenadas eclipticas de geocéntrica
a heliocéntrica, Eq. (3.42).

Como estamos interessados em corpos distantes do sistema solar podemos introduzir
as seguintes transformagoes:

o= A=A
go= B-Ap
ro= r—Ar, (3.44)

onde os valores AX e AS sao angulos muito pequenos e Ar é muito menor que r. Subs-
tituindo as equagoes (3.44) em (3.42), desenvolvendo os senos e cossenos das diferengas
e ignorando os termos infinitesimais cruzados, obtemos:

RocosAg = cosfcosAAr — rsenffcosAAF — rcosfsenAAA
Rosen\g = cosfsen \Ar — rsenfsen\AS + rcosfBcos AN (3.45)
0 sen 3 Ar + rcos B AL

o que resulta apds simplificacdo em:

AXcosff = —wsen(A—\p),
AB = —wcos(A— A\g)senf, (3.46)

onde utilizamos w = Ry /r (pois Re = 1AU).

As equagoes (3.46) representam uma elipse na esfera celeste de semi-eixos w e w sen 3
(Fig. 3.18) Esta elipse é chamada elipse paraldtica e representa o deslocamento aparente
devido ao efeito de paralaxe ao longo de um ano. O semi-eixo maior é paralelo a ecliptica
e 0 semi-eixo menor é perpendicular.

Para coordenadas equatoriais podemos proceder da mesma forma, considerando a
mesma situagao da figura 3.16 (mas em coordenas equatoriais). A variagdo das coorde-
nadas « e § devido a paralaxe anual é dada por:

Aacosd = —w(senacosAg — Cosecosasen\g),

Ad = —w(sendcosacos Ay + [cosesendsena —sene cosd|sen\g) ,(3.47)
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Tabela 3.1: Paralaxe das estrelas mais préximas do Sol medidas pelo satélite Hipparcos. ‘Vmag’
e ‘My’ sao as magnitudes aparente e absoluta, respectivamente, na banda V; u é o movimento
préprio total da estrela.

Asc. Reta  Declinagao m Paralaxe Tipo Vmag My Massa Nome

J2000.0 J2000.0 (/ano) @ Espec. Mg
14"39™3655 —60° 50'02”  3.710  0.74723 G2 0.01 4.38 1.144 alfa Centauri A
14"39™3551 —60° 50'14”  3.724  0.74723 KO 1.34 571 0.916 alfa Centauri B
14"29™4350 —62° 40'46”  3.853  0.77199 M5.5  11.09 15.53 0.107 Préxima Centauri
17574855  +04° 41'36”  10.358  0.54698 M4.0 9.53 13.22 0.166 Estrela de Barnard
10"56™2952  +07° 00'53”  4.696  0.41910 M6.0 13.44 16.55 0.092 Wolf 359
11803™m2052 +35° 5812”7  4.802 0.39342 M2.0 7.47 10.44 0.464 Lalande 21185
06"45™0859 —16° 42'58”  1.339  0.38002 Al -1.43 147 1.991 Sirius (alfa CMa)
06"45™0859 —16° 42'58”  1.339  0.38002 DA2 8.44 11.34 0.5 Sirius B
01"39™0153 —17° 57°01”  3.368  0.37370 M5.5 1254 15.40 0.109
01"39™0153 —17° 57°01”  3.368  0.37370 M6.0 12.99 15.85 0.102 UV Ceti
18"49™4954 —23° 50'10”  0.666  0.33690 M3.5 10.43 13.07 0.171 Ross 154
23R41™5457  +44° 10'30" 1.617 0.31600 Mb5.5 1229 14.79 0.121 Ross 248
03"32™5558  —09° 2730  0.977  0.30999 K2 3.73 6.19 0.850 épsilon Eridani
23"05™5250 —35° 51’117 6.896  0.30364 M1.5 7.34  9.75 0.529 Lacaille 9352
11M47m4454  +00° 4816”7  1.361 0.29872 M4.0 11.13 13.51 0.156 Ross 128
2238™3354 —15° 1807  3.254  0.28950 M5.0 13.33 15.64 0.105 EZ Aquarii
22M38™3354 —15° 1807  3.254  0.28950 —  13.27 15.58 0.106
22h38™M3354 —15° 1807  3.254  0.28950 —  14.03 16.34 0.095
07"39™1851 405° 1330  1.259  0.28605 F51IV 0.38 2.66 1.569 Précion (alfa CMi)
07"39™1851 405° 1330  1.259  0.28605 DA 10.70 12.98 0.5
21"06™5359 438° 44'58”  5.281 0.28604 K5.0 521 7.49 0.703 61 Cygni A
21"06™5553 438° 44’317 5.172  0.28604 K7.0 6.03 831 0.630 61 Cygni B
18P42™4657  +59° 37'49”  2.238  0.28300 M3.0 8.90 11.16 0.351
187424659  +59° 37'37”  2.313  0.28300 M3.5 9.69 11.95 0.259
00"18™2259 4+44° 01/23”  2.918  0.28059 M1.5 8.08 10.32 0.486
00"18™2259 4+44° 01’23”  2.918  0.28059 M3.5 11.06 13.30 0.163
22R03™2157  —56° 47'10”7  4.704  0.27584 K5 4.69 6.89 0.766 épsilon Indi
08"29™4955 426° 4637  1.290  0.27580 M6.5 14.78 16.98 0.087 DX Cancri
01"44™0451 —15° 56'15”  1.922  0.27439 G8 349 5.68 0.921 tau Ceti
03"36™0050 —44° 30'46”  0.814  0.27200 M5.5 13.03 15.21 0.113 RECONS 1
01123056 —16° 59'57”  1.372  0.26884  M4.5 12.02 14.17 0.136 YZ Ceti
07"27™2455 405° 13'33”  3.738  0.26376 M3.5 9.86 11.97 0.257 Estrela de Luyten
05"11™4056 —45° 0106”  8.670  0.25527 M1.5 8.84 10.87 0.393 Estrela de Kapteyn
21M17™1553 —38° 52'03”  3.455  0.25343 MO0.0 6.67 8.69 0.600 AX Microscépio
22R27™5955  457° 4145”7 0.990  0.24806 M3.0 9.79 11.76  0.279 Kruger 60
22R27™5955  457° 4145”7 0.990  0.24806 M4.0 11.41 13.38 0.160

Em termos

COImo:

das coordenadas cartesianas geocéntricas do Sol,

Aacosd

= —W(X@ Sena_Y@ COSOé) )

Xo = cosAg e Y =
sen A\g cose (assumindo que Zg = 0), a variagao das coordenadas equatoriais se escreve
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Figura 3.18: Elipse paraldtica. Trajetdria aparente devido ao efeito de paralaxe anual. O grafico
a esquerda ilustra um exemplo com @ = 0’8 e diferentes latitudes. Quando o astro se encontra
no polo da ecliptica, sua trajetéria aparante é praticamente um circulo; quando o astro esta na
ecliptica (8 = 0) sua trajetéria é um “vai-e-vem” linear.

Ad = —w(Xgcosa+ Yosena)send. (3.48)

3.8.2 Paralaxe diaria

A paralaze didria ou geocéntrica, p, ocorre devido ao fato de que um observador nao se
encontra no centro da Terra mas na sua superficie. Em outras palavras, a paralaxe diaria
corresponde a translacao que transforma um dado sistema de coordenadas de geocéntrico
a topoceéntrico (Fig. 3.19). A paralaxe didria sé é relevante para a Lua (ppya S 57'), o
Sol (psol S 8!'8) e, eventualmente, os planetas mais proximos.

A paralaxe didria p é a diferenca entre os angulos com a vertical geocéntrica, z, e
topocéntrica, 2/, isto é, p = 2/ — z. Pela lei dos senos temos (veja a figura 3.19):

senp = P sen 2. (3.49)
r

Quando a altura do astro é 0° (ou 2z’ = 90°), chamamos o angulo p de paralaze horizontal
e utilizamos a notacao P. Assim temos simplesmente,

senP =2 (3.50)
T

Como 2/ = p+ 2z, entdo sen 2’ = sen p cos z+cos psen z e podemos escrever a paralaxe
diaria em funcao de z e da paralaxe horizontal como:

P
tanp = sen z sen (3.51)

1 — coszsen P
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Figura 3.19: Paralaxe didria. A distancia geocéntrica do observador ao centro da Terra é p, 7
é a distancia geocéntrica do astro observado e r’ a distancia topocéntrica. A esquerda, o angulo
p é a paralaxe didria; a direita, o dngulo P é a paralaxe horizontal (o astro estd no horizonte,
z' =90°).

E importante notarmos que, pelo fato de nao estarmos no centro da Terra, havera
um efeito de paralaxe devido a rotacao terrestre sobre o seu eixo, andlogo ao caso da
paralaxe anual (Fig. 3.20).

0 (12 horas depois)

*
*
&

*

&
&

%

% *
%%%%* %*

Figura 3.20: Efeito da paralaxe didria na posicdo de um astro préximo devido & rotagdo da
Terra. Observando-se um astro préximo com 12 horas de intervalo, a posicao aparente desta
se desloca em relacao ao fundo de estrelas distantes. O angulo p é a paralaxe do astro, r é a
distancia geocéntrica e r’ a distancia topocéntrica.

Efeito da paralaxe diaria nas coordenadas

Da mesma forma que fizemos para a paralaxe anual, podemos calcular o efeito da para-
laxe didria na posicao de um astro utilizando uma translagao do sistema de coordenadas
geocéntrico para topocéntrico. Contudo, neste caso, é mais conveniente trabalharmos
no sistema de coordenadas horizontais ou horarias (veja a Fig. 3.21 para o sistema de
coordenadas hordrias).

