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Capitulo 1

Introducao

Ha quatro mil anos, astronomos babilonios ja tinham conhecimentos suficientes para poderem
predizer os movimentos da Lua, das estrelas, dos planetas e do Sol no céu, podendo mesmo
prognosticar os eclipses. Entretanto, foram os gregos os primeiros a construir um modelo cos-
moldgico que interpretava esses movimentos. No século IV a.C., eles admitiam o conceito de que
as estrelas eram fixas em uma esfera, a celeste, que girava em torno da Terra a cada 24 horas e,
ainda, que os planetas, o Sol e a Lua se moviam no éter, regiao compreendida entre a Terra e
as estrelas.

Esse modelo foi depois pormenorizado, dando origem, no século II d.C., ao famoso sistema
de Ptolomeu, fundado em movimentos circulares, considerados perfeitos. Assim, as estrelas e
os planetas foram supostos como se movendo em circulos, o que, na verdade, ndo ocorria. Para
explicar os complicados movimentos dos planetas, que também pareciam dar volteios periodica-
mente, Ptolomeu criou a teoria dos epiciclos, em que, por intermédio da composicao de circulos,
era possivel reproduzir os movimentos dos planetas ao redor da Terra, tida como fixa no centro
do mundo.

Apesar dessa estrutura complicada, Ptolomeu concebeu um modelo tao proximo de reprodu-
zir os movimentos reais dos planetas que, quando no século XVI Copérnico propos seu sistema
heliocéntrico, a precisao obtida para as posig¢oes dos astros com este novo modelo nao se compa-
rava a precisao daquele de Ptolomeu. Copérnico construiu um modelo em que a Terra e os demais
planetas se moviam em Orbitas circulares ao redor do Sol mas, ainda assim, as evidéncias obser-
vacionais favoreciam o sistema de Ptolomeu. Havia uma razao de ordem prética que contribuia
para que os astronomos rejeitassem o conceito de Copérnico, segundo o qual a Terra orbitava
o Sol. Tycho Brahe, considerado o maior astronomo do século XVI, entendia que se a Terra
estivesse se movimentando ao redor do Sol, entao as posicoes relativas das estrelas deveriam
mudar quando vistas de pontos diferentes da érbita da Terra. Entretanto, ndo havia nenhuma
evidéncia desse movimento aparente, denominado paralaxe heliocéntrica. A conclusao imediata
era a de que ou a Terra era fixa ou ent@o as estrelas deveriam estar situadas fantasticamente(!)
longe.

Foi com a ajuda de uma luneta, inventada por Galileu no século XVII, que foram produzidos
os argumentos que puseram abaixo a nocao de que a Terra estava no centro do universo. Galileu
descobriu a existéncia de pequenos objetos orbitando o planeta Jupiter e, se tais corpos podiam
orbitar outro planeta, ndo haveria razao para que os planetas nao pudessem orbitar o Sol. Com
a invencao da luneta, Galileu pode observar estrelas nao visiveis a olho nu.

Kepler, assistente de Tycho Brahe, descobriu a chave para a construgao de um modelo
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heliocéntrico, no qual os planetas se moviam em elipses ao redor do Sol, a0 mesmo tempo em
que, em 1687, o fisico inglés Isaac Newton demostrava que o movimento eliptico poderia ser
explicado pela existéncia de uma forga cuja intensidade é proporcional ao inverso da distancia
ao quadrado entre o Sol e os planetas. Newton formulou a lei da gravitagdo universal e, com ela,
pela primeira vez, foi capaz de determinar a causa de os corpos serem puxados para o centro da
Terra. Newton aplicou sua nova teoria ao estudo do movimento da Lua na presenca da Terra
e do Sol, além de obter com éxito uma solucao para o movimento de cometas. Em particular
Halley, um de seus seguidores, previu o retorno do cometa, que levou seu nome, para o ano de
1758, cujos célculos foram baseados em dados disponiveis a época.

A grande maioria das estrelas que podemos
ver pertence a Via Lactea, faixa luminosa de
maior concentracao de estrelas que se estende
pelo céu. Entre outros, Kant (1724-1804),
filésofo alemao considerado o pensador mais
influente dos tempos modernos, nasceu em
Konigsberg, atual Kaliningrado, e morreu aos
80 anos, especulou que a Via Lactea seria um
corpo em rotacao composto por um grande
numero de estrelas presas entre si por forcas
gravitacionais, assim como o sistema solar. A
resultante desse conjunto de estrela em movi-
Figura 1.1: Faixa luminosa (branca) corres- mento seria visto, de nossa posi¢ao na galaxia,
ponde a Via Lactea. como uma faixa no céu.

Kant previu ainda que algumas das estruturas visiveis no céu noturno poderiam ser “galaxias
individuais”, similares a Via Lactea.

Foi por volta de 1771 que gragas aos constantes progressos dos meios de observagao do céu
que os astronomos do século XVIII tomaram conhecimento da existéncia de numerosos objetos
difusos que batizaram de nebulosas. Foi nesta época que Charles Messier (1730-1817) trabalhou
com Joseph-Nicolas Delisle fundador do Observatério de Sao Petersbourg. Ainda sobre Delisle,
ele recebeu o titulo de astronomo, na Franca em 1716, e criou o Observatério do Hotel de Cluny
que mais tarde celebrizou Messier por seu notavel trabalho. Delisle mostra que os arcos iris sao
causados pela separacao da luz do sol pelas gotas de agua. Trabalhou no calculo da distancia
da Terra ao Sol e observou os transitos de Merctrio e Vénus.

No Observatoério do Hotel de Cluny, Messier estudou meticulosamente 44 cometas e, desco-
briu outros 20 em colaboracdo com outros astrénomos franceses como Pierre Méchain! e Alexis
Bouvard?. A reputacdo de Messier é devida ao resultado de seu catdlogo de 110 objetos de
aparéncia difusa que ele produziu para pesquisadores de cometas a fim de evitar que esses fos-
sem confundidos com objetos fixos. Estes objetos foram adicionados mais tarde ao NGC “New

General Catalogue”3.

Descobriu 8 cometas e 26 objetos celestes (onde se inclui a galdxia do Sombrero). Sua maior contribuigao foi
a medida do metro, com Delambre (Método analitico para a determinagao do arco do meridiano)

2Foi diretor do observatério de Paris. Descobriu 8 cometas, mas seu trabalho mais importante foi descobrir,
ao compilar tabelas das posigoes de Jupiter, Saturno e Urano, que suas posi¢des eram discrepantes em relagao as
observagoes

3NGC catdlogo astronémico que contém 7840 objetos celestes, compiladas por John Dreyer até 1888, data da
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Figura 1.2: Observatério do Hotel de Cluny.
Nanquim do Eng. FEugene Viollet le Duc
(1856) Atual Museu da Idade Média - Paris.

Sabemos hoje que estas nebulosas nao tinham
todas as mesmas caracteristicas. Encontra-
mos desde simples aglomerados de estrelas
ou mesmo nuvens de gas, exterior a nossa
galaxia. Foram estes ultimos objetos que im-
puseram dificuldades aos astronomos para en-
tender o nosso Universo. O filésofo alemao
Emmanuel Kant, em 1755, foi um dos primei-
ros a perceber a verdadeira natureza da Via
Lactea concluindo que algumas daquelas es-
tranhas nebulosas eram enormes agrupamen-
tos de estrelas semelhante a nossa Galaxia e
que se situavam além das fronteiras desta.

Thomas Wright foi o primeiro astronomo a especular sobre a forma de nossa galixia e
suspeitar que alguns daqueles objetos difusos eram galdxias distantes. Em sua obra “An original
theory or new hypothesis of the universe” propoe um modelo para a Via Lactea como um sistema
achatado, repleto de estrelas e composto de um nicleo central com o Sol e os planetas situados
no plano, mas sem a necessidade de estarem centrados na galdxia. A aparéncia da Via Lactea
era como um efeito éptico devido a Terra estar imersa em uma camada plana de estrelas de
fraca luminosidade. Entretanto, foi no século XIX que Willian Herschel, com uma lista de mais
de 5000 objetos observados propos um primeiro desenho para a forma de nossa galéxia.
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Figure 1.3: Observatério de Thomas Wright. Desenhado por Thomas Wright na segunda metade
do século 18. Localizado na Westerton, perto de Bishop Auckland. Herschel elaborou o primeiro
mapa da nossa galaxia, estimando as distancias para estrelas assumindo que todas tinham mesmo
brilho. Seu mapa da galdxia em que colocou o Sol perto do centro (o ponto mais escuro) é
mostrado na imagem a direita.

Uma das limitagoes dos modelos propostos para nossa galidxia repousava no fato de nao
se conhecer distancias confidveis dos objetos celestes. A esse propdsito, Bradley por volta de
1725 tentou repetir as medidas de Hooke da estrela v Draconis. Embora nao tenha conseguido
detectar a paralaxe, Bradley fez uma descoberta surpreendente, de que v Draconis se deslocara
para o sul de 1”7 de grau em trés dias, o que o levou a concluir que além da estrela ter se
movido para a direcao errada o valor do efeito era muito grande para ser devido a paralaxe.
Ele estabeleceu que a mudanca da posicao aparente da estrela era provocada pela aberracao,

primeira publicacao do catdlogo nas Memoérias da Royal Astronomical Society (Memoirs of the Royal Astronomical
Society vol. 49 p 1-237).
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fendmeno resultante da composicao da velocidade da luz com a do movimento do avanco da
Terra em sua érbita.

A organizacao matematica da astronomia foi realizada por Laplace. Matematico, astronomo
e fisico sintetizou e ampliou o trabalho de seus predecessores em cinco volumes do seu Mécanique
Celéste, que traduzia a mecanica cldssica usada por Isaac Newton em um estudo baseado em
célculo. A suposicdo de que o conhecimento das posicoes pregressas dos planetas conhecidos
era suficiente para gerar previsoes das posicoes futuras se confirmava, exceto para o caso de
Urano, primeiro planeta descoberto com a ajuda de um telescépio?, cujo estudo detalhado de
seu movimento gerou um dos resultados mais espetaculares da mecanica celeste Newtoniana.

Urban Le Verrier (Leverrier 1811-1877), astronomo e matemadtico francés especialista em
mecanica celeste, celebrizou-se pelo estudo e célculo das causas hipotéticas das anomalias do mo-
vimento de Urano e que resultou na descoberta do planeta Netuno em 1846 por Galle. Constatou-
se que nao era apenas Urano que contrariava as efemérides do movimento previsto pela gravitacao
universal de Newton. Os cédlculos mais detalhados para o movimento de Mercurio que levavam
em conta a presenca dos demais planetas mostravam, em confronto com as observagoes, um
avanco residual do periélio de 40" /sec.