Assim, em notacao vetorial, a translacao de um sistema de coordenadas horizontais
geocéntrico para topocéntrico se faz pela soma de vetores rI(A, h) = r'I(A", ') + fhoriz,
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onde as grandezas ‘primas’ sao topocéntricas. Isto corresponde ao sistema de equacoes:

rcos Acosh = r1'cos A cosh’ + psen(p— )
rsen Acosh = r’'senA’cosh’ + 0 (3.52)
rsen h = r’ sen b/ + peos(p —¢'),

onde phoriz € & posicao geocéntrica do observador no sistema de coordenadas horizontais,
que é obtido por uma rotagao de 90° — ¢ (note que é a latitude geodética utilizada na
rotacao) da posigao geocéntrica em coordenadas horédrias (fhorario):

p cos ¢’ p sen(p — ¢')
R, (90° — ¢) 0 = 0

p sen ¢’ p cos(p — ')

Phoriério Phorizontal

Em coordenadas hordrias, utilizamos a mesma soma vetorial, mas neste caso temos
rI(H,0) = r'I(H’, §") + phorario, lembrando que H = Ts —a e H' = Ts — o (Ts sendo
o tempo sideral local do observador, igual ao tempo sideral de Greenwich corrigido da
longitude). Obtemos assim o sistema de equagoes:

rcos Hcosd = 1'cosH'cosd + pcosy’
rsen Hcosd = 71'senH' cosd + 0 (3.53)
rsen o = r’sen ¢’ + pseny’.

Utilizando transformacoes analogas aquelas utilizadas na paralaxe anual, isto é:
H = H-AH
§ = 6—-AS
ro= r—Ar, (3.54)
e tomando as diferengas como infinitesimais obtemos os resultados seguintes:

AHcosd = —Pcosy'senH,
A§ = —P(cos Hsendcosy —cosdseny’), (3.55)
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onde utilizamos P = p/r.

No caso da Lua e de objetos muito préximos (satélites artificiais), ndo podemos
supor que as diferencas nas equagoes (3.54) sejam infinitesimais. Neste caso é necessério
utilizarmos o sistema de equagoes (3.53) sem fazermos aproximagoes.

3.9 Aberracao da Luz

A aberracao é um fenémeno que ocorre devido ao movimento relativo do observador ao
astro observado e a velocidade finita de propagagao da luz (mais precisamente, da ra-
diacao eletromagnética). Este efeito foi descoberto por Bradley em 1728 com observagoes
da estrela Gama Draconis (Dragao). A figura 3.22 ilustra este efeito.

Figura 3.22: Esquerda:
Aberragdo devida a veloci-
dade V do observador. A
diferenga 0 — ¢’ = a é devida
a aberragao. Direita: Este
efeito é analogo a mudanca
de direcao aparente da chuva
quando corremos ou ficamos
parado.

t t'=t+t

Se a velocidade da luz fosse infinita ou se o observador estivesse imoével em relacao
ao astro, este astro seria observado com um angulo 6. Mas como o observador tem
uma velocidade V', enquanto a luz do astro percorre o trecho EO’ em um tempo T,
o observador se desloca de O & O', percorrendo uma distancia V7. Assim, o astro é
observado em O’ com um angulo ¢'.

A diferenca entre os angulos 0 e ' é o angulo de aberracao. Note que este angulo
nao depende do comprimento EQ’. Pela lei dos senos temos:

sen(f —0') = %sen 0, (3.56)

onde ¢ é a velocidade da luz. Como V << ¢, (V ~ 30 km/s) a diferenca 6 — 6’ é pequena
e o seno pode ser simplificado resultando em:

V 1
0 -0 =ksenf'; com k = ——— 3.57
’ csenl”’ (3.57)
onde k é a constante de aberracdo. O termo sen 1” é utilizado para que x tenha unidades
de segundos de arco. Novamente, como 6 e 6’ sdo muito préximos, podemos empregar 6

no lugar de #' na expressao (3.57).

3.9.1 Aberracao anual

A aberracdo anual ou estelar é devido ao movimento da Terra em torno do Sol. Neste

caso, o parametro de aberracao tem o valor da velocidade média de translacao da Terra:
2ma 1

Pec(1 — e2)1/2sen1”

(3.58)

R =
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onde a é o semi-eixo da Orbita terrestre, P o periodo (ou seja, o ano sideral) e e é a
excentricidade. O valor de k é de 20./49552 para a época J2000.0 (a época deve ser dada
porque tanto P, a e e tém variagoes seculares devido as perturbagoes planetarias).

O procedimento para se corrigir a aberracao anual é muito semelhante a correcao da
paralaxe, isto é, trata-se de uma soma vetorial. Neste caso temos:

PN, ) = P B) e (359

onde c é a velocidade da luz no vacuo, r'I( X, ') sdo as coordenadas aparentes (corrigida
da aberracao) e rI(\, 3) sdo as coordenadas verdadeiras. V é a velocidade do observador
em relagao ao astro observado.

Vamos considerar agora o caso de um observador na Terra, portanto girando em
torno do Sol. Neste caso, V é a prépria velocidade de translagao da Terra em torno do
Sol (supondo, inicialmente que a observagao seja feita no sistema geocéntrico). Temos
assim, em coordenadas eclipticas, o sistema de equagcoes:

r'cos 3 cos N = r% + rcosfBcosA
r'cos ' sen N = r% + rcos(Fsen\ (3.60)
r’ sen [/ = 0 + rsen (3

onde utilizamos o fato de V, (a velocidade da Terra perpendicular & ecliptica) ser pra-
ticamente igual a zero. Utilizando novamente as transformagoes (3.44), nas equagoes
(3.60) obtemos:

—ArcosfcosA + Afrcosisen + Alrcosf@sen\ = r%
—AAlrcosfcosA — ArcosfsenA + Afrsenfsen\ = r% (3.61)
0 — ABrcos( — Arsen 8 = 0,

onde eliminamos os termos infinitesimais de ordem superior a um. A equacao matricial
acima corresponde a um sistema de trés equacoes que pode ser resolvida facilmente,
resultando em:

Ve V,
Alcosf = ?sen)\—?ycos)\
AB = sen ﬁ(% cos \ + % sen \) (3.62)

A velocidade da Terra em torno do Sol é dado pela derivada temporal da posicao do
raio vetor R (que nos dé a posigao heliocéntrica da Terra). Para uma trajetéria eliptica
temos:

= —k(sen g + esenw)
= k(cosAp + ecosw)

= 0 (3.63)

n|§1@|{§1n|§

onde Ao, w e e sdo a longitude do Sol, a longitude do periélio e a excentricidade da
orbita terrestre, respectivamente. Assim, podemos escrever finalmente:

Alcosf = —k[cos(Ag — A) + ecos(w — )]
Af = —ksenfsen(Ao — )+ esen(w — A)]. (3.64)
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O efeito da aberracdo anual é fazer com que as estrelas descrevam uma elipse na
esfera celeste, de forma andloga a paralaxe anual. Se desprezarmos a elipsidade da érbita
terrestre, a expressao acima se simplifica substituindo e = 0.

Em coordenadas equatoriais, o efeito da aberracao anual é dado por:

Aacosd = —k[(seng + esenw)sena + (cos A + e cosw) cose cos a
Ad = —k[(senAp + esenw) cosasend + (cos Ag + e cosw)
(sene cosd — cosesenasend)]. (3.65)

3.9.2 Aberracao planetaria

No caso da aberracao anual, nés s6 levamos em consideragdo o movimento da Terra
em torno do Sol, desprezando o movimento proprio das estrelas. No caso dos astros do
sistema solar é necessario levarmos também em conta seus movimentos. Desta forma
devemos reescrever a equagao (3.59) da seguinte forma:

\% -V
¥ = p—ema s P , (3.66)
c

Por outro lado, para os corpos do sistema solar conhecemos com grande precisao
a suas posicoes e, principalmente, seus movimentos. Por isso, ao invés de calcularmos
a correcao da aberracao planetaria utilizando a Eq. (3.66) e o método descrito acima
para a aberracao anual, o que se faz é calcularmos as posi¢oes tanto da Terra como
do astro em questao a um instante 6t anterior ao tempo que queremos. Este intervalo
6t é dado por ¢ x r, onde ¢ é a velocidade da luz e r a distancia geocéntrica do astro.
Em outras palavras, levamos em consideracao a velocidade finita da luz calculando as
posicoes da Terra e do astro em um instante anterior ao da observagao. Isto s6 é possivel
e relevante no caso de astros com movimento e posicoes bem determinados, como os
corpos do sistema solar.

3.9.3 Aberracao secular

O Sol, como todas as estrelas da Via Lactea, tem um movimento préprio em relacao
ao centro da Galaxia. Um sistema de referéncia centrado na Galaxia seria uma melhor
aproximacao de um referencial inercial do que um sistema ligado ao Sol.

Isto significa que o movimento do Sol na Via Léctea (e, conseqiientemente, o mo-
vimento da Terra) produz um efeito de aberracao que chamamos de aberracao secular.
Este efeito, contudo, nao é levado em conta na pratica.

3.9.4 Aberracao diaria

A aberragao diaria é devido ao movimento de rotacao da Terra em torno de seu eixo.
Como a velocidade de rotacao da Terra (~ 0,46 km/s) é menor que sua velocidade de
translacao, este efeito é proporcionalmente menor que a aberragao anual.

Outra diferenca é que o eixo da rotacao nao é o mesmo que o eixo de translagao;
portanto a corregao da aberracao didria é feita de forma mais simples em coordena-
das horarias. O procedimento para deduzirmos a correcao devido a aberracao diaria é
exatamente como para a aberragao anual (soma vetorial).
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Devemos lembrar que a velocidade de rotagao de um observador sobre a Terra
depende de sua distancia geocéntrica (que podemos considerar constante sobre toda
a Terra) e sua latitude geografica, p. A velocidade do observador é, portanto, V =
2mp cos p/86.164, onde 86.164 é o niimero aproximado de segundos ST em um dia sideral
e p é a distancia geocéntrica.

As equagdes que obtemos para a correcao da aberracao didria sao:

Aacosd = —k'cospcos H
A = —k'sendsenpsen H, (3.67)

onde ¢ é a latitude geogréfica do observador, H = T5 — « (o tempo sideral Ty é local) e
k' é a constante de aberragao do movimento diario, x = 0;'320.

3.10 Desvio gravitacional da luz

Em 1911, Einstein previu que os raios de luz de uma estrela distante sofreriam um desvio
em sua trajetéria devido a massa do Sol. Este efeito foi confirmado experimentalmente
durante um eclipse total, na manha de 29 de maio de 1919 no Ceard, quando foi obser-
vado que as estrelas proximas (em distancia angular) do Sol apresentavam um desvio
em suas posigoes esperadas.

Figura 3.23: Desvio gravitacional da luz devido a presenca de um corpo massivo (no caso, o
Sol). O astro é observado em uma posigao aparente distante Af da posi¢ao verdadeira.

Este fenomeno ocorre sempre que um féton (nao necessariamente de luz visivel, po-
dendo ser raios-X, radio, etc...) passa nas proximidades de um corpo massivo (Fig. 3.23).
E este desvio gravitacional da luz que produz os chamados arcos gravitacionais que sao
imagens de galdxias longinquas deformadas devido ao campo gravitacional de algum
objeto que se encontre entre nds e a galdxia (por exemplo, um aglomerado de galdxias
que funciona como uma lente gravitacional).

No caso da astronomia de posicao, estamos interessados na mudanca da posicao
aparente de astros cujos raios luminosos sao desviados pela massa do Sol. A teoria geral
da relatividade prevé que o desvio gravitacional da luz sera:

A9:2GM® sen ’
?Re 1+ costp

(3.68)

onde 1 é o angulo entre o astro e a Terra visto do Sol, Mg e R sao a massa do Sol
e sua distancia da Terra; G e ¢ sao a constante da gravitacao e a velocidade da luz no
vacuo, respectivamente. A constante na Eq. (3.68) vale 0//004. O desvio tem um valor
minimo (e nulo) quando 1) = 0, o astro estd exatamente entre o Sol e a Terra (o que
ocorre com os planetas internos e a Lua).
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Para os astros que estdo a uma distancia muito maior que a distancia Terra—Sol
(qualquer astro fora do sistema solar e, em primeira aproximagao os planetas mais
distantes), podemos dizer que D =~ 180° — ¢, onde D é a elongagdo geocéntrica do astro
(a distancia angular entre o Sol e o astro). Podemos dar, entao, o desvio gravitacional
da luz em funcao da elongacao:

D 45° 20° 5° 2° 1° °5 0925
A 070098 07023 07093 07233 07466 07933 1/87

Note que quando a elongacao é menor do que ~ 0925 o astro estd oculto, atras do Sol.

A principio, a trajetoria da luz de um astro também é afetada pelo campo gravita-
cional da Terra, onde se encontra o observador. Contudo este efeito é sempre inferior a
070003 e pode ser desprezado sem problemas.



Capitulo 4

Astronomia Classica

4.1 Introducgao

A astronomia é tao antiga quanto a Historia. Contudo, no inicio, a astronomia tratava
apenas de observacoes e da previsao de alguns fenémenos celestes de forma puramente
empirica. Nao havia a preocupacado em criar-se teorias que explicassem os fenémenos
observados. Isto nao impediu que civilizagoes na Babilonia, China, Egito, México, etc...,
desenvolvessem um conhecimento sofisticado do movimento aparente do Sol, da Lua e
dos planetas.

Foi somente a partir do século VII A.C., na Grécia, que verdadeiras teorias cos-
moldgicas comecaram a serem criadas com o intuito de nao apenas descrever as ob-
servacoes mas explicd-las a partir de principios basicos. E claro, nao podemos esque-
cer que foram as observagoes acumuladas por séculos pelos povos da Mesopotamia e
do Egito que possibilitaram de maneira fundamental o desenvolvimento da astronomia
como ciéncia na Grécia classica.

E importante lembrar que a evolugao das idéias astronémicas nao evoluem de maneira
linear, isto é, algumas idéias surgem para depois desaparecerem e apenas muito tempo
depois voltarem; as vezes conceitos contraditorios surgem ao mesmo tempo para que um,
nem sempre o fisicamente correto, prevalega. A figura 4.1 nos d4 uma linha do tempo
dos principais filésofos e astronomos gregos que contribuiram para a astronomia.

650A.C 600 550 500 450 400 350 300 250 200 150 100 /| 100D.C. 150
T T T T T T T T T T T T T T
| | | | | | | | | |
'Tales de Mileto’ "Parménides " Aristoteles Aristarco " Hiparco Ptolomeu
B f | f | f |
Anaximandro Filolau Heréclides Eratéstenes
Xenofanes Eudoxo
— e
Pitéagoras Platéo
—
Socrates

Figura 4.1: Linha do tempo do principais filsofos da Grécia cléassica que tiveram destaque na
astronomia.

4.2 Grécia classica

4.2.1 Escola jonica

Grande parte do nosso conhecimento das idéias e filosofia da Grécia pré-socrética (an-
terior a cerca de 400 A.C.) sd@o de segunda mao: em muitos casos sdo tradugoes ou
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comentarios feitos por autores mais recentes que chegaram a nds de maneira muito
fragmentada.

O que se sabe das idéias do filésofo jonico Tales de Mileto (~ 624-547 A.C.) vieram
de relatos de terceiros. Ele acreditava que a Terra fosse um disco circular achatado
flutuando como uma madeira em um oceano cuja a agua seria o principio de tudo e
limitado pela abdobada celeste. Chega a ser surpreendente que Tales tenha sido capaz
de prever um eclipse do Sol (como se alega) tendo a concep¢ao de mundo que tinha.
Se realmente ele pdode prever este eclipse, talvez isto tenha sido uma conseqiiéncia do
conhecimento adquirido em suas viagens pelo Egito.

Um contemporéaneo de Tales, Anaximandro (~ 611-546 A.C.) é reputado por ter
introduzido a utilizagdo do gndmon (vareta do relégio solar utilizada para se medir o
azimute e a altura do Sol através de sua sombra) na Grécia. Anaximandro acreditava
que a Terra deveria estar em equilibrio no centro do Universo pois nesta posicao a Terra
nao cairia em lugar algum. O céu seria esférico (e nao um hemisfério), formado por
varias camadas a distancias diferentes, onde o Sol se encontraria na mais distante e as
estrelas fixas na camada mais préoxima. A Lua estaria numa camada intermediaria. Isto
mostra que Anaximandro desconhecia o fenémeno de ocultagao das estrelas pela Lua (o
que s6 é possivel se a Lua estiver mais préxima que as estrelas), mas tem o mérito da
introducgao da idéia de distancia dos astros a Terra.

Anaximenes de Mileto (585-526 A.C.), também da escola jonica, acreditava que
as estrelas estariam “pregadas” na esfera celeste, que seria um sélido cristalino, e a Terra
seria um disco achatado flutuando no ar.

Assim, para a escola jonica, a Terra era um disco achatado que estaria flutuando
no Universo ou no seu centro, as estrelas eram “pregadas” na abdbada celeste e os
planetas eram mencionados apenas superficialmente. Todos os astros seriam derivados
de substancias primérias (como o ar, fogo e agua).

4.2.2 Escola eleatica

A escola eledtica foi fundada por Xenofanes de Colophon (~ 570-478 A.C.) e de-
senvolvida por Parménides (nascido em Elea 504-450 A.C.). Esta é a época em que
Atenas foi o maior centro filoséfico do mundo antigo.

Xenofanes acreditava em uma Terra plana e sem limites, ancorada no infinito, com o
ar acima também infinito. O Sol, estrelas e cometas seriam “nuvens” condensadas nesta
atmosfera. A trajetoria dos astros deveria ser retilinea sendo que, a aparéncia circular
do movimento didrio seria uma ilusao devida a distancia que nos separa destes astros.

Apesar da influéncia de Xenofanes, Parménides acreditava que a Terra era uma esfera
o que foi sem duvida um dos maiores passos no avanco da ciéncia. Ele foi provavelmente o
primeiro a dividir a Terra em cinco zonas: uma tropical (ou térrida), duas temperadas e
duas glaciais. A nocao de esfericidade provavelmente surgiu a partir dos relatos de viajan-
tes que descreviam estrelas visiveis no Sul (Egito, por exemplo) mas invisiveis na Grécia
como a brilhante Canopus (declinacao ~ —52°42’) ou estrelas que se tornam circumpolar
quando viajamos para o norte. Também eram relatados mudancas no comprimento do
dia; no verao, os dias eram mais “longos” nas regioes mais ao norte. Parménides também
considerava o Universo como uma série de camadas esféricas concéntricas, com a Terra
no centro. Ele também sabia que as “estrelas” vespertina e matutina (ou estrela d’alva)
eram o mesmo objeto (que hoje bem sabemos, é Vénus) e que a Lua brilhava gracas a
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luz do Sol. Finalmente, ele acreditava que o Sol e a Lua seriam formados por matéria
que havia se desprendido da Via Léctea (o Sol feito por matéria quente e a Lua, fria).
Curiosamente, como Anaximandro, Parménides acreditava que as estrelas estariam mais
proximas da Terra que o Sol e a Lua.