Lembremos que a teoria da gravitagao universal proposta por Newton no final do século XVII
baseava-se no conceito da forca gravitacional que age sobre o principio da acao a distancia, o
que significa que a forga exercida entre dois corpos é determinada por suas posicoes qualquer
que sejam suas distancias. Este carater instantaneo é incompativel com a idéia da relatividade
restrita proposta por Einstein em 1905 de que nenhuma informagao pode se propagar mais
rapido que a velocidade da luz. Em 1916, apds a publicacdo da teoria da Relatividade Geral,
os primeiros trabalhos ja mostravam o avanco do periélio das érbitas. Por outro lado, na teoria
Newtoniana a forca é expressa de forma independente das equacoes do movimento de dois corpos,
enquanto que na teoria da Relatividade Geral o campo e o movimento se fundem em uma mesma
equacao, que resulta se conhecer a curvatura do espago-tempo em cada posicao. O movimento
de uma particula sob a agdo de um campo gravitacional se d4 ao longo de uma geodésica do
espaco-tempo.
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Figure 1.4: O conceito de curvatura do espago-tempo por um objeto massivo é comum ser
utilizado como uma analogia com a deformacao causada por uma bola pesada numa membrana
elastica. Esta representagao mostra apenas a curvatura espacial de um espaco de duas dimensoes,
sem levar em consideracao o efeito do tempo.

Ja no século XIX o astronomo e matematico Bessel havia medido a distancia das estrelas
por meio da paralaxe, no entanto, o cardter galatico ou extragalatico de certas estruturas iden-
tificadas no céu ainda nao estavam esclarecidas o suficiente para que se discutisse o formato

“Descoberto por William Herschel em 13 de margo de 1781, mas o reportou (em 26 de abril de 1781) como um
cometa.
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do universo uma vez que o conhecimento das distdncias eram precarias face as limitagoes das
medidas.

Finstein propos um universo baseado no principio cosmolégico, ou seja, na idéia de que
o universo é homogéneo e isotrépico. Por razoes que parecem filoséfica, Einstein adicionou a
suposicao de que era estatico e imutavel. Sob a influéncia da gravidade, os varios objetos no
universo se atraem e, portanto, tendem a convergir. Para contrariar esta atracao, Einstein foi
levado a introduzir o equivalente a uma forga repulsiva no universo que chamou de constante
cosmologica. Esta hipdtese, que parece extremamente ad hoc, dado o contexto, permite um
equilibrio entre os fendbmenos de atragao e repulsao.

Em 1904, Henrietta Leavitt estudando placas fotograficas produzidas no observatério do
Harvard College fez uma descoberta inovadora formulando uma relagdo entre o periodo e lu-
minosidade das estrelas varidveis Cefeidas® . A comparacio de duas placas fotogrificas da
pequena nivem de Magalhaes, tomadas com o telescépio Bruce, levou a descoberta de 57 es-
trelas varidveis. Um programa de andlise mais minusiosa resultou na descoberta de mais 969.
Outras 808 variaveis foram encontradas na grande nivem. Em 1908, Leavitt publica seus re-
sultados nos Anais do Observatorio Astronémico de Harvard College, notando que algumas das
variaveis apresentavam um padrao: as mais brilhantes pareciam ter periodos mais longos. Esses
resultados foram confirmados em 1912 cujas conclusoes foram: as estrelas variaveis Cefeidas de
maior luminosidade intrinseca possuem periodos mais longos.

Cepheid Variable Star in Galaxy M100 HST-WFFPC2

Apiil 22

Figure 1.5: A imagem acima mostra uma cefeida em M100 apresentando uma variagao de brilho
ao longo de um periodo de dias (a cefeida estd no centro de cada quadro).

Na época, nao estava clara a existéncia de um grande ntmero de nebulosas que eram na
verdade galaxias situadas fora da Via Lactea. Suas distancias eram muito grande e dificil de ser
medida usando a paralaxe. A relacao periodo-luminosidade para as Cefeida forneceu a chave
para estimar estas distancias. Cefeidas foram logo detectadas em outras galaxias, como a Galéxia
de Andromeda (nome dado por Edwin Hubble em 1923-24) e foram uma parte importante das
evidéncias que as galaxias estao muito além da Via Lactea e eram a chave para resolver o grande
debate sobre a natureza espiral das nebulosas e se o Universo era maior do que nossa propria
Galaxia. Nossa imagem do universo foi mudado para sempre, em grande parte por causa da
descoberta de Leavitt.

5330 estrelas supergigantes que pulsam de forma regular podendo apresentar periodos de pulsacéo entre 1 e
100 dias com amplitudes entre 0,3 e 3,5 magnitudes.
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Figure 1.6: Henrietta Leavitt (1868-1921) (Harvard College Observatory)

Ja em 1920 um debate envolvia a natureza propriamente dita do Universo. De um lado, o
astronomo Harlow Shapley (1885-1972), do observatério de Mont Wilson, defendia um modelo
de cosmos composto por um sistema de estrelas como a Via Lactea, sustentando que o universo
nao se estendia além da Via Léictea. Heber D. Curtis (1872-1942) no entanto, sugeriu que as
nebulosas espirais formavam um sistema que caracterizava o universo como formado de ilhas. A
diferenca de concepgbdes motivou a organizacao de uma discussao iniciada na Academia Nacional
de Ciéncias em Washington. O Grande Debate, nome dado ao evento que ocorreu durante a
década de 1920, se concentrava sobre a natureza dos objetos que eram entdao chamados de
“nebulosas”. As discussoes focavam nao s6 a natureza mas tratava da distancia em que se
encontravam estes objetos, e em consequéncia a natureza galatica ou extragalatica dos mesmos.
A mais famosa destas discussoes ocorreu em 26 de abril de 1920 no Museu Nacional de Histéria
Natural, Smithsonian Institution.

Por outro lado, as idéias defendidas por Curtis favoreciam os resultados de Vesto Slipher
(1875-1969) que, em 1914, havia detectado um deslocamento para o vermelhos das linhas espec-
trais de alguns desses objetos (na verdade galdxias), cujas amplitudes doppler das velocidades
dos movimentos pareciam indicar que esses objetos nao estavam ligados gravitacionalmente a
nossa galaxia.

Foi nos finais dos anos 1920 que Edwin Hubble trouxe os argumentos que possibilitaram
encerrar o grande debate ao detectar cefeidas e algumas estrelas varidveis em numerosas nebu-
losas (como eram denominadas algumas estruturas difusas pertencentes ao catdlogo Messier).
Atribui-se a descoberta do deslocamento para o vermelho das galdxias a Hubble entretanto, as
medidas e seu significado foram entendidos antes de 1917 por Keeler, Slipher e Campbell dos
observatérios de Lick e Lowell. Hubble combinou suas medidas de distancia com aquelas de
Slipher do deslocamento para o vermelho das galaxias e descobriu existir uma proporcionalidade
entre as distancias desses objetos e o deslocamento das linhas espectrais. Com um conjunto de
46 medidas individuais conseguiu tracar uma tendéncia que levou a obtecao da constante de
Hubble-Humason igual a 500 km/s/Mpc®, que resulta em uma idade menor que a da Terra.

Em 1917, o meteorologista e matematico russo Friedmann notou que as equagoes de Einstein
poderiam descrever um universo em expansao. O conjunto de equagoes de Friedmann demonstra
a expansao do espaco para um universo admitido como homogéneo e isotrépico’ no contexto da
relatividade geral. O sistema de Friedmann é derivado das equagoes de campo de Einstein para

6 Alguns autores afirmam que o primeiro a descobrir o deslocamento das galdxias foi George Lamaitre que teria
publicado seus resultados dois anos antes que Hubble (Nature 479, 171-173 Nov. 2011).
"que apresenta as mesmas propriedades fisicas em todas as direcoes
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um fluido com uma densidade de energia p e pressao p. Tal solucdo supde que o universo teve
sua origem hda aproximadamente um bilhao de anos e que as galaxias estao se afastando umas
das outras desde um certo instante inicial no qual toda a matéria constitutiva do universo foi
criada. Tal evento cosmoldgico foi denominado pelo astronomo britanico Fred Hoyle como Big
Bang, nome que se consagrou.

Figura 1.7: Modelo cosmoldgico desenvolvido por Fred Hoyle, Gold Thomas e Hermann Bondi
em 1948 como a principal alternativa para a teoria padrao do Big Bang do universo.

A teoria steady state (também conhecida como a teoria do universo infinito ou da criacao
continua) foi um modelo desenvolvido em 1948 por Fred Hoyle, Thomas Gold, Hermann Bondi
e outros, como uma alternativa a teoria do Big Bang (conhecida como o modelo cosmolégico
padrao). Considerar a teoria steady state é imaginar um mecanismo continuo de criagdo de
matéria nova em um universo em expansao. Embora o modelo tivesse um grande ntimero de
adeptos entre os cosmologistas dos anos 50 e 60, a quantidade de partidarios diminuiu drastica-
mente nos anos 60, com a descoberta da radiagao césmica de fundo (microondas). A importancia
desse modelo foi a de gerar um dos campos de pesquisa mais importantes da astrofisica, o que
terminou por produzir argumentos que sustentaram a teoria do Big Bang.

Por muitos anos a discussao sobre o universo ser estatico e eterno ou existir apenas por
um intervalo de tempo finito foi considerada puramente académica. A radiacio de fundo®,
descoberta em 1964, foi interpretada como remanescente da intensa radiagao originada no Big
Bang e confirmou estudos de Alpher e Hermann realizados nos anos 50.

A cosmologia moderna, no entanto, teve inicio em 1917, quando Einstein propos modificagoes
a sua teoria da relatividade geral, anunciada em Consideragoes Cosmologicas da Teoria da
Relatividade Geral. A teoria de Finstein estimulou cosmologistas tais como Willem de Sitter,
Karl Schwarzschild e Arthur Eddington a explorar a importancia astronémica da relatividade
geral, com énfase na necessidade do estudo de objetos distantes. Antes disso, e por algum tempo,
os fisicos supuseram que o universo era estitico e imutavel.

Trabalhos posteriores realizados por Gamow, Alpher e Hermann, em 1940, calcularam as
abundancias relativas do hidrogénio e do hélio que poderiam ter sido produzidas no Big Bang
e concluiram que os valores estavam de acordo com os observados. Quando as abundancias
dos outros elementos leves também foram calculadas, estas se mostram consistentes com as
observadas. Desde 1970, quando havia um consenso entre os cosmélogos em aceitar o modelo
do Big Bang, comecaram os questionamentos mais especificos sobre a suposta imutabilidade de
Nnosso universo.