Notemos apenas que, nesta mesma época (século V A.C.), surgiram as teorias da
matéria composta por dtomos (minudsculas particulas indivisiveis, a chamada teoria ato-
mista) defendidas por Leucipo, Empédocres e Demdcrito.

4.2.3 Escola pitagérica

A escola pitagorica foi fundada por Pitdgoras (nascido em 580 A.C. em Samos e morto
em Metaponto por volta do ano 497 A.C.) no sul da Itdlia mais ou menos na mesma
época do florescimento da escola eleatica. Da mesma forma que a maioria de seus con-
temporaneos, nada do que foi feito por Pitagoras chegou a nds diretamente. A escola
pitagorica teve grande influéncia no pensamento do mundo antigo nao apenas pela sua
longevidade (cerca de dois séculos como escola propriamente dita e até o século II D.C.
haviam seguidores da escola pitagérica) como também pelo fato de seu membros terem
uma participacao politica importante.

A principal idéia da filosofia de Pitdgoras era de que o Universo era governado
pela matematica. A regularidade dos movimentos celestes e os intervalos regulares das
harmonias musicais levou os pitagéricos a conclusao de que cada um dos planetas, assim
como as estrelas, estariam em esferas cujo movimento produziriam uma nota musical.
Esta musica celestial seria, é claro, impossivel de ser escutada pelos seres humanos.

Segundo Pitdgoras, o Universo seria formado de quatro elementos (terra, dgua, ar
e fogo), tendo uma forma esférica assim como a Terra, também esférica e localizada
no centro. possivel que tenha sido Pitdgoras o primeiro a utilizar a palavra “cosmo”
(em grego, kéouos) para designar o firmamento. Pitdgoras também reconheceu que as
“estrelas” matutina e vespertina eram o mesmo corpo celeste (Vénus), que a Lua brilhava
refletindo a luz solar e que os planetas tinham uma trajetoéria inclinada em relacao ao
equador celeste (o que hoje em dia explicamos pelo fato dos planetas do sistema solar
estarem praticamente confinados a um plano, o plano da ecliptica).

Foi provavelmente na escola pitagérica que o movimento de oeste para leste dos
planetas foi descoberto (para a escola jonica, acreditava-se que os planetas se moviam
de leste para oeste mas as vezes mais lentamente que as estrelas fixas).

Filolau (ou Philolaus, nascido no sul da Itdlia por volta de 480 A.cC.), discipulo
de Pitagoras, foi provavelmente o primeiro filésofo grego a sugerir que a Terra nao se
encontra no centro do Universo. Segundo Filolau, no centro do Universo existiria um
fogo central chamado Héstia (Eo7ia). A Terra (esférica) giraria diariamente em torno
deste fogo central, mostrando sempre a mesma face, o lado nao habitavel; a Europa e o
mundo conhecido dos gregos ficaria do lado oposto ao fogo central. E interessante notar
que, apesar da teoria de Filolau implicar na rotacao da Terra em torno de seu eixo, ele
nao reconheceu este fato explicitamente. A Lua, o Sol e os planetas também girariam
em torno de Héstia, além da drbita terrestre. A partir do fogo central nds teriamos a
Terra, a Lua, o Sol, Vénus, Mercurio, Marte, Jupiter e Saturno.

Filolau também supds a existéncia de uma ‘anti-Terra’, um mundo que eventualmente
se localizaria entre a Terra e o fogo central (portanto invisivel da Europa). A conjectura
desta anti-Terra foi motivada em parte pelo fato do niimero dez ser considerado perfeito



4.2 Grécia cléssica 69

pelos pitagéricos. Deveria haver, portanto, dez corpos no Universo — a Terra, a Lua, o
Sol, os cinco planetas conhecidos e a esfera das estrelas fixas somavam apenas nove.

4.2.4 Sistema de Eudoxo

O matematico e filésofo Eudoxo nasceu em Cnidus, na Asia Menor por volta do ano 408
A.C. e morreu em 355 A.C. Eudoxo viajou muito, estudando varios meses com Platao
(Atenas 427-347 A.C.), passando mais de um ano no Egito e na volta construiu um
observatorio proprio. Ele foi o primeiro a propor um ciclo solar de 4 anos, com trés anos
de 365 dias e um ano de 366, ciclo este que somente foi posto em pratica pela primeira
vez por Julio César (o calenddrio juliano) cerca de 3 séculos mais tarde. Ele também
contribuiu para as primeiras descrigoes sistemdticas das constelagoes.

Mas a maior contribuicao de Eudoxo foi o seu sistema de esferas homocéntricas
(de mesmo centro), que daria uma explicagao tedrica aos movimentos irregulares dos
astros. De acordo com os paradigmas da época, Eudoxo acreditava que cada planeta,
0 Sol e a Lua estavam fixados em esferas, com a Terra no centro. Além disto, o tnico
movimento permissivel seriam circulares e regulares (as esferas de cada astro girariam
uniformemente).

A inovacao de Eudoxo foi supor que cada planeta estaria ligado a véarias esferas ho-
mocéntricas, e ndao apenas uma. Cada uma destas esferas giraria de forma uniforme, mas
a composigao de seus movimentos (que seriam independentes) produziria o movimento
irregular observado. Se Fudoxo acreditava ou nao na existéncia fisica destas esferas, nao
sabemos.

Para os planetas, Eudoxo imaginou quatro esferas: a primeira que gira em um dia
tendo um eixo polar (isto reproduz o movimento didrio de leste para oeste); uma se-
gunda esfera cujo eixo seria perpendicular a ecliptica com rotagao oposta a primeira
(responsavel pelo fato dos planetas percorrerem a ecliptica de oeste para leste, e nao o
equador celeste). Uma terceira esfera é necesséaria para produzir o movimento retrégrado
dos planetas e a quarta esfera, ligada a terceira, seria responsavel pela pequena inclinacao
dos planetas em relagao a ecliptica. Para o Sol e a Lua, apenas trés esferas homocéntricas
eram necessarias (figura 4.2).

Apesar de sofisticada, a teoria de Eudoxo era capaz apenas de explicar o movimento
dos planeta de modo aproximado; no caso de Marte a teoria das esferas homocéntricas
apresentava grandes divergéncias. Contudo, esta teoria podia explicar relativamente bem
as diferencas de duracao das estacoes do ano. Dado o estado das observacgoes da época,
esta teoria foi sem divida um marco na astronomia de posigao.

4.2.5 Sistema de Aristdteles

Aristételes (Stagira, Macedonia 384-322 A.c.), foi discipulo de Platao (e tutor de
Alexandre Magno da Macedonia), mas no fim da vida desenvolveu seu trabalho em
diregoes menos espirituais que as de seu mestre (o qual dizia que as idéias e os espiritos
sao o mundo real, e os fendmenos visiveis uma simples representacao grosseira do mundo
espiritual). E gracas a Aristoteles que nés conhecemos muito da Grécia pré-socratica.
Aristételes acreditava que o Universo era esférico e finito, composto por quatro ele-
mentos basicos: dgua, terra, fogo e ar. A Terra, esférica, ocupava a posicao central e era
imével. Aristételes também acreditava que os planetas estivessem fixados em esferas e
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Figura 4.2: Movimento do Sol
segundo a teoria das esferas ho-
moceéntricas de Eudoxo. As esferas
tém mesmo raio e foram desenha-
das desta forma para maior cla-
reza. A primeira esfera (mais ex-
terna no desenho), é responsdvel
pelo movimento aparente didrio;
as duas outras esferas reproduzem
o movimento aparente anual do
Sol. A inclinagao da terceira esfera
(mais central) é igual & obliquidade
da ecliptica. A Terra fica imévem
no centro.

adotou o sistema de esferas homocéntricas de Eudoxo. Contudo, Aristételes acreditava
que estas esferas eram reais, feitas por cristais transparentes. Aristoteles ainda desen-
volveu o sistema de Eudoxo acrescentando mais esferas a alguns planetas (em particular
Marte), melhorando assim o acordo entre observacao e teoria. O modelo de Universo
de Aristételes (Fig. 4.3) conheceu um tal sucesso que, ainda hoje, quando fazemos re-
feréncia ao modelo onde a Terra estd imoével no centro do Universo, dizemos modelo

aristotélico.

Figura 4.3: Universo
aristotélico. A Terra
fica imével no centro
e os astros celestes
estao colados em esferas
concéntricas.

Além disto, Aristételes compreendia que as fases da Lua dependiam de quanto a

Lua é iluminada pelo Sol, em relagado a um observador na Terra. Também explicou
que os eclipses do Sol ocorrem devido a ocultacao deste pela Lua. Da mesma forma,
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um eclipse da Lua ocorreria quando esta passa pela sombra da Terra. Observando que
a sombra da Terra projetada na Lua era esférica, Aristoteles dava outro argumento
para a esfericidade da Terra. Como Parmeénides, Aristételes também argumenta sobre
a esfericidade terrestre notando que algumas estrelas visiveis do Egito, ndo o sao da
Grécia. Aristételes chega mesmo a citar o trabalho de matemédticos (infelizmente sem
citar os nomes) que estimam em 400.000 stadia (~ 63.000 km) a circunferéncia da Terra.

4.3 Sistema hibrido de Heraclides

Her4clides Ponticus (de Pontus) viveu entre c. 388-315 A.C., sendo portanto contem-
poraneo de Aristoteles. Apesar de nascido em Heraclea, logo imigrou para Atenas, onde
talvez tenha tido contato com Platdo. Provavelmente ele também foi influenciado pelos
pitagoricos.

Contrariamente a seus contemporaneos, Heraclides explicava o movimento didrio dos
astros dizendo que a Terra girava em torno dela mesma em torno de um eixo que passava
pelos polos celestes. Infelizmente, foi a visao de Aristoteles, isto é, de uma Terra imével,
que prevaleceu nos séculos que vieram.

Mas a maior contribuicao de Heraclides diz respeito as orbitas dos planetas. Sem-
pre houve muita controvérsia sobre as posi¢oes de Mercurio e Vénus: alguns autores
colocavam-os acima do Sol; outros os colocavam entre a Lua e o Sol. Um meio termo
foi encontrado por Heraclides colocando estes dois planetas nao em érbita em torno da
Terra, mas em torno do Sol. Estes planetas girariam em circulos em torno do Sol que,
por sua vez, giraria em torno da Terra (como os demais planetas e a Lua). Isto explicava
entre outras coisas a presenca destes dois planetas sempre préximos do Sol.

4.3.1 Aristarco

O matemadtico Aristarco, nascido em Samos (c. 310-230 A.c.), foi influenciado pelas
idéias de Heraclides e foi sem duvida o primeiro a defender claramente a idéia de que
0 Sol estava no centro do Universo. A Terra e os demais planetas girariam em circulos
em torno do Sol. Como Heraclides, o movimento diario dos astros era explicado por
Aristarco devido a rotacao da Terra em torno de seu eixo.

Tanto o modelo geocéntrico de Aristételes como o heliocéntrico de Aristarco davam
conta das observacoes disponiveis nesta época. A preferéncia pelo modelo geocéntrico foi
mais motivada por razoes misticas, religiosas e ideoldgica do que argumentos cientificos.

Aristarco também contribuiu para o estudo das distancias e tamanho da Lua e do
Sol. Apesar dos resultados erréneos — por exemplo, ele dava a distancia do Sol igual
a cerca de 20 vezes a distancia do Lua a Terra — seus métodos estavam teoricamente
corretos.

4.3.2 FEratostenes

Eratéstenes de Cirena (276-194 A.C., contemporaneo de Arquimedes) foi um dos pri-
meiros diretores da Biblioteca de Alexandria. Eratéstenes foi o primeiro a medir preci-
samente o diametro da Terra por volta de 240 A.C. Antes desta medida, ja havia aquela
dada por Aristételes e uma outra citada por Arquimedes (isto é, nao foi ele o autor da
medida) dando o valor de 300.000 stadia (~ 47.250 km).
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Eratéstenes sabia que na cidade de Siena (atualmente Assua, préximo a primeira
catarata do Nilo, no Egito), um gnémon nao produzia sombra ao meio-dia (verdadeiro)
do dia do solsticio de verao (em outras palavras, Siena se encontra praticamente no
trépico de Cancer). Por outro lado, também no solsticio de verao, o Sol nao se encontra
exatamente na vertical em Alexandria, mas a cerca de 752 do zénite (ou 1/50 de circun-
feréncia). Eratdstenes concluiu que Alexandria deveria estar a 1/50 da circunferéncia da
Terra ao norte de Siena, ou seja, a diferenca em latitudes das duas cidades seria 752.
Por outro lado, Eratéstenes conhecia a distancia entre estas duas cidades, cerca de 5000
stadia e sabia que elas se encontravam praticamente no mesmo meridiano (na realidade
ha uma diferenca de ~ 295 em longitude). Por uma simples regra de trés, Eratéstenes
concluiu que a circunferéncia total da Terra seria 50 x 5000 = 250.000 stadia. Este valor
foi posteriormente mudado para 252.000 stadia.

A questao é, quanto valia exatamente um stadium, ja que esta unidade tinha valores
diferentes para diferentes autores. Se o valor de um stadium é 158 metros (como se
acredita), entdo a circunferéncia da Terra teria ~ 39.700 km, valor muito préximo da
circunferéncia polar real, 39.940,6 km.

Eratéstenes também determinou mais precisamente o valor da inclinagao do eixo
terrestre, a obligiiidade da ecliptica, e = 23°51’ (o valor na época era ¢ = 23°43'30").

4.4 Hiparco

Hiparco de Nicea, que viveu entre cerca de 190 a 126 A.C., na maior parte do tempo
na ilha de Rhodes, é considerado o mais importante astronomo da Grécia antiga. Ele
fez observacgoes durante 33 anos em seu observatorio, onde realizou medidas muito mais
precisas que até entdao eram disponiveis e foi responsavel por importantes inovagoes
tedricas na astronomia.

Hiparco descobriu a precessao dos equindcios, mostrando que as coordenadas das
estrelas variavam sistematicamente quando eram dadas em relagao ao ponto vernal.
Pelo mesmo raciocinio, ele explicou que o comprimento do ano nao dependia do retorno
das estrelas & mesma posigao (ano sideral), mas sim da recorréncia das estagoes, isto
é, a recorréncia de um dado solsticio ou equinécio (ano trépico). Ele chegou a dar o
comprimento do ano trépico como 365 dias e um quarto, diminuido de 3—(1)0 de dia, valor
muito préximo do valor real. Ele interpretou corretamente este fato como devido ao
movimento retrégrado, regular e continuo, do ponto vernal.

Hiparco também confirmou o valor da obliqiiidade da ecliptica obtido por Eratdstenes,
concebeu novos métodos para se medir a distancia da Lua a Terra utilizando os eclipses
do Sol e da Lua e produziu o primeiro catilogo de estrelas com 850 objetos, listando a
latitude e a longitude em coordenadas eclipticas. As estrelas eram divididas segundo seu
brilho em 6 ‘magnitudes’, sendo a 12 magnitude as estrelas mais brilhantes e a 62, cor-
respondendo as estrelas mais fracas. O sistema atual de magnitudes é muito semelhante
ao sistema de Hiparco.

4.5 Sistema de epiciclos

A teoria dos epiciclos surgiu gradualmente, talvez comecando com a idéia de composicao
de movimentos de Fudoxo, a partir do final do século III A.C. A motivagao observacional
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desta teoria estava no movimento aparente dos planetas, ora direto, ora retrégrado, e
estaciondrio quando passa de direto para retrégrado (chamado ‘estagoes’ do planeta).
Apoldnio de Perga em 230 A.C. foi o primeiro a dar uma forma rigorosa a teoria dos
epiciclos (Fig. 4.4, a esquerda).

Figura 4.4: Sistema de epiciclos. Esquerda: a Terra se encontra no centro do circulo (referente)
onde o epiciclo orbita. O Planeta por sua vez gira em torno do ponto C, centro do epiciclo.
Meio: Hiparco notou que, para levar em conta a velocidade varidvel no movimento anual do Sol,
a Terra deveria ser deslocada do centro do referente (F). Isto é, existe uma excentricidade na
posigao da Terra (ainda hoje se emprega este termo quando nos referimos a elipses, cujo centro
nao coincide com o foco). Direita: Para poder explicar precisamente todas as irregularidades das
orbitas dos planetas, Ptolomeu introduziu epiciclos que giram em torno de epiciclos.

Na verdade, a semente da idéia que levou ao sistema de epiciclos ja aparecia no
sistema hibrido de Heréclides, onde os planetas inferiores giravam em torno do Sol que,
por sua vez, girava em torno da Terra. No sistema de epiciclos, contudo, os planetas
nao giravam em torno de um corpo ou ponto material: nao havia nada no centro dos
epiciclos.

Hiparco foi o responséavel pelo desenvolvimento e aprimoracao da teoria proposta por
Apolonio, com a introducao do conceito de excentricidade, isto é, a Terra nao estava no
centro do deferente (Fig. 4.4, no meio). Hiparco também notou que, para que o epiciclo
seja sempre menor que o deferente (um requisito da teoria), era necessdrio introduzir
epiciclos suplementares para cada planeta (Fig. 4.4, & direita).

4.6 Sistema geocéntrico de Ptolomeu

Claudio Ptolomeu, o tltimo dos grandes astronomos gregos da antigiiidade, viveu
entre cerca de 85 a 165 D.C., na maior parte do tempo em Alexandria. Entre outras
coisas, Ptolomeu estendeu o catdlogo de Hiparco, acrescentando cerca de 130 estrelas e
aumentando a precisao das medidas das coordenadas. O catdlogo original foi perdido,
mas tradugoes sobreviveram até nds gragas aos astronomos arabes. Por isto o catdlogo
de Ptolomeu é conhecido como Almagesto, do arabe Al-majisti, uma corruptela do grego
peyiorn (‘magiste’, magistral).

Foi Ptolomeu quem deu a forma definitiva para o sistema geocéntrico do Universo,
baseado na teoria dos epiciclos, e foi com esta forma que este sistema de Mundo sobre-



74 Capitulo 4. Astronomia Cléassica

viveu até o século XV. Gracas as suas novas observacgoes e habilidade com a geometria,
ele melhorou consideravelmente a precisao da teoria dos epiciclos.

O sucesso do sistema de Ptolomeu vem da precisao e relativa facilidade em se prever
a posicao dos planetas, Sol e Lua. No entanto, com o passar do tempo, a qualidade
das observagoes foram aumentando e para que esta teoria continuasse a funcionar era
necessario muitas vezes acrescentar alguns epiciclos a mais para um dado planeta.

E interessante notar que, do ponto de vista matematico, ndo ha nenhum problema
intrinseco com a teoria de epiciclos. Na verdade, esta teoria nada mais é do que uma
representagao em série de fungoes circulares (senos e cossenos) da posi¢ao dos planetas.
Na mecanica celeste atual, é desta maneira que representamos as posicoes dos planetas,
Lua e Sol, com a diferenca de que a série de fungoes circulares é obtida com a teoria da
gravitagao universal e nao de forma puramente empirica.