Como as galdxias e os agrupamentos de galdxias que observamos hoje foram formados a
partir da chamada expansao primordial? De que matéria é feito o nosso universo? Como saber
se habitamos ou nao um buraco negro? Ou se ha alguma forma de matéria que, contudo, nao

8Embora predita através de teorias, a radiacdo de microondas foi detectada acidentalmente por Arno Penzias
e Robert Woodran Wilson em experimentos realizados com a antena Horn.
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brilha como as estrelas? A relatividade geral nos fala da curvatura espago-tempo. Assim,vale a
pergunta sobre qual a forma do nosso universo. Ha, afinal, uma constante cosmoldgica?

Matiaral Asrerartics and Sz Adminstration
Soddand Spacs: Fight Canter

Cosmic BackgrouridEprbier

Figura 1.8: COBE (The Cosmic Background  Figura 1.9: Famoso mapa da radiagdo ani-
Ezxplorer) foi o primeiro dedicado & investigar  sotrépica de fundo produzido pelos dados do
a radiacao césmica de fundo do universo. satélite COBE.

Nos s6 estamos comecando a achar as respostas para algumas destas perguntas. E, aqui,
a radiacao césmica de fundo tem um papel fundamental, porque ela nos dd um quadro do
universo como ele foi hd cem mil anos do Bang Bang. A radiacdo césmica de fundo se mostra
notavelmente uniforme, mas foi somente em 1992 que o satélite Cosmic Background Explorer, da
NASA, constatou, pela primeira vez, que ela era anisotrépica?. As flutuacoes de temperatura da
radiacao césmica de fundo, de uma parte em mil, podem ter sido as responsaveis pela formagao
das galaxias.

Figura 1.10: Penzias e Wilson sao os astronomos que descobriram a radiacao de fundo na
frequéncia de microondas.

A partir de 1980, houve um crescente interesse pelo estudo dos processos fisicos que reinaram
no inicio do universo. Novas tecnologias e experimentos espaciais, como o telescopio Hubble,
incrementaram o conhecimento sobre o cenario do nosso universo, inspirando principalmente
os cientistas tedricos a produzir modelos mais ousados, com base nas mais recentes idéias da
relatividade e da fisica de particulas.

9Diz-se de um corpo fisicamente homogéneo, mas cujos valores de certas propriedades fisicas e quimicas variam
com a direcao.
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Organizando o Universo

2.1 Os caminhos para a compreensao

Da dltima glaciagdo, a humanidade extraiu informagoes primérias que permitiram o desen-
volvimento do conhecimento cientifico astronémico. Atribuem-se aquela época os primeiros
documentos de astronomia representados por gravuras em pedras lascadas. Como exemplos, no-
tamos gravacoes consideradas representacoes de medidas associadas as fases da Lua (Fig. 2.1).
Também sao encontrados desenhos rupestres representativos do Sol, da Lua e das estrelas. O
periodo da Pedra Lascada caracterizou-se pelo desenvolvimento de aptidoes do homem para o
dominio e a fabricacao de ferramentas que facilitariam a existéncia humana.

Figura 2.1: A esquerda, o mais velho Calendédrio Lunar. Antigas constelagoes foram identifi-
cadas na arte rupestre encontrada na Franca e na Alemanha. Sacerdotes da cultura da época
Paleolitico interpretaram por intermédio de simbolos a interagao entre o ciclo lunar anual com
as mudancgas sazonais na terra; a direita, os famosos alinhamentos de pedras na regiao de Le
Menec-Carnac no noroeste franceés.

No segundo periodo da Idade da Pedra (Mesolitico), a producao de manufaturas permitiu
que o homem melhorasse suas habilidades e aprofundasse seu conhecimento sobre a agricultura
(assentamentos agricolas organizados foram descobertos na Turquia em 9000 a.C..). O cultivo
da Terra despertou o homem para a necessidade de conhecer o movimento dos principais astros
no céu, o que possibilitou o estabelecimento de correlagoes entre as posicoes dos corpos celestes,
as aparigoes destes e as melhores épocas para o plantio em fungao das estagoes do ano. Com a
finalidade de melhor precisar essas épocas, inimeras evidéncias, como os alinhamentos de pedras,

13
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indicam as posi¢oes do Sol em determinadas datas durante o ano, a fim de melhor estabelecer os
periodos de frio e de calor, de chuva e de seca. Exemplos dessa arquitetura sao encontrados em
Le Menec-Carnac, situado a noroeste da Franca e constituido por pedras distribuidas ao longo
de poucos quilémetros (Fig. 2.1).

E certo que os nossos ancestrais dedicaram boa parte de suas vidas observando o céu. Em
parte, pela curiosidade proporcionada pelo movimento aparente dos astros e, por outro lado,
porque a regularidade com que certos fen6menos aconteciam permitia, ao longo do tempo,
descrever o Universo e determinar para cada estrutura uma distancia, um tamanho e uma
idade, estabelecendo um sistema para a sua compreensao.

O periodo aproximado de quatro mil anos que se estendeu de 5000 a.C. até 1000 a.C.
caracterizou-se pela edificacao de piramides (Egito) e templos, além da construgao de outros
grandes monumentos da arquitetura antiga que até hoje deixam dividas sobre como puderam
ser edificados. Apesar das incertezas acerca do significado dessas obras arquitetonicas, parece
que tais estruturas foram orientadas segundo diregoes que estabelecem épocas bem definidas do
ano. As posicgoes do Sol, da Lua e de alguns agrupamentos de estrelas delimitavam as épocas com
precisao, o que permitia conhecer a evolugao e a repetibilidade de certos fendmenos astronémicos
e determinar as melhores datas ou periodos para o plantio, a colheita, o armazenamento dos
alimentos e garantir a sobrevivéncia humana.

Figura 2.2: A esquerda, grafia em pedra da supernova 1054, em Chaco Canyon, Novo Mexico e,
a direita, Stonehenge, monumento pré-histérico na Inglaterra.

Stonehenge (Fig. 2.2) é um exemplo vivo entre as edificagoes que mobilizam o interesse
de historiadores, arquedlogos e astronomos que investigam na Pré-Histéria os mistérios ligados
a essas construgoes. Utilizando-se das efemérides do Sol e da Lua calculadas com recursos
modernos, Gerald Hawkins forneceu as primeiras evidéncias concretas de que Stonehenge foi
utilizado como um ”observatério” (Nature 1963, no artigo Stonehenge Decoded), e no livro de
mesmo nome Stonehenge Decoded 1965 (New York: Doubleday; London: Souvenir Press, 1966.)
Os célculos mostram que as pedras fundamentais de Stonehenge se alinham precisamente com
o Sol por ocasiao de certos eventos astrondémicos, como a época dos solsticios (quando o Sol
se encontra mais afastado do equador celeste) e dos equindcios (passagem do Sol pelo equador
celeste). Hawkins foi além e mostrou que é possivel utilizar o monumento como uma espécie
de dbaco para prognosticar eclipses por meio do movimento aparente dos corpos celestes. Os
numerosos alinhamentos observados nao parecem ser acidentais, no entanto, os fatos mesmos da
construgao desse monumento ainda provocam divergéncia entre os historiadores.
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Na China, os principais registros da existéncia de observacoes astronémicas datam de 4000
a.C.. Algumas informagoes importantes acerca da astronomia foram transmitidas no século
XVII d.C. aos chineses pelos padres jesuitas que estiveram em Pequim. O principal interesses
chinés pela astronomia era voltado mais para a questao observacional do que para os aspectos
cosmologicos e, nesse sentido, os chineses se concentraram em problemas ligados a confecgao de
calenddrios e ao registro de eventos astronémicos particulares. Alguns dos registros de eclipses
do Sol datam de 2000 a.C.. Da mesma época sao as evidéncias da existéncia do primeiro
calendéario solar. Os registros da utilizagao de um ciclo de dezenove anos para medir o tempo
(ciclo meténico)! e dos primeiros registros observacionais das manchas solares sdo de 1000 a.C..

No primeiro milénio antes da era crista, os chineses registraram a passagem de cometas,
assim como o aparecimento de uma supernova? (¢ de 532 a.C. o primeiro registro). J4 da era
crista sao a determinagao da constante de precessao dos equinécios (1°/50 anos) e os registros de
observacao acerca das caudas dos cometas, dirigidas sempre na direcao contraria a da posicao do
Sol. Entre os vérios registros de explosoes de supernova, os chineses observaram e registraram
em 1054 d.C. a que deu origem & nebulosa Caranguejo (Fig. 2.2).

Em 4 de julho de 1054 d.C. os astronomos chineses notaram uma estrela peculiar na cons-
telacdo de Touro, préxima & estrela ¢ Tauri, ndo muito afastada da Lua. Esta estrela se tornou
aproximadamente quatro vezes mais luminosa do que Vénus (mag= - 6), tendo sido possivel
observa-la a luz do dia durante 23 dias. Um dos documentos diz: “No primeiro ano do periodo
Chih-lo, uma estrela apareceu ...Gradativamente tornou-se invisivel, tendo levado mais de um
ano para tal ...” Na fndia, as primeiras referéncias & astronomia sio encontradas no Rig Veda?,

Figura 2.3: O céu é o corpo de Nut, enquanto arqueado de horizonte a horizonte, e Geb é a
Terra.

datado de 2000 a.C.. Os arianos* de fato, exaltavam o Sol, as estrelas e os cometas.
Da literatura Veda, nota-se que o interesse dos indianos pela astronomia deveu-se a possi-
bilidade de progndstico das estacoes chuvosas, de importancia capital para toda a comunidade

1Ciclo de dezenove anos solares que compreende aproximadamente 235 lunacdes (a menos de duas horas).

“morte de uma estrela ana causada pelo inicio repentino de uma explosio (tipo I) ou onda de choque enorme-
mente energética causada pelo colapso de uma estrela de alta massa (tipo II).

3Um dos quatro textos fundamentais do pensamento indiano.

4Nome dos povos mais antigos da familia indo-européia ou ariana. Os que habitavam o Ira e falavam o zenda
foram denominados iranianos, enquanto os que povoaram a India e falavam o sanscrito foram chamados hindus.
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agricola. Os indianos subdividiram o céu para poder melhor definir as épocas das estagoes.
Entretanto, tal fato nao significou que aspectos tedricos ou mesmo os mais abstratos para a
compreensao astrondmica tenham sido abandonados. Da mesma forma a mitologia foi uma
preocupacao na escritura Veda, a qual associava as constelagoes e os cinco planetas a deuses.
A astronomia relacionada a astrologia identificava os planetas (chamados Grahas) com a for-
tuna. Os planetas Shani(Saturno) e Mangal(Marte) foram associados & infelicidade e as coisas
sinistras.