O problema da teoria de Ptolomeu estava na interpretacgao fisica. O fato dos planetas
girarem em séries de epiciclos em torno de nada nao tem sentido fisicamente em um
referencial inercial. Fendmenos como a aberragao e a paralaxe (desconhecidos na época)
também sdo incompativeis com o Universo geocéntrico.

Por outro lado havia o problema de que, seguindo os principios gregos (e sustentados
fervorosamente pela toda poderosa igreja catdlica medieval) o circulo era a tinica forma
geométrica perfeita e os epiciclos sé poderiam ser compostos de circulos (e nao elipses,
por exemplo) e 0 movimento em cada epiciclo deveria ser uniforme. Além disto, a Terra,
como obra divina, s6 poderia estar no centro do Universo, e ndo perambulando por
ai. Foram estes vinculos que, durante séculos, obrigavam Ptolomeu e seus seguidores a
complicar a teoria dos epiciclos a cada novo avanco das observacoes para poder explica-
las.

4.7 Sistema heliocéntrico de Copérnico

Nicolau Copérnico (Niklas Koppernigk) nasceu em 19/02/1473 em Torun, na Polonia.
Em 1491 ele foi estudar na universidade de Cracévia. Em 1496 ele foi para a Italia
estudar direito e em 1501 voltou novamente a Italia para estudar medicina. Durante
seus estudos, Copérnico teve contato com a renascenca italiana e foi muito influenciado
pelo pensamento grego cldssico. A idéia de uma Terra que gira em torno de si mesma e
que nao estd no centro do Universo, nao era desconhecida de Copérnico.

Sua grande obra, De revolutionibus orbium ceelestium (‘Sobre as revolugoes das
Orbitas celestes’) foi publicada no ano de sua morte, 1543. Neste trabalho, Copérnico re-
futa os argumentos de Ptolomeu de que a Terra nao poderia se mover e estava no centro
do Universo. Ptolomeu dizia (com razao) que, se a Terra se movesse, haveria mudanga
na aparéncia das constelagoes (o que chamamos hoje de paralaxe). Mas Copérnico ar-
gumentou (também corretamente) que as estrelas deveriam estar muito afastadas, com
distancias muito maiores que o didmetro da 6rbita terrestre (ou seja, a paralaxe nao é
perceptivel em observagdes a olho nu).

O que provavelmente levou Copérnico a adotar o sistema heliocéntrico, onde o Sol
estaria imével no centro do Universo, foi a complexidade em que se encontrava o sistema
de epiciclos na sua época. Devido ao avango das observagoes, era necessario um sistema
extremamente complexo para poder explicar precisamente o movimento dos planetas.
Uma vez que Copérnico se convenceu de que nao havia nenhuma contradi¢gao com a
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hipétese de uma Terra em movimento, ele poéde enfim conceber um sistema de mundo
muito mais simples que o sistema geocéntrico, capaz de explicar o movimento observado
dos planetas, baseado nas idéia gregas antigas (Filolau, Heréclides e, principalmente,
Aristarco de Samos).

Figura 4.5: O sistema solar se-
gundo Copérnico. Os planetas
se movem em Orbitas circulares
em torno do Sol.

Em seu sistema heliocéntrico, os planetas giram em torno do Sol em circulos perfeitos
e apenas a Lua gira em torno da Terra (Figura 4.5). Além disto, todos os planetas
girariam de maneira uniforme e no mesmo sentido. O movimento didrio da esfera celeste
era explicado simplesmente pela rotagao da Terra em torno de seu eixo.

O grande feito de Copérnico nao foi apenas recuperar idéias da Grécia antiga e
aplicd-las com éxito na descricao do Sistema Solar, mas também ir de encontro a mais
de 15 séculos de preconceito contra um Universo onde a Terra poderia mover-se.

Algumas décadas mais tarde, em 1610, Galileu Galilei (1564-1642) fez descobertas
que enterrariam de vez o sistema geocéntrico. Com a utilizagao da primeira luneta,
Galileu descobriu os quatro maiores satélites de Jupiter (que claramente nao orbitavam
a Terra) e as fases de Vénus.

Mas antes das descobertas de Galileu, durante a segunda metade do século XVI,
comecou a ficar claro que mesmo o sistema heliocéntrico de Copérnico nao podia explicar
em todos os detalhes o movimento dos planetas, em particular Marte, e da Lua. Também
era necessaria a introducao de epiciclos no sistema geocéntrico.

Nesta mesma época, dados de altissima qualidade foram obtidos pelo astronomo
dinamarqués Tycho Brahe (1546-1601). E Tycho Brahe tinha um brilhante assistente,
Johann Kepler (1571-1630). Nos primeiros anos do século XVII, Kepler apés estudar
minuciosamente os dados de Tycho Brahe, chegou & conclusdao de que os planetas nao
se moviam uniformemente em circulos (e eventualmente em epiciclos) em torno do Sol,
mas simplesmente se moviam em elipses, com o Sol em um dos focos.

Finalmente havia-se chegado a um modelo de Universo simples, elegante e extrema-
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mente preciso para a época e, como foi visto posteriormente, fisicamente aceitdvel, como
demonstrou a teoria da gravitacao universal de Isaac Newton (1643-1727), publicada
em 1687 no “Philosophiae naturalis Principia Mathematica” .

4.8 Configuragoes planetarias

Chamamos de configuracdes planetdrias as posicoes relativas da Terra, do Sol e de um
dos planetas. Na figura 4.6 estao ilustradas as principais configuracoes planetarias.

sentido de
translacao

/

Figura 4.6: Configuracoes planetarias
mais importantes. P, e P; se referem
aos planetas exteriores e interiores,
respectivamente. Em parénteses, as se-
guintes configuragoes: oposicao (op),
conjun¢ao superior (cs), conjungao in-
ferior (ci), méxima elongagao ociden-
tal (oc), mdxima elongagio oriental
(or), quadratura ocidental (qoc) e qua-
dratura oriental (qor).

No caso dos planetas interiores, isto é, planetas mais préximos do Sol do que a Terra
(Mercurio e Vénus), chamamos de conjun¢ao inferior quando o planeta se encontra
alinhado entre o Sol e a Terra. Note que nao podemos observar o planeta neste momento,
exceto nas raras ocasioes em que este alinhamento é perfeito e podemos ver a silhueta
do planeta atravessando o disco solar. Quando o planeta interior se encontra alinhado
com a Terra e o Sol mas do lado oposto — o Sol se encontra entre o planeta e a Terra —
chamamos esta configuracao de conjuncdo superior.

A distancia angular aparente entre um planeta e o Sol é chamado elongacdo. Este
angulo, para um planeta interno, oscila entre 0° nas conjungoes superior e inferior até
um certo valor méximo. Estes valores extremos definem as maximas elongagoes ocidental
(a oeste do Sol) e oriental (a leste do Sol), veja a figura 4.7. O momento em que planeta
interno estd na sua méxima elongacao é o momento mais propicio para sua observacao.
Na elongacao ocidental, o planeta é visto no fim da madrugada); na oriental, ele é visto
no inicio da noite.

Os planetas exteriores, aqueles além da 6rbita terrestre (Marte, Jupiter, Saturno,
Urano, Netuno e Plutao), nunca estao em conjungao inferior (pois eles ndo podem estar
entre a Terra e o Sol) e sua elongagao varia entre 0° e 360°. Quando temos o alinhamento
Terra—Sol-planeta exterior, chamamos esta configuracao de conjuncdo superior, tal qual
para os planetas interiores. Nesta configuragdo, o planeta se encontra na posicao mais
distante da Terra. Quando o alinhamento é Sol-Terra—planeta exterior, o planeta exterior
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Figura 4.7: Detalhe das configuracoes pla-
netarias mais importantes. Um planeta inte-
rior é visivel no Leste, pouco antes do nascer
do Sol (ou seja, o planeta estd a Oeste do
Sol), e visivel no Oeste pouco depois do por
do Sol (ou seja, o planeta estd a Leste do
Sol).
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estd em oposicao. Este é o momento mais propicio para observacdo de um planeta
exterior. Finalmente, quando o angulo entre o planeta e o Sol é de 90°, chamamos esta
configuracao de quadratura. Esta pode ser oriental ou ocidental, dependendo da posicao
relativa do planeta ao Sol, a leste ou a oeste, respectivamente.

O intervalo de tempo entre duas configuragoes planetarias identicas consecutivas (por
exemplo, duas oposi¢oes de Marte ou duas elongagoes ocidentais méximas de Vénus)
define o periodo sinddico do planeta.

4.9 Eclipses

Um eclipse ocorre quando um corpo deixa de ser visto devido a uma sombra. No caso do
eclipse do Sol, este deixa de ser visto porque a Lua estd entre o observador (na Terra)
e o Sol, isto é, a sombra da Lua passa pelo observador. No caso do eclipse da Lua, esta
deixa de ser vista porque entra na sombra da Terra.

Quando a fonte luminosa e o corpo iluminado ndo sao puntiformes existem duas
regides de sombra: a umbra, regiao que nao recebe luz nenhuma da fonte luminosa, e a
penumbra, regiao que recebe luz apenas de alguma parte da fonte. Isto é precisamente
0 que ocorre no sistema Sol-Terra—Lua (todos os corpos sao extensos).

4.9.1 Eclipse do Sol

A geometria de um eclipse do Sol esta ilustrada na figura 4.8.

No caso desta figura, damos o exemplo de um eclipse total: a umbra da Lua atinge
a superficie da Terra, todo o disco solar é ocultado pela Lua. Como as distancias entre
a Lua e a Terra e entre o Sol e a Terra nao sao constantes, nem sempre os eclipses
sao totais. Dependendo da distancia, o didmetro aparente da Lua varia entre 29'22" e
3329”; 0 do Sol varia entre 32’00” e 32'31”. Assim, quando o diametro aparente da Lua
é menor que o do Sol, temos um eclipse anular (Fig. 4.9)

Observamos também que a sombra da Lua percorre apenas uma pequena fracao da
superficie da Terra. Para observadores que nao se encontram no caminho da totalidade,
mas préximo dele (isto é, na penumbra), o eclipse serd parcial (apenas uma parte do



78 Capitulo 4. Astronomia Cléssica

Terra

penumbra
caminho datotaidade

Figura 4.8: Representagao de um eclipse total do Sol. Para observadores que se encontram na
umbra, o disco solar estd completamente oculto pela Lua. Para os observadores que se encontram
na penumbra, o disco solar estd apenas parcialmente oculto (eclipse parcial). Caso a Terra
estivesse mais proxima do Sol ou a Lua mais distante da Terra, o eclipse seria anular (o disco
aparente da Lua seria menor que o disco solar).

Anular
Figura 4.9: A esquerda, os trés
tipos de eclipse do Sol. No caso
do eclipse anular, a Lua se en-
contra préxima do do apogeu e
seu didmetro aparente é menor
do que o do Sol; no eclipse to-
tal, a Lua se encontra préxima
do perigeu. A direita, repre-
sentacao da observagao de um
eclipse do Sol.

Total

Parcia

disco solar serd ocultado pela Lua). Observadores ainda mais distantes, nao observarao
o eclipse. Isto é simplesmente um efeito da paralaxe didria na posicao aparente da Lua.

O tamanho da umbra na superficie da Terra pode ser estimado utilizando as seguintes
relagoes (veja Fig. 4.10):

re rL ru
sen(0/2) = —= = = ; 4.1
(6/2) lw lv—(De—Dr) ly—(Do—rr)’ 1)
onde Dy e Dy, sao as distancias geocéntricas do Sol e da Lua, rg, r1, e rr sdo os raios do
Sol, Lua e Terra, respectivamente. O raio da umbra na superficie terrestre é ry; (supondo
que a proje¢ao da umbra seja circular). Com um pouco de algebra, mostramos que

Do — Dy,

iy —
v 1—rp/re

~ Dg (1 + T—L> : (4.2)
o}
e teremos um eclipse total se Iy > (Dg — rr), isto é, a umbra atinge a superficie da
Terra. Esta relagao é equivalente a dy, > dg, o didmetro aparente da Lua é maior do que
o da Sol.
O tamanho da umbra na superficie da Terra é dado por:

Do — 1) — ro(Dy — Dy —
(Do —rr) —ro(Dy TT)%T‘L—T‘@iL TT, (4.3)
Do — Dy Do

ry =
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Terra

Figura 4.10: Geometria de um eclipse do Sol para estimarmos o tamanho da umbra na superficie
terrestre.

onde assumimos que a proje¢ao da umbra lunar na Terra é circular. Devido a curvatura
da Terra isto nao é verdade. Este é um valor minimo do tamanho da umbra, devido a
curvatura da Terra este valor pode até dobrar. A umbra lunar tem no méaximo 270 km
de largura e tipicamente varia de algumas dezenas a ~ 100 km.

A umbra se move na superficie da Terrra com velocidade entre 1700 a 3400 km /h, no
sentido Oeste para Leste (esta velocidade é pelo menos o dobro da velocidade dos avides
comerciais). O movimento da umbra na superficie terrestre é o resultado da composicao
de 3 movimentos: translacao da Lua ao redor da Terra, translagao da Terra em torno do
Sol e a rotacao terrestre. A principal componente é a tralslacao da Lua e a velocidade
da umbra na direcao do Leste reflete a velocidade da Lua em érbita da Terra.

A fase de totalidade pode durar no maximo cerca de 7 minutos e meio (entre 3000
A.C. e 5000 D.C., o mais longo eclipse sera em 16/jul/2186 com 7m29s de duracao). Os
eclipses anulares podem ser mais longos, chegando a durar até cerca 12 minutos e meio.

Pela geometria do eclipse, é claro que um eclipse do Sol s6 pode ocorrer na Lua Nova.

4.9.2 Eclipse do Lua

O eclipse da Lua se produz quando esta entra no cone de sombra da Terra como mostra
a Fig. 4.11. Pela figura, vemos que os eclipses lunares s6 podem ocorrer na Lua Cheia.

Chamamos de fase de totalidade o intervalo de tempo em que a Lua percorre a umbra
terrestre (Fig. 4.12). A férmula (4.2) também vale para a umbra da Terra, bastando
trocar ry por rp e fazendo Dy — 0. A umbra da Terra é apenas 1,00925 vezes a
distancia Terra—Sol, mas isto significa que umbra se prolonga cerca de 1,4 milhoes de
km além da Terra, muito além da érbita da Lua. Um observador na Lua nunca vera um
eclipse anular do Sol.

Em contraste com os eclipses solares, que sé podem ser vistos em uma pequena
regiao sobre a Terra, os eclipses lunares sao vistos por todo o hemisfério onde é noite.
Em outras palavras, basta que a Lua esteja acima do horizonte (levando-se em conta a
refragdo e a paralaxe) para que o fendmeno seja observavel.
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Figura 4.11: Representagdo de um eclipse da Lua.

AN

Figura 4.12: Exemplo
de um eclipse da Lua
visto da Terra (a um-
bra e a penumbra nao
sao realmente visiveis).
Neste exemplo a totali-
dade (intervalo de tempo
em que a lua permanece
na umbra terrestre) dura
cerca de 1 hora e 15 mi-
nutos.

0 15 30 45 60
arcmin

A duracdo méxima de um eclipse da Lua é de cerca de 3"50™ e a duracio da fase
total ndo pode superar cerca de 1P40™.

4.9.3 Ocorréncia de eclipses

Como foi dito, os eclipses solares e lunares s6 podem ocorrer nas luas Novas e Cheias,
respectivamente. Entao porqué nao observamos dois eclipses por més? Os eclipses nao
ocorrem com esta freqliéncia porque os planos orbitais da Lua em torno da Terra, e da
Terra em torno do Sol nao sao coplanares (veja Fig. 4.13).

Como a Orbita da Lua ¢é inclinada de cerca de 5° em relacao a ecliptica, na Lua Nova
nem sempre ela estard exatamente alinhada com o Sol e a Terra. Assim um eclipse sé
pode ocorrer quando o Sol e a Lua estiverem proximos a linha dos nodos da érbita lunar.
Pode-se mostrar que a Lua nao deve estar a mais de 476 do nodo para que o eclipse lunar
seja total, e ndo mais que 1073 para o eclipse total do Sol. Em um ano, podem ocorrer
no minimo 2 eclipses (neste caso os 2 sao solares) e no maximo 7 (dos quais no minimo
2 sao lunares).

O plano orbital da Lua nao é invariante, ele possui um movimento de precessao devido
as perturbacoes do Sol, dos planetas e da nao esfericidade da Terra. Podemos definir
um periodo de tempo entre duas passagens consecutivas do Sol pelo nodo ascendente da
orbita lunar; este é o ano draconiano. Este ano, como ja foi visto, tem cerca de 346,62
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Figura 4.13: Geometria da drbita da Lua em relacao & ecliptica. As drbitas ndo sido coplanares
e a reta da intersecgdo é chamada linha dos nodos. A inclinacdo da 6rbita da Lua em relacdo a
ecliptica é de cerca de 5°.

dias. Dezenove anos draconianos correspondem quase exatamente a 223 meses sinédicos
(um més sinédico ou lunagao tem em média cerca 29,53 dias), o que corresponde a 18
anos tropico e 11,3 dias. Em outras palavras, as configuracoes Sol-Lua se repetem com
este periodo e, portanto, a seqiiéncia de eclipses também se repete com este periodo.
Esta recorréncia dos eclipses ja era conhecida dos Babilonios e é chamado periodo de
Saros.

A figura 4.14 mostra os eclipses do Sol, anular e total da primeira década do século
XXI.

4.10 Determinagao classica de distancias no Sistema Solar

4.10.1 Diametro da Terra

Como foi visto na segao 4.3.2, Eratdstenes foi o primeiro a dar uma medida precisa da
circunferéncia da Terra. Seu método, como ja foi descrito, baseava-se na comparacao
do angulo zenital, z, do Sol nas cidades de Alexandria e Siena (hoje, Assua no Egito),
esquematizado na Fig. 4.15.

O angulo zenital medido em Alexandria, z, corresponde a fragao de circunferéncia
entre as duas cidades. Assim, z estd para a distancia entre as cidades, d, assim como
360° esta para a circunferéncia total da Terra. Seja C' a circunferéncia da Terra, temos:

360°
C=d——, (4.4)
z
onde z° é a distancia zenital medida em graus. Conseqiientemente temos:
d
R=Z 4.5
. (45)

onde R é o raio (polar) da Terra e z é medido em radianos.

4.10.2 Distancia Terra — Lua
Método de Hiparco

Hiparco de Nicea descobriu maneiras para determinar a distancia da Lua a Terra uti-
lizando os eclipses da Lua e do Sol. A geometria do método baseado na eclipse da Lua
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Figura 4.14: Eclipses do Sol, total (azul) e anular (verde, data em itdlico) entre 2001
e 2010. Figura e cdlculos dos eclipses foram feitos por Fred Espenak, NASA/Goddard
Space Flight Center. Para mais informacoes sobre o mapa, veja o site de Fred Espenak:
sunearth.gsfc.nasa.gov/eclipse/eclipse.html.

estd ilustrada na Fig. 4.16.