No Egito antigo, a caracteristica dominante da astronomia também estd relacionada a con-
cepgoes misticas do mundo. Para os egipcios, o céu era representado por Nut e Geb (Fig. 2.3).
Pelo corpo de Nut, Amon-Ra (o Sol) viajava pelo Nilo celeste em seu navio. Inicialmente (3000
a.C.), o conhecimento egipcio sobre a astronomia foi utilizado para a orientagao dos templos e
piramides, que apontavam para a posicao do Sol em determinadas épocas do ano. O calendério
egipcio, por sua vez, uma grande heranca para o Ocidente, foi conhecido gracas as conquistas
de Julio César. Era baseado na duracao de 365,25 dias para o ano, o calendério egipcio é subdi-
vidido em 12 meses de 30 dias, mais cinco dias adicionais. Juntando-se o Sol e a Lua aos cinco
planetas observaveis, estes sete objetos eram admitidos regentes de cada um dos dia da semana.

2.2 A astronomia na Mesopotémia (As sementes da ciéncia.)

® contruiram um acervo de informacdes observacionais por meio do conheci-

Os povos babilonios
mento das posicoes planetarias imprescindivel para a confecgao de calendérios, contudo, sem a

preocupacao de definir principios fisicos coerentes. Embora a nogao de tempo sempre estivesse

Figura 2.4: Concepgao da Terra conforme Tales de Mileto.

ligada aos movimentos da Terra, o movimento de rotagao s6 veio a ser considerado por Filolau,

®Babilénia, civilizacio antiga cujas rufnas estdo situadas & beira do rio Eufrétes, 160 km a sudoeste de Bagda.
Em 2105 a.C., Sumuabum Ali fundou uma dinastia, cujo sexto rei, Hamurabi, realizou a unidade das regices
suméria e acddia em um mesmo império. A partir desse momento até a época da dinastia seléucida, a Babilonia
foi uma das mais importantes civilizagées do Oriente.
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Eudéxio e Aristételes (384-322 a.C.), que imaginavam a Terra esférica, girando ao redor de um
fogo central. Antes dele, Tales defendia que a Terra era plana e flutuava na dgua®, e argumen-
tou que sua teoria levava em conta que a Terra estava em repouso, porque é da natureza da
madeira e de substancias semelhantes, a capacidade para flutuar em dgua, embora nao no ar De
Caelo, 294 a 30-bl). Entretanto, em 600 a.C., imaginar a Terra plana (Fig. 2.4) representava
um obstaculo as idéias de realizacao de grandes viagens maritimas, que poderiam terminar em
queda nos enormes precipicios do fim do mundo.

Apesar de a rotacdo da Terra ter sido considerada tardiamente, a no¢do do “dia” com base
nesse movimento e dividido em partes de 12 horas (“dia/noite”) ja era compreendida pelos
babilonios e egipcios. Origindria dos caldeus, a nocdo de semana com um periodo de sete dias
pode estar ligada as fases da Lua. A denominagao dos dias da semana, por sua vez, parece estar
relacionada aos nomes dos planetas, do Sol e da lua, e a ordem dos dias, as supostas distancias
desses objetos celestes a partir da Terra.

A nocao de ano ja estava associada a completa revolucao aparente do Sol através das cons-
telagoes do zodiaco.

Os astronomos babilonios observaram o céu por séculos, tendo registrado suas observagoes
em didrios astronémicos, almanaques e catdlogos de estrelas. Durante o reinado de Ammisaduqa
(1646 - 1625 a.C.)”, foram compilados catalogos estelares detalhados, baseados em observacoes
que, por terem sido numerosas, resultaram na obtencao de posicoes precisas. Dentre os re-
sultados, podemos mencionar a duragao do més sinddico (intervalo de tempo correspondente
ao ciclo das fases lunares). Nabi-rimanni, astrénomo (560 - 480 a.C.), obteve 29,530614 dias
para a duragao desse periodo, enquanto Kidinnu (400 - 310 a.C.) chegou ao valor de 29,530594
dias. Outro resultado importante foi o comprimento do ano solar, que Kidinnu calculou com um
erro de 4,5 minutos. Essa precisao é melhor do que aquela obtida pelo astronomo checoslovaco
Theodor Oppolzer em 1887.

A anélise dessas observacdes permitiu, ainda, que os astrénomos babilonios previssem eclip-
ses lunares e, posteriormente, eclipses solares com alta precisdo. Utilizavam como ferramenta o
periodo de Saros, reconhecido por astrénomos da antiga Babilonia como o periodo correspon-
dente aos 223 meses sinddicos que separam dois eclipses lunares ou solares.

A importancia desses progndsticos motivou um comportamento peculiar entre os assirios e
babilonios, ja que os eclipses lunares eram considerados como de mau pressagio para os reis.
Dessa forma, era possivel, nestas ocasides designar reis substitutos, que governariam durante o
periodo considerado de mau agouro, preservando a vida do real mandatario, a fim de permitir a
continuidade da politica reinante. Caso nada ocorresse, o substituto do rei era morto, garantindo,
assim, que o pressagio fosse mantido.

Outro resultado importante a destacar foi a confecgao de um calendario quase perfeito (vol-
taremos a este tema mais adiante).

2.3 Periodo helenistico (Inovagées gregas)

Designamos época helenistica ou Helenismo o periodo caracterizado pela difusao da civilizacao
grega, levada aos territérios conquistados. Neste periodo, a cultura grega passa a ser o bem

SEm De Caelo, Aristételes escreveu: 7(...) esta é a explicacdo mais antiga que nés conhecemos” (De Caelo, 294
a 28-30).
70O primeiro rei da dinastia babilénica.
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comum dos paises mediterraneos, estendendo-se a Asia Central, impondo-se, desde a morte de
Alexandre até os dias das conquistas romanas, do Egito a Siria, até Roma e Espanha, e também
entre a elite judaica, bem como entre a nobreza romana (Fig. 2.5). Em muitos aspectos, o
Helenismo é um dos periodos mais importantes da histéria da civilizagao ocidental. Assim como
a influéncia grega chegou ao extremo Oriente, de modo inverso, a partir das expedigoes de
Alexandre, temos o Ocidente aberto as influéncias do Oriente e do Extremo Oriente.

O grande desenvolvimento da astronomia no mundo antigo deveu-se aos gregos, no periodo
iniciado em 600 a.C. até 400 d.C.. O método grego era distinto daqueles utilizados por civi-
lizagoes anteriores, como a babilonica (cujo enfoque era numérico), e por isso davam conta de
descrever os complexos movimentos lunares, tarefa pretendida pelos povos da Mesopotamia. A
abordagem grega era geométrica, o que melhor contribuiu para compreender os modelos cos-
moldgicos. Tales, filésofo jonio do século VI° a.C., foi o responsavel pela introducao das idéias
geométricas na astronomia. Pitdgoras (582-500 a.C.), aproximadamente cem anos depois, imagi-
nou o Universo como uma série de esferas concéntricas, nas quais cada um dos sete “errantes” (o
Sol, a Lua, e os cinco planetas conhecidos) estavam presos. Eudéxio aprimorou o modelo de
esferas giratérias e introduziu esferas extras para cada um dos planetas, a fim de explicar os
seus complexos movimentos. Aristételes realizou uma sintese desses trabalhos e se tornou uma
autoridade até a Idade Média. Embora a convicgao aristotélica de que a Terra fosse imutavel
tenha retardado o progresso do conhecimento astronomico, tal modelo forneceu uma explicacao
correta para os eclipses lunares e para a forma esférica da Terra.

o
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Figura 2.5: A esquerda, o mundo helénico e, a direita, o Universo conforme a concepcao dos
gregos.

Foram os gregos, portanto, os responsaveis por incorporar a astronomia aspectos cientificos
até entdo nao considerados e conferir & astronomia um significado mais realistico. Aspectos
geométricos para o modelo de Universo foram propostos pelos pitagdricos, comegando por consi-
derar a Terra como uma esfera, por razoes de simetria. Da mesma forma o Universo era limitado
por uma segunda esfera que definia o lugar onde se situavam as estrelas. Outras tantas esferas
eram admitidas como o lugar onde repousavam os planetas, conferindo ao cosmos um modelo
geocéntrico de dez esferas, donde o termo “a Harmonia das esferas”. Apesar de bem engen-
drado, este modelo apresentava a falha de nao conseguir justificar os conhecidos movimentos
retrégrados que os planetas (ou “errantes”) apresentavam em certas ocasioes .

A observagao dos astros sugeriu a Pitdgoras a idéia de que uma certa ordem dominava
o Universo. Evidéncias estariam na alternancia do dia e da noite, no ciclo das estagoes do
ano e no movimento circular das estrelas, considerado perfeito, e por isso o mundo poderia ser
chamado de cosmos, termo que compreende as nogoes de ordem, correspondéncia e beleza. Nessa
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“cosmovisao”, Pitadgoras inferiu que todos os corpos celestes, inclusive a Terra, seriam esféricos,
por considerar a esfera um sélido perfeito dentre os demais.

Quanto ao movimento dos corpos celestes, este era admitido como circular e uniforme.
Quanto mais nobre um corpo, mais lento o seu movimento em relagdo a outro corpo. As-
sim, o Universo pitagérico seguia o seguinte esquema: a Terra girava diariamente ao redor do
fogo central e mostrava sempre a mesma face (do mesmo modo como a Lua faz em relagao a
Terra). O movimento da Terra ao redor do fogo explicava a rotagao aparente das esferas em que
cada objeto celeste estava situado. Todos os corpos giravam de oeste para leste e os periodos de
revolucdo eram proporcionais & nobreza do corpo celeste. A Terra, considerada imperfeita no
modelo pitagodrico, levava um dia para realizar uma rotagdao completa, enquanto a Lua levava
um meés e o Sol, um ano. Os planetas tinham periodos maiores. Os pitagéricos sustentavam
o principio de que as distancias entre os corpos celestes se encontravam na mesma proporgao
numérica que o intervalo das notas musicais em determinada escala (distancias finitas). Nao se
observava a paralaxe estelar.

A rotacgao da Terra era aceita entre os adeptos da escola pitagdrica, mas a maior descoberta
de Pitagoras e de seus discipulos (j& que havia certa obscuridade em torno do pitagorismo, em
razao do cardter esotérico e secreto da escola) deu-se no dominio da geometria, no que se refere
as relagoes entre os lados do triangulo retangulo.

Figura 2.6: Pitagoras, o fundador da escola que exerceu influéncia duradoura no curso da ciéncia,
filosofia e teologia da Grécia antiga.

As primeiras idéias que incorporavam conceitos de fisica para explicar o Universo foram
consideradas por Aristételes, que ao lado dos aspectos geométricos, estabeleceu um modelo
cosmologico complexo baseado na uniformidade da rotagdo dos planetas e do Sol ao redor da
Terra conforme imaginava Platao (427 - 347 a.C.), mestre de Aristételes e discipulo de Sécrates
(470 - 399 a.C). O modelo aristotélico permitiu uma explicacdo para o aparente movimento
retrogrado de certos planetas.

Aristoteles sustentava que o Universo era esférico e finito. Esférico, porque esta era a forma
geométrica julgada perfeita e, finito, porque deveria haver um centro para o Universo, a Terra,
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e, portanto, um corpo que possui um centro nao poderia ter uma dimensao infinita. Aristételes
acreditava que a Terra também era uma esfera relativamente pequena se comparada a das estrelas
e que, em contraste com os corpos celestes, a Terra estava em repouso. Como prova desta tese,
ele sustentava que, se a Terra estivesse em movimento, um observador veria as estrelas fixas se
movendo de forma semelhante a dos planetas e, como este fato nao se verificava, concluiu que a
Terra estava em repouso.

Para provar que a Terra era esférica, Aristételes argumentava que toda a matéria se movia
para o centro do planeta, tendo como resultado final desse movimento uma esfera. Nao se
limitou as suas conviccoes e principios para sustentar a idéia da esfericidade da Terra, utilizou
também evidéncias baseadas em suas observagoes e defendeu que, no caso dos eclipses lunares,
se a Terra ndo fosse esférica, sua sombra projetada na Lua ndo mostraria tragos curvos. Além
desses argumentos, Aristoteles considerava que, quando nos deslocamos sobre a superficie da
Terra, nao vemos as mesmas estrelas e tao pouco elas ocupam sempre a mesma posi¢cao no céu.
Deduziu que as estrelas deveriam ter forma esférica tdo somente por considerar a esfericidade
uma forma perfeita, contudo, acreditava que o aspecto circular poderia ser percebido por meio
da observacao e que, sob a forma esférica, as estrelas poderiam se manter em suas respectivas
posicoes.

— @
Starg stelle fiss®

Figura 2.7: O Universo segundo Aristételes.

Aristételes, assim como Eudéxo® e Calipo? acreditavam que cada planeta seguia uma tra-

8(408 - 355 a.C.) Fisico, matemético e astrénomo, calculou a duragdo do ano solar e indicou reformas para o
calendario. Foi o primeiro astronomo grego a explicar os movimentos dos planetas de uma maneira cientifica.
9(370 - 300 a.C.) Matemético e astrénomo, observou os movimentos dos planetas e utilizou os métodos de
)
Eudoxo para explicd-los. Mediu a duragdo do ano e das estacGes para construir um calendério lunisolar preciso.
Atribuiu as diferencas das estagdes devido as variagoes da “velocidade do Sol”.
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jetoria definida por um certo nimero de esferas. O problema deste modelo, entretanto, era que
Aristételes ndo podia explicar como o movimento das esferas externas nao interferia no movi-
mento das internas. Ainda assim, ele tentou uma explicacdo mecanica, introduzindo 22 esferas
que se contrabalancariam, estabelecendo o equilibrio. Entretanto, tal complicador, em vez de
aclarar o problema dos movimentos planetarios, tornou-o mais dificil.

De acordo com Aristételes, havia trés tipos de movimentos: o retilineo, o circular e uma
combinacao dos dois. Os quatro elementos do mundo sublunar se moveriam em linha reta. A
Terra ocupava o plano inferior, o fogo, o superior, e a 4gua e o ar estariam entre os dois primeiros
(Fig. 2.7).

O movimento circular era considerado por Aristételes um movimento natural e, para que
algo se mantivesse em movimento, deveria existir certo sincronismo, além da necessidade da
consideracao da existéncia de algo que pudesse manté-lo. Assim, Aristoteles supos que o movi-
mento inicial fosse dado por uma espécie de “moto primordial” (primeiro motor), causador do
movimento circular, considerado como o movimento perfeito por nao ter nem comego nem fim.

O modelo hierdrquico do Universo aristotélico influenciou profundamente os estudiosos me-
dievais, que introduziram modificacoes a fim de que tal modelo pudesse corresponder aquele
admitido pelos teélogos cristdos. Sao Tomés de Aquino (1225 - 1274 d.C.)!° reinterpretou o
“moto primoridal” como anjos.

Apoiado pelas autoridades eclesidsticas da Idade Média, o modelo de Aristételes prevaleceu
por varios séculos. Infelizmente, este fato impediu o progresso da ciéncia, pois poucos ousa-
vam desafiar a Igreja. N&o obstante, Aristételes trouxe uma contribuicdo importante para a
astronomia, ao levantar questoes importantes sobre o Universo e estimular sua generalizacao.

Apristarchus’
Heliocentric
(fhiverse

Figura 2.8: A esquerda, o modelo de Universo segundo Aristarco. A direita, a ilha grega de
Samos.

O conceito de Universo que considerava o Sol, e nao a Terra, como o centro do sistema solar
(modelo heliocéntrico, Fig. 3.8) foi proposto por Aristarco de Samos'! 1800 anos antes que
Copérnico adotasse tal modelo, considerado revolucionario. A concepcao de Aristarco ja levava
em conta os movimentos de rotacao e de translagao da Terra para explicar os movimentos diurno
e anual da esfera celeste e da Terra, respectivamente.

Os escritos de Aristarco se perderam com o desaparecimento da biblioteca de Alexandria
(Alexandre, o Grande, 356 - 323 a.C.). Algumas das idéias de Aristarco ji previam movimentos
para o sistema Terra-Sol independentes daqueles do sistema Terra-Lua, entretanto, nao exis-

10Nasceu em Rocca Secca, perto de Népoles. Era filésofo, tedlogo e patrono das Universidades e escolas catélicas.
Samos é uma ilha localizada no Mar Egeu, junto & costa da Turquia (Fig. 2.8).
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tem evidéncias de que essas nogoes tenham sido aplicadas para o sistema solar. O modelo de
Aristarco, sem seguidores imediatos, foi atacado e esquecido, particularmente devido a dois as-
pectos: contradizia a fisica aristotélica de imutabilidade da Terra e, em segundo, pelo fato de
que se a Terra se movesse ao redor do Sol, as posicoes das estrelas deveriam estar afetadas de
um movimento peculiar devido & paralaxe, fenomeno imperceptivel a olho nu (o tnico recurso
observacional disponivel na época).

2.3.1 A Biblioteca de Alexandria

Permanecem até hoje um mistério as razdes que culminaram no incéndio que destruiu a Bibli-
oteca de Alexandria (Egito), o maior acervo do conhecimento humano que existiu em toda a
Antigiiidade. O enigma persiste, nao pela falta de suspeitos, mas, ao contrario, pelo excesso
deles. Os fatos apontam para um romano, Jilio César; um cristao, o patriarca Tedfilo; e um
mugulmano, o califa Omar de Damasco.

Considera-se que a Biblioteca Real de Alexandria tenha sido fundada em 283 a.C. pelo faraé
egipcio Ptolomeu II Séter, depois de o pai deste haver fundado ali o Templo das Musas (ou
museu), um santudrio no moldes do Liceu de Atenas (Grécia). O museu foi um lugar de estudos,
que compreendia um jardim e um zoolégico, além da biblioteca, propriamente dita.

Estima-se que em determinado momento a Biblioteca de Alexandria reunisse cerca de um
milhdo de documentos originarios da Assiria, Grécia, Pérsia, Egito, India e de muitas outras
civilizagoes. O acervo era administrado por cerca de mais de cem pessoas que viviam na Bi-
blioteca e nela permaneciam em tempo integral para pesquisar, traduzir aulas e conferéncias,
escrever e copiar documentos. Em aproximadamente sete séculos de existéncia, a Biblioteca
foi parcialmente destruida por diversas vezes. Alexandria foi por muito tempo conhecida por
politicas alternantes e violentas. L4 viviam cristaos, judeus e pagaos. Assim, o desaparecimento
da Biblioteca estd relacionado as histérias das conquistas e tem como causa as divergéncias en-
tre grupos conflitantes, movidos por suas diferentes religides. As narrativas acerca dos muitos
incéndios que acometeram a Biblioteca sao contadas ao longo de séculos e tém interpretagoes
diversas, segundo o grupo dominante.

Figura 2.9: A Biblioteca de Alexandria (ilustragao).

O primeiro a ser apontado como o responsavel pela destruicao da grande Biblioteca foi Julio
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César que, em 48 a.C., perseguia Pompeu, no Egito, quando foi interceptado em Alexandria
por uma frota egipcia que lhe era numericamente maior. Vendo-se em territorio inimigo, César
ordenou que fosse ateado fogo aos navios inimigos. A téatica, aparentemente bem sucedida,
nao contava que o fogo se espalhasse pelo porto: a destruicao nao se limitou a frota egipcia,
mas incendiou também parte da cidade de Alexandria e atingiu a area onde se localizava a
Biblioteca. A descricdo de César sobre o incéndio menciona que este comecou no porto, mas
nao inclui detalhes sobre a extensao do evento.

A segunda hipdtese para a destruicao da Biblioteca é creditada a Edward Gibbon em sua
obra ”Declinio e Queda do Império Romano”. Tal histéria, entretanto, é um pouco complexa:
Patriarca de Alexandria de 385 a 412 d.C., Tedfilo transformou o Templo de Serdpio em uma
igreja cristd durante seu reinado. Assim, inimeros documentos ali existentes foram destruidos.
Estima-se que o Templo de Serépio reunia cerca de 10% do acervo total da Biblioteca de Alexan-
dria. Depois da morte de Tedfilo, o sobrinho deste, Cirilo, tornou-se o Patriarca. Seguiram-se
levantes, quando um monge cristao, Hierax, foi assassinado por ordem do prefeito Orestes. Dizia-
se que Orestes estava sob a influéncia de Hypatia, filésofa e filha do iltimo membro da Biblioteca
de Alexandria - embora se observe que Hypatia fora a tultima bibliotecdria responsavel.