Este método é baseado no tamanho da umbra terrestre atravessada pela Lua durante
um eclipse. Hiparco mediu o intervalo de tempo entre o inicio do eclipse umbral (quando
a Lua entra no cone da umbra da Terra) e o fim do eclipse, teclipse. Como ele conhecia
o periodo sinddico da Lua (tsinsdico, 0 intervalo de tempo entre duas luas cheias), ele

tinha:

2c 360°
= = movimento médio da Lua (4.6)
teclipse tsinsdico

e, portanto, ele tinha o valor do angulo ¢. O semi-diametro do Sol é facilmente medido
(de ~ 16’), e também era conhecido por Hiparco.

Observando a geometria do problema, no tridngulo formado pelo Sol, a Terra e a
Lua logo apds o eclipse, temos a relagao entre os angulos:

p@—i-a:d@—i-c. (47)

H&a uma dificuldade, contudo, pois a paralaxe didria do Sol nao era conhecida na
época de Hiparco. Mas o angulo pp é muito menor que os outros angulos que aparecem
na Eq. (4.7), po =~ 8/'8. Desprezando a paralaxe didria do Sol vem:

t .
a = dg + 180° P (4.8)

sinédico
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zéniteem
Alexandria

Raios de
Sol ao

0 Figura 4.15: Ao meio-dia do
meio-dia

solsticio de Verao no hemisfério
norte, o Sol tem um angulo ze-
nital z em Alexandria e zero
eq&%dor em Siena. A distancia entre
as duas cidades é d, e ¢ §é
a obliqiiidade da ecliptica na
época de Eratodstenes.

Terra

inicio do eclipse total

Figura 4.16: Método de Hiparco para determinar a distancia Dy da Lua utilizando um eclipse
lunar. Os angulos pe e dn sao a paralaxe didria e o semi-didmetro angular aparente do Sol. O
angulo a é a paralaxe diaria da Lua e ¢ é o semi-didmetro da sombra da Terra na érbita lunar,
a uma distancia Dy, da Terra. Rt é o raio da Terra.

ou seja, a paralaxe didria da Lua é obtida. Pela definicdo da paralaxe e pela Fig. 4.16,
temos sena = Ryp/Dy, e, portanto, a distancia Terra—Lua é achada em fungao do raio
da Terra (que pode ser determinado pelo método de Eratéstenes, por exemplo).

Medida da paralaxe por dois observadores

Vamos supor dois observadores, O1 e O2, no mesmo meridiano, com latitudes geocéntricas
©1 € @2, que observam a Lua simultaneamente (veja Fig. 4.17).

Zénite Ol

Figura 4.17: Medidas
simultaneas da paralaxe
diaria da Lua por dois
observadores, 01 e Oa,
no mesmo meridiano. O
raio da Terra é p e Dyp, é
a distancia geocéntrica da
Lua.

equador

Desprezando a refragao atmosférica, cada observador pode medir diretamente uma
distancia zenital topocéntrica da Lua, 2] e z).
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Do angulo formado por Oy, C' e Oy temos:

21+ 22 = @1 — 2, (4.9)

onde 21 e zo sao as distancias zenitais geocéntricas da Lua. Note que se o observador Os
estiver no hemisfério Sul, 2 < 0, e a Eq. (4.9) pode ser reescrita como z1 429 = ¢1+|p2|.
Utilizando a definicao de paralaxe didria, 2/ = z + p, temos para cada observador:

n=z21—p1 e zm=2b—po, (4.10)
0 que implica na relagao:
p1+p2 =21+ 25 — o1 — - (4.11)

ou seja, a soma das paralaxes pode ser determinada diretamente pelas observagoes (uma
vez que conhecemos as latitudes dos observadores).

Vamos definir o angulo 8 como 6 = p; + p2, que é um angulo obtido diretamente a
partir das observagoes de O1 e Oy. A definicao de paralaxe didria nos fornece as seguintes
equacoes:

P P
senp; = ——senz; e senpy = —— sen 2, (4.12)
D L DL
onde p é o raio da Terra (que supomos o mesmo para os dois observadores, isto é, des-

prezamos a achatamento terrestre) e Dy, é a distancia geocéntrica da Lua. Substituindo
p1 = 0 — p2 e desenvolvendo sen(f — ps) obtemos:

cos pa sen f — cos 0 sen py = DL sen 2 . (4.13)
L

Dividindo a equagao acima por sen py (basta que Oy nao observe a Lua no zénite) resulta
em:

sen0 = cos§ + 224 , (4.14)
tan po Dy senpo
e substituindo sen ps [da Eq. (4.12)] podemos eliminar p e Dp:
sen
tanpy = — . (4.15)
Cos 0 + sen Zi

A equagao (4.15) nos d4 a paralaxe didria py a partir das latitudes geocéntricas e das
distancias zenitais topocéntricas medidas por cada um dos observadores. Uma vez que
conhecemos po, a distancia da Lua é obtida através da proépria definicdo de paralaxe:

sen 24 sen
Dp=p 2 ou senP = p,2 , (4.16)
sen pa sen 2
onde P ¢é a paralaxe horizontal da Lua. Com um pouco de algebra temos ainda:
0
sen P = e . (4.17)

\/ sen? 21 + sen? z, + 2 cos f sen 2| sen 2
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Lua (quarto crescente)

Figura 4.18: Método de Aristarco. Dy, é a distancia da Terra & Lua, Dy é a distancia Terra—
Sol. O angulo # corresponde ao momento em que metade do disco lunar (visto da Terra) estd
iluminado (quarto crescente como na figura ou quarto minguante).

4.10.3 Distancia Terra — Sol

Aristarco de Samos concebeu um método para medir a distancia da Terra ao Sol em
fungao da distancia Terra—Lua (veja Fig. 4.18).

Aristarco supo0s corretamente que, no momento do quarto crescente ou quarto min-
guante, a Terra, a Lua e o Sol formariam um tridngulo retangulo como mostra a figura
4.18. Se o angulo 6, a distancia angular entre a Lua e o Sol, for medido temos imedia-
tamente a distancia Terra—Sol: D

L
Dg = et (4.18)

O problema deste método esta na dificuldade em determinar exatamente o momento
do quarto crescente (ou minguante) e em se medir precisamente a distancia angular
entre a Lua e o Sol neste momento. O valor medido por Aristarco foi de cerca de 87°
(na linguagem da época, “um quadrante diminuido de um trezeavos de quadrante”),
enquanto que o valor correto é 6 ~ 89°51’) variando durante o ano devido & Orbita
eliptica da Terra. Em outras palavras, devido a um erro que nao chega a 3°, Aristarco
subestimou a razao entre as distancias Dy e D por um fator ~ 20.

4.10.4 Distancia Planetas — Sol

Os métodos descritos abaixo para determinarmos as distancias dos planetas ao Sol foram
propostos por Copérnico. Em ambos os casos, supomos que as orbitas dos planetas sao
circulares e que a velocidade angular dos planetas é constante (veja a Fig. 4.19).

Planetas Interiores

Para se determinar a distancia dos planetas inferiores (Mercirio e Vénus) basta medir
a distancia angular entre o Sol e o planeta no momento em que este estd em maxima
elongacao (isto é, sua distancia angular em relacao ao Sol é méxima). Isto pode ser feito
medindo-se sistematicamente a distancia angular do planeta ao Sol e dai determinar o
valor maximo.

Por outro lado, a distancia do planeta ao Sol também é obtida resolvendo o triangulo
retangulo formado pela Terra, Sol e o planeta (Fig. 4.19, a esquerda):

Dp = D¢ senf. (4.19)
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Figura 4.19: Método de Copérnico para determinacio da distancia dos planetas ao Sol. (A)
Planetas inferiores (ou interiores), (B) planetas superiores (ou exteriores).

onde f# é a elongacao do planeta.
Temos entao a distancia do planeta ao Sol em funcao da distancia Terra—Sol, que
pode ser obtida, por exemplo, pelo método de Aristarco.

Planetas Exteriores

Para determinarmos a distancia dos planetas superiores ao Sol devemos resolver o
triangulo retangulo formado pelo Sol, T5 (a Terra no momento t3) e P, (o planeta
neste mesmo momento, Fig. 4.19, a direita).

O problema estd em medirmos o angulo 3. Isto pode ser feito observando o planeta
superior em dois instantes, t1, quando o planeta esta em oposicao (isto é, ele esta alinhado
com a Terra e o Sol), e t3, quando o planeta estd em quadratura (isto é, visto da Terra,
o planeta e o Sol estdo a 90° um do outro). Estes dois momentos podiam ser facilmente
determinados por Copérnico.

Bastava entao determinar quanto a Terra e o Planeta haviam percorrido em suas
orbitas respectivas entre este dois momentos, t1 e to. Conhecendo-se os periodos siderais
da Terra e dos planetas superiores é facil determinar Ap e Ap:

i tq

ty — ty —
Ar = 360°—=—1 Ap = 360°—2 "L

, 4.20
Tsid Terra Tsid Plan ( )

onde Tyiq Terra € 0 ano sideral terrestre (~ 365,25 dias) e Tyq plan € 0 ano sideral do
planeta superior. Desta forma temos:

1 1
= 360°(ty — t ( — ) . 4.21
ﬁ ( 2 1) Tsid Terra Tsid Plan ( )
A distancia do planeta ao Sol sera finalmente dada por:
D
Dp = —2 (4.22)

cos 3’
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