Logo apds a morte de Hierax, grupos antagonicos atraiam seus desafetos a fim de promover
matancas entre os diversos grupos étnicos. Um desses confrontos envolveu Hypatia, cuja morte
alguns historiadores relacionam a destruicao final da Biblioteca. Como Tedfilo é culpado pelo
fato de ter aniquilado documentos quando da ruina do Templo de Serapio, a fim de torna-lo
uma igreja crista, a confusao entre os incidentes permitiu que Tedfilo fosse responsabilizado pela
morte de Hypatia e também pela destruicao da Biblioteca, sem se ter em conta o fato de que
Tedéfilo morrera alguns dias antes de Hypatia.

Uma terceira hipétese responsabiliza o califa Omar de Damasco pela destruicao da Biblioteca.
Quando os muculmanos tomaram a cidade de Alexandria, em 640 d.C., ao califa chegaram
informacoes de que a Biblioteca abrigava escritos que contradiziam o Alcorao, livro sagrado
muculmano. Desta forma, obras teriam sido destruidas, utilizadas como luminérias nas casas
de banho da cidade, tendo levado cerca de seis meses para serem totalmente consumidas. Tal
narrativa pertence ao bispo Gregorio Bar-Hebraeus, o qual destinava a maior parte do tempo a
escrever sobre as atrocidades dos mugulmanos, contudo, sem documentacao historica.

Quem, afinal, provocou o incéndio que destruiu a Biblioteca de Alexandria? Documentos de
Plutarco, o bidgrafo, historiador e moralista grego (50 a 120 d.C.) culpam Jilio César. Edward
Gibbons, ateu ou deista, culpa os cristaos. Ja o bispo Gregério, que, particularmente, era
antimucgulmano, culpa o califa Omar.

Motivos nao faltam e, provavelmente, todos tiveram alguma participacao nesta empreitada.

2.4 O empecilho paralatico

Era bem compreendido na antiguidade que o conhecimento da direcao de um objeto celeste nao
era suficiente para caracterizar sua posicao no espacgo. A ideia de que a Terra devesse ser fixa
no centro do Universo foi, de uma certa forma, baseada na impossibilidade de se perceber os
movimentos estelares aparentes devido ao movimento da Terra ao redor do Sol. Como esses
movimentos aparentes estelares dependem da distancia que esses objetos se situam de nds, para
os astronomos Gregos a tarefa de percebé-los era impossivel visto os recursos disponiveis de
observacao que possuiam.
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Um método para medir as distancias é baseado na triangulagdo. Com larga aplicacdo em
medidas de distancia na Terra, seus principios foram aplicados para estimar as distancias as-
tronémicas. A utilizagdo desse processo pressupOe conhecer-se trigonometria e estar familiari-
zado com medidas angulares. Entretanto, sem nenhum conhecimento prévio de trigonometria
poderiamos resolver o problema por intermédio de uma abordagem mais basica.

Figura 2.10: Método da triangulacao.

O método basea-se na semelhanga de tridngulos. Imagine que tenhamos que medir a distancia
de um objeto que nos seja inacessivel. Vamos considerar o triangulo ABC da Fig 2.10, e construir
o triangulo BDE , de forma que o lado DE seja paralelo ao AC. Considerando a semelhanca
desses dois triagulos, seus lados podem ser relacionados pela expressao:

__ DE
i— A0 — DEXAB
BE

Medindo-se os comprimentos AB, DE e BE, podemos obter o valor de AC(d) que correspondente
a distancia procurada.

A paralaxe é um efeito geométrico visto como a mudanca aparente da posicao dos objetos
devido ao movimento do observador. Em uma sistema heliocéntrico esse fenomeno é perceptivel,
para um objeto distante como uma estrela, devido a revolugao da Terra ao redor do Sol (paralaxe
heliocéntrica). Ela é perceptivel quando a observacao é realizada a partir de duas posi¢oes
distintas da Terra em sua trajetéria.

Figura 2.11: Paralaxe estelar - modelo heliocéntrico.

Observemos duas estrelas A e B (Fig. 2.11) e admitamos o modelo de Universo de Aristarco,
para uma época na qual as estrelas eram consideradas fixas e situadas todas em uma mesma
distancia. Notamos que elas parecem estar mais préximas da Terra (angularmente) quando o
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observador se encontra nas posigdes 1 e 3 (nove e trés horas), e mais afastadas quando a Terra
se aproxima da posi¢ao 2 (meio-dia).

Essas aproximagoes e afastamentos aparentes nao eram perceptiveis, e por esse motivo nao
podiam ser verificados na época dos astronomos Gregos, motivo principal para que se descartasse
a visao heliocéntrica do Universo. Sabemos hoje que este tipo de observacao sé seria possivel de
ser realizada com a ajuda de aparatos Opticos convenientes (Telecépios).

Entretanto, alguns problemas praticos interessaram os astronomos na antiguidade, que con-
seguiram obter solugoes, através de aplicacoes geométricas, com resultados praticos interessan-
tes. Dentre os trabalhos de Aristételes se inclui a tentativa de provar que a Terra era esférica
sendo que um de seus argumentos era que a Terra projetava uma sombra circular sobre a Lua
durante os eclipses. Baseado nestas observagoes Aristdteles calculou a dimensao da Terra ob-
tendo um valor subestimado para seu diametro. Esse problema interessou Eratdstenes. Entre
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Figura 2.12: Eratéstenes - o raio da Terra.

suas andancas pelo norte da Africa, Eratostenes observou que em um dia particular do verao
(no solsticio), e ao meio-dia, o Sol estava bem préximo da vertical, na cidade de Siene, (hoje
Assudo)'? projetando-se no fundo de um pogo. No mesmo dia, em Alezandria'®, a aproximada-
mente 800 km de Assudo, observava que o Sol projetava uma sombra de um obelisco, segundo
um angulo de 7,2° (Fig. 2.12). Neste caso, o didmetro para a Terra obtido por triangulacao é
equivalente a 12.600km.

Outro exemplo foi baseado na visdo heliocéntrica que Aristarco possuia do cosmos. Por
intermédio das relacoes entre os lados de um triangulo retangulo, foi possivel calcular a relagao
entre as distancias Terra/Sol (que ja havia sido subestimada por Aristdteles), e obter a distancia
Terra/Lua por intermédio da observagao do eclipse lunar. Esse valor (distancia média Terra/Sol)
permite estabelecer uma forma simples para dimensionar o cosmos usando essa distancia como
unidade padrao (U.A. unidade astronomica)!4. A relacio entre as distancias d (Terra-Lua) e D
(Terra-Sol) foi possivel de ser obtida conhecendo-se a diferenga do intervalo de tempo entre as
fases da Lua nova a quarto crescente e do quarto crescente a Lua cheia. Esse tempo, ao contrario
do que Aristdteles obteve (6 horas!), era de 35 minutos. Na figura 2.13 conclui-se que o arco £,
percorrido em 35/2 minutos, pode ser calculado por uma regra de trés, se considerarmos que o

12Cidade préxima ao trépico de Cancer
13Cidade portuéria a noroeste do Cairo
Y Distancia média entre o Sol e a Terra
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Figura 2.13: Método inventado por Aristarco para determinacao da relagdo entre as distancias
Terra/Sol.

periodo correspondente a lunacao!® vale cerca de 29,5 dias. Podemos escrever:

360° 29, 5dias
3 [(35/2]/60)" /24" dias = B = 0,148°

Utilizando a nomenclatura da figura (Fig. 2.13), podemos escrever a rela¢ao trigonométrica
entre os lados do tridangulo cujos vértices sao representados pela Terra, Lua e Sol, de modo que:

sin8 =d/D

Sendo S um angulo pequeno, podemos considerar a fungao seno de S como o valor numérico
de B em radiano'®, e portanto:

g =d/D = [ =0,002588rad,

0 que resulta

d/D = 1/386,

diferente do valor obtido por Aristdteles, que foi de 1/19. A distancia Terra/Lua, depende do
conhecimento das medidas que caracterizam o eclipse lunar. Consideremos AT o intervalo de
tempo em que o eclipse transcorre. Tal fenomeno correspondente ao movimento da Lua de
um angulo igual a 2(5 + Ry). Por outro lado podemos escrever uma relagdo entre os lados
do triangulo retangulo cujos vértices sao representados na figura 3.14 pelo centro da Terra, e
pelos pontos de interseccao da reta que tangencia as esferas representativa da Terra e da Lua.
Podemos escrever:
. Rr
stno = —

D

onde Rr é o valor da medida do raio da Terra, e D a distancia Terra/Lua procurada.

5Intervalo de tempo médio correspondente as fases da Lua
Y6Unidade de medida de angulo
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Figura 2.14: Método creditado a Aristarco para determinagao da distancias Terra/Lua.

Considerando-se o movimento da Lua como circular e uniforme, é possivel escrevermos uma
expressao para o arco que Lua percorre em funcao do intervalo de tempo AT do eclipse:

2
o- (%),

é o arco que a Lua percorre durante o intervalo de tempo AT correspondente ao eclipse; podemos
escrever:

2

26+ 1) = (7

) AT
O valor de a pode ser obtido pela expressao:

Rs+pB8=a+a

exceto do valor de a (paralaxe de posicdao)'”, podemos obter a distancia Terra/Lua.

2.5 A nao uniformidade dos movimentos planetarios.

Hiparcos foi um astronomo grego que viveu entre 190-120 a.C.. Sua primeira contribuicao,
uma espécie de tabela trigonométrica, levou alguns historiadores a considera-lo o inventor da
trigonometria. Dentre suas principais descobertas esta a precessao dos equindcios. A precessao
dos equindécios é um lento movimento do equinécio ao longo da ecliptica para oeste causado pela
atracao do Sol e da Lua no bojo equatorial da figura da Terra. Lembrar ainda que o equinécio é
o ponto onde o Sol cruza o equador celeste. Outro resultado interessante, obtido por Hiparcos,
foi o célculo do comprimento do ano com valor dentro de um intervalo de 6,5 minutos. O valor
obtido por Hiparcos para a precessao foi de 46”, que pode ser considerado bom se comparado
com os valores modernos de 50,26”, e melhor do que os 36”obtidos por Ptolomeu. Hiparcos

7 Angulo a partir do Sol que se viria o raio da Terra
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criou o primeiro mapa de estrela com posicoes precisas e compilou um catélogo de 1080 estrelas

com as respectivas magnitudes visuais'®.

Por outro lado, e conforme a tradicao Grega, Hiparcos era partidario de que os planetas
moviam-se com velocidades constantes, o que na préatica nao era verificado. Com a finalidade
de dar um aspecto mais realistico ao modelo de Aristdteles, e considerando que os planetas
mudavam bruscamente de direcao, Hiparcos introduziu o conceito de excentricidade.

Deferente

\ Excénctrico

Epiciclo “\\ /
N

Figura 2.15: O epiciclo e a deferente no movimento retrégrado. O excéntrico: o planeta gira
com movimento circular uniforme em relacao ao centro.

Colocando-se a Terra em uma posigdo excéntrica em relacdo a trajetoria do planeta (Fig.
2.15D), era possivel considerar o planeta girando com velocidade constante ao redor da cir-
cunferéncia centrada em C o que preservava os conceitos vigentes na época da uniformidade
dos movimentos, permitindo assim que para um observador na Terra o movimento fosse visto
como varidvel. Porém, o excéntrico nao explicava o movimento retréogrado dos planetas. Esse

Epiciclo

Figura 2.16: Movimento de um planeta produzido pela adogao das circunferécias representativas

dos epiciclo e deferente.

fato levou-o a tentar explicar a nao uniformidade dos movimentos planetarios considerando

18\Magnitude visual é uma escala de brilho baseado na intensidade luminosa da estrela. O termo “visual”
significa que o brilho estd sendo medido na parte visivel do espectro eletromagnético.
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um planeta P movendo-se em uma pequena circunferéncia (epiciclo), cujo centro localiza-se em
uma segunda ao redor da Terra (deferente). Os raios dessas figuras girando na mesma diregao
apresenta um movimento resultante que depende da posicao do planeta relativa a deferente.
Se o planeta encontra-se na regido interna dessa circunferéncia (de P; a P), seu movimento
é contrario aquele das estrelas, sendo coincide com o movimento geral da esfera celeste (Fig.
2.15E).

O movimento da deferente reproduz o do planeta de oeste para leste através do zodiaco.
Os periodos resultantes produzido pelos movimentos do epiciclo e da deferente eram obtidos,
observacionalmente (Tab. 2.5.1) pela medida do intervalo de tempo que o planeta levava para
circular o zodiaco (periodo da deferente), e pelo intervalo de tempo que levava para percorrer
uma lacada (periodo dos epiciclos).

Tabela 2.5.1 Caracteristicas dos movimentos dos planetas (Zeilik-1991).

Duracao Periodos
tipica  Sinddico
Planetas (dias) (dias)  Sideral  Anos

Mercurio 34 116 88,0 0,241
Vénus 43 584 2247 0,615
Marte 83 780 687,0 1,881
Jtpiter 118 399  4.318,0 11,822
Saturno 139 378 10.828,5 29,647

2.6 Ptolomeu (O Almagesta)

O modelo geocéntrico completo realizado por Claudius Ptolomeu (100-178), 250 anos depois de
Hiparcos, reuniu toda a tradigdo astrondémica em uma obra intitulada O Almagesta, primeiro
livro de astronomia com um modelo de mundo que perdurou por 1300 anos. Seu modelo foi
estruturado conforme as seguintes evidéncias e doutrina:

e ¢é geocéntrico,

e ¢ 0s movimento dos planetas sao mantidos sem que haja necessidade da interferéncia de
forgas.

e Neste modelo, o mundo possui tamanho finito sendo que as distancias sao medidas em
raios da Terra;

e os movimentos retrégrados dos planetas sdo representados pela composi¢ao dos movimen-
tos produzidos pelos epiciclo e deferente, e

e as variacoes na velocidade desses movimentos sao levadas em conta pelas equantes

Ptolomeu assume a forma da Terra como esférica ocupando o centro do universo. Seu mo-
delo baseava-se nos principios definidos por Aristdteles, embora na pratica acabe violando um
dos principais fundamentos quando admite que o movimento dos planetas é representado pela
combinacao dos movimentos retrégrado da velocidade através do zodiaco.
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Figura 2.17: Modelo de Ptolomeu: Movimento dos planetas interiores e exteriores conforme

Ptolomeu

Tabela 2.6.1 Resumo do Modelo de Ptolomeu - Movimentos do céu, Sol e Lua (Zeilik-1991).

Observacao

Explicacao

Céu

Movimento do céu de Leste
para oeste em 24 horas

Sol

Movimento no plano da eclitica
anual de Oeste para leste
Velocidade nao uniforme

Lua

Movimento mensal W-E

Movimento diurno de Leste para Oeste da
esfera celeste

Movimento anual do Sol na esfera (W-E)
Equante

Movimento de W-E com duragao de
um meés

Semelhante ao modelo de Hiparcos, e com finalidade de explicar as variacoes de velocidades
dos planetas ao percorrer suas trajetérias, Ptolomeu imagina o planeta movendo-se ao redor
da Terra, mas em uma circunferéncia centrada em um ponto simétrico da Terra em relacao ao
centro da deferente. Esse ponto é denominado de equante (Fig. 2.18). O centro do epiciclo é
tomado na deferente sobre a reta que une a Terra ao Sol, para os planetas internos, e na paralela
a essa mesma reta para o caso dos externos. Visto do equante o planeta se move com velocidade
constante, enquanto que da Terra o movimento é variavel.

Deferente

Terra
Equante

LN
‘ répido

Terra

Planeta

7 o Terra
ento '
A

Planeta

Epiciclo

Planeta

Figura 2.18: O equante: justificar a variagao de velocidade dos planetas segundo Ptolomeu

A forma diferente com que Ptolomeu

trata os planetas internos, Mercurio e Vénus, dos

externos Marte, Jupiter e Saturno, resulta do fato de Mercirio nao se afastar do Sol mais do
que 23° enquanto que Vénus nao mais do que 46°. Para levar em conta esse fato, Ptolomeu
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Tabela 2.6.2 Resumo do Modelo de Ptolomeu - Movimentos dos Planetas (Zeilik- 1991).

Observacao Explicacao
Planetas
Movimento geral de W-E na regiao Movimento da deferente de W-E com
zodiacal periodo obtido pelas
observacoes
Movimento Retrégrado Movimento do epiciclo na mesma direcao

daquele da deferente. Periodo baseado
entre os movimentos retrégrados
Variagao da velocidade devido Excéntrico e equante
ao movimento retrégrado
Merciirio e Vénus
maior afastamento do Sol, 23° e Tamanho dos epiciclos (raio)
46° respectivamente
Aparecem fixos ao Sol centro dos epiciclos na reta Sol-Terra
Marte, Jupiter e Saturno
Movimento retrégrado quando em  Raio dos epiciclos alinhados com a reta
oposicao - mais brilhante Sol-Terra

define o raio do epiciclo de Merctrio menor do que o de Vénus, o que resulta esses dois planetas
a se movimentarem sempre proximos ao Sol (Fig. 2.17).

Para os planetas exteriores, pelo fato de Ptolomeu ter definido o raio dos epiciclos sempre
paralelos a semi reta definida pelas posicoes da Terra e do Sol, garante que esses planetas
retrodgem somente quando em oposicao (defini¢do a frente).

As tabelas 2.6.1 e 2.6.2 representam uma sinopse da “teoria”de Ptolomeu no que se refere
aos movimentos dos principais corpos celestes.

Por fim, no modelo de Ptolomeu, o cosmos tem dimensao finita e a distancia da Terra ao Sol
era dada em raios da Terra, como havia sido concebida por Aristételes e Hiparcos. A distancia
da Terra até a Lua foi considerada igual a 59 raios terrestre (59x6.400km = 377.600km(!)), nao
existindo nada além da esfera das estrelas, que se situava a 20.000 raios terrestres. Além disso
Ptolomeu admitia que entre as esferas, lugar ocupado pelos planetas, eram regioes vazias.

2.7 Nicolau Copérnico (A época pés—Ptolomeu)

Nos primeiros séculos depois de Ptolomeu, a astronomia perdeu importancia com o declinio da
civilizagao grega. Até o século XII, a maior parte dos trabalhos astronémicos eram desconhecidos
na Europa, e s6 ganharam notoriedade quando foram traduzidos, do latim, alguns manuscritos
arabes de pensadores gregos.

No século XIII, o rei Alfonso (o Grande) da Espanha, patrocinou a publicagao das “Tabelas
de Alfonsine”, que forneciam as posigoes planetarias baseadas no modelo de Ptolomeu. Compi-
ladas em 1252 na cidade de Toledo, elas s6 foram publicadas tardiamente em Veneza no ano de
1483, e representavam o resultado do trabalho realizado por 50 astrénomos, tendo sido tteis na
obtencao das efemérides planetarias para a época.

O fato do Sol mostrar-se um astro de comportamento diferente dos planetas, por certo levou
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Copérnico a imaginar um modelo de universo que desse a ele uma posicao de destaque em seu
modelo de mundo (“o sistema heliocéntrico”). Os primeiros trabalhos de Copérnico, que datam

Figura 2.19: Diagrama do modelo de Copérnico. A direita Quadro ” Astronomer Copernicus:
Conversation with God”, de Jan Matejko (1872)

de 1514, tiveram circulacao restrita. Fundamentalmente o Sol substitui a Terra como centro do
universo, o que significou fazé-la, além de circular ao redor do Sol com periodo anual, girar ao
redor de seu eixo. Copérnico assume, entretanto, que os corpos celestes possuem movimento
circular e uniforme. Seu trabalho “De revolutionibus orbitum coelestium” sé foi publicado no
ano de 1543, quando seu estado de saude ja debilitado se agravou, levando-o a morte pouco
tempo depois. Ao que se sabe, Copérnico nao teve nem mesmo a oportunidade de ler a versao
final de sua obra.

Figura 2.20: Movimento retrégrado do planeta Marte.

Seguindo diferentes caminhos na montagem de seu modelo, Copérnico adota alguns principios,
tais como:
e O centro do Universo esta localizado perto do Sol.

e A distancia da Terra a esfera das estrelas é muito maior que a distancia Terra-Sol.

e O movimento didrio relativo ao horizonte, resulta do movimento da Terra em torno de seu
eixo.

e O movimento do Sol relativo as estrelas é resultado da revolugao anual da Terra ao redor
do Sol.
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e O movimento retrégrado dos planetas ocorre devido ao movimento relativo da Terra e dos
planetas.

Ressalta-se que para Copérnico nao havia necessidade da interferéncia de forgas para manter
os movimentos, estes eram reproduzidos de forma espontanea. Excecao feita ao Sol que ocupava
o centro, Copérnico descobre uma explicacao simples e natural para os movimentos retrogrados

7

dos planetas, isto ¢é, eles resultam da “passagem” da Terra por qualquer planeta exterior, ou
quando a Terra é “passada” por um interno.

2.7.1 Uma biografia resumida.

e 1473 - Copérnico nasceu em Torun na Polonia, aos 19 dias de fevereiro.

e 1491 - deixa a escola paroquial de St. John em Torun para ir para a Universidade na
Cracovia.

e 1491 a 1495 - realiza seus estudos universitarios

e 1496 - comega seus estudos de Direito em Bolonha, onde foi assistente de Matematica de
Domenico Maria, conhecido como “fazedor de prognéstico!!”.

e 1501 - completa seu quarto ano de estudos de direito e comeca os de Medicina em Padua

e 1503-1507 - completa seu curso de Medicina e recebe a licenca para clinicar

Figura 2.21: Igreja onde estava o sepultado Nicolau Copérnico.

e 1514 - 1516 - Atendendo a uma consulta do Conselho de Lateran, apresenta uma proposta
para a reforma do calendério'®. Sua preocupacdo com a ciéncia comeca no instante em
que é dispensado de suas obrigacdes administrativas da ordem de Frombork?®, comecando
entao a se dedicar a organizar um pequeno observatério. No inicio deste periodo publica
o seu Commentariolus (Uma breve Descri¢ao) critica o sistema Ptolomdico por nao ter
aderido aos principios dos movimentos circulares e uniformes.

19 Copérnico achava a reforma do calendério prematura visto na época néo se conhecer com precisio comprimento
do “Ano Trépico” para torné-la satisfatéria.

29Cidade da Polénia cujos habitantes eram principalmente comerciantes, fazendeiros e pescadores. Seu morador
mais famoso foi o préprio Copérnico que viveu e trabalhou como canone de 1512-1516 e de 1522-1543.
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e 1528 - Trabalha em desenhos que seriam utilizados para cunhar moedas

e 1539 - Sua reputacao de matemaético era conhecida. Georg Joachim von Lauchen - Rheti-
cus®!, professor de Matematica de Wittenberg vem visitd-lo para conhecer com profundi-
dade sua teoria, e acaba convencendo Copérnico a publicar sua obra De Revolutionibus.

e 1543 - o dia 21 de Maio marca sua morte

2.8 As distancias planetarias no modelo de Copérnico

Copérnico estabeleceu uma maneira de ordenar os planetas, a partir do Sol por intermédio do
conhecimento de seus periodos sinédicos (S), que é o intervalo de tempo em que uma dada
configuracao planetaria se repete.

A partir do conhecimento desse intervalo de tempo, é possivel calcular o periodo sideral (P)
que é definido como intervalo de tempo de uma revolucao completa do planeta em relacao as
estrelas.

Relagoes simples entre estes dois periodos podem ser escritas:

1/P=1+1/S

1/P=1-1/8

para os planetas internos e exteriores, respectivamente, com E sendo o periodo de translacao da
Terra (~ 365,25 dias).

As posicoes planetarias foram ordenadas a partir da sequéncia natural baseada no conheci-
mento de seus periodos siderais. Merctrio que possui o menor periodo, estd mais préximo do
Sol, enquanto que Saturno, com o maior estd mais afastado. Copérnico obteve, em funcao da
distancia Terra-Sol, os afastamentos dos planetas ao Sol.

Figura 2.22: Configuracao planetaria heliocéntrica.

21 Rheticus produziu uma tabela dos valores da funcéo trigonométrica seno de 10” em 10”.
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A fim de compreender a maneira como foram calculados nao s6 os periodos siderais, como
as distancias planetarias ao Sol, assinalamos que os planetas estao ordenados a partir do Sol na
sequéncia: Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano, e Netuno. Aqueles mais
préximos sao denominados de “internos”, e os mais afastados de “exteriores”. Definindo-se
“elongacao” como sendo o angulo visto a partir da Terra entre as diregoes do centro do Sol, e a
direcao ao planeta, denominaremos elongacao leste ou oeste, conforme o planeta esteja a leste ou
oeste do Sol, visto a partir da Terra. Particulares valores dessas elongacoes tém nomes especiais
(Fig. 3.22).

Uma elongacao de:

e (° - é denominada de conjungao (C;),
e 180° - de oposicao (OP) e
e 90° - de quadratura (Q;).

Quando um planeta interno atinge sua distancia méaxima ao Sol, esta posi¢do em particular
¢ denominada de méxima elongacao (Fj).

Planeta

Planetas interiores

Planetas exteriores

Figura 2.23: Periodos Sideral e Sindédico. Determinacao das distancias.

O célculo das distancias podem ser feitas de maneira simples. Para os planetas internos, pela
medida do dngulo entre as diregdes ao Sol e do planeta no momento de sua maxima elongacao. O
~ ~ o 7z e ~
angulo a pode ser caculado por uma regra de trés: a = %, onde T é o periodo de translacao

da Terra

a) para a distancia:
Da mesma forma o planeta, que é mais

D =dsinf rapido percorre no intervalo S um angulo
de 360°+q. Por uma regra de trés simples:
b) para o periodo sideral S — 360° + «
Admitamos que S seja o tempo necessario P — 360° — % = % + %
para que a Terra vd da posigao 1 até 2. A Se T'= 1 ano obtemos a equagao do inicio
diferenca to —t; = S é chamada de tempo da subseccao 3.8

sinddico.

Para os exteriores o método ¢é aplicado de forma diferente. A partir do instante da oposicgao,
registra-se o instante em que a Terra esta em méxima elongacdo. A determinacdo do angulo
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pode ser feita conforme visto na figura 2.23. Vamos admitir que a partir de uma oposicao
registremos o intervalo de tempo até que ocorra a primeira quadratura. Seja t esse intervalo de

5 _ 360° : _ 360°¢
tempo. A Terra percorre o angulo a = =7+ nesse intervalo, enquanto que o planeta 3 = =5-=.

Considerando que o 7 = a — 3, podemos escrever:

S (repeticdo da mesma configuragao), o

a) para a distancia
planeta percorre um angulo o no mesmo

d periodo, logo:
D=
cos 7y S — «
T — 360° z%:%—%

b) para o periodo sideral

Consideremos que a enquanto a Terra per-
corre um angulo 360° + « no intervalo de
tempo correspondete ao periodo sinddico

Da mesma forma que para os planetas in-
ternos, se considerarmos 7' = lano para
o periodo da Terra retomamos a equacao
proposta no inicio desta subseccao.

Logo, para Merctrio e Vénus, o método consiste em se obter o dngulo quando o planeta estéd
em maxima elongacao, cujos valores médios sao de 23° e 46°, respectivamente.

Copérnico eliminou os epiciclos para explicar o movimento retrégrado e ao mesmo tempo
dispensou o equante. Entretanto, os calculos resultante a partir de seu modelo, levaram-no a
obter efemérides planetarias menos precisas que quando calculadas com o modelo de Ptolomeu,
o que representou uma dificuldade para a sua aceitacao.

Para efeito de comparacao, na tabela 2.8.1, encontramos as distancias planetarias relativas
de seis planetas, obtidas por intermédio do modelo de Copérnico e de valores modernos.

Tabela 2.8.1 Distancias planetérias relativas (Zeilik-1991).

Planetas Modelo de Valores
Copérnico (U.A.) Modernos (U.A.)

Mercuirio 0,38 0,387

Veénus 0,72 0,723

Terra 1,00 1,00

Marte 1,52 1,52

Jupiter 5,22 5,20

Saturno 9,17 9,54

Vale lembrar, a titulo de curiosidade que no final do século XVIII , foi desenvolvida por Johan
Daniel Tietz (Titius), tendo como adepto o astrénomo alemao Johann Elert Bode, diretor do
Observatério de Berlim, uma sequéncia de niimeros, traduzida matematicamente pela expressao:

a=0.4+0.3x2"

comn = —00,0,1,2,4,5, ..., que conhecemos como Lei de Titius-Bode, cujo valor de a representa,
em UA (unidades astronomicas), as distancias dos planetas do sistema solar. O valor de n = 3
representava um eventual planetas a ser descoberto entretanto, mais tarde se descobriu que esta
regiao era povoada por uma enorme quantidade de pequenos corpos do sistema solar que se
denominou de cinturao de asterdides.
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2.9 TyChO Brahe (um astrénomo proﬁssional)

the noble scholar with the silver nose
Photo: The National Museum of Denmark

Figura 2.24: Tycho Brahe. O idealizador de instrumentos.

Tycho Brahe (1546 - 1601) (Fig. 2.24) rejeitou o sistema heliocéntrico tanto no aspecto da
fisica, como observacional, propondo um modelo alternativo que representava uma mistura do
geocéntrico com o de Copérnico (Fig. 2.25E). Um fato ocorrido em novembro de 1572 levou-o
a reconsiderar a Terra como centro do cosmos. O fenomeno observado foi o aparecimento na
constelagdo de Cassiopéia, de uma nova (em dada circunstancia, é possivel que uma estrela
ana branca passe por uma fase de atividade explosiva, apresentando alta luminosidade). Seu
brilho foi tao intenso que ela pode ser vista, mesmo durante o dia, por um longo tempo (Fig.
2.25D). Tycho acompanhou essa estrela durante o periodo de dois anos, e constatou em suas
andancas pela Europa, ser imperceptivel a mudanca de sua posi¢ao no céu, e portanto nao pode,
evidenciar o famoso efeito de paralaxe heliocéntrica. Concluiu também que essa imutabilidade
estava ligada ao fato da estrela estar muito longe, o que levou-o a concluir tratar-se de um
objeto que pertencia a esfera celeste. KEsse fato contrariava a doutrina Aristotélica de que a
esfera celeste era imutavel. Seu trabalho com esta estrela lhe confere fama a ponto de convencer
o rei Frederico II da Dinamarca, a construir com recursos da coroa, um observatoério na ilha de
Hveen: o Uraniborg.
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Figura 2.25: Modelo do cosmos de Tycho Brahe. Novae.
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Sua vocagao para o desenvolvimento instrumental levou-o a conceber instrumentos de alta
qualificagao (Fig. 2.24D). Com eles comegou o primeiro programa observacional coerente, com
precisao de 1 minuto de grau. Diferente dos programas observacionais de planetas, que na época
se limitava a registrar o intervalo de tempo em que os planetas faziam as lacadas e o periodo
em que essas se repetiam, Tycho empreendeu um programa que cobria uma parte consideravel
da trajetéria dos astros (em particular de Marte).

Conquanto conhecesse o trabalho de Copérnico, Tycho nao aceitava a idéia da Terra girar ao
redor do Sol, pois nas diferentes tentativas que fez para detectar a paralaxe heliocéntrica, nao
obteve éxito. Com a morte de Frederico II, Tycho perde a protecao da coroa tendo que se mudar
para Praga. Seu modelo do cosmos era insustentavel, e por saber desse fato, fez com que seu
assistente Kepler prometesse nao utilizar seus dados observacionais, das campanhas de Marte,
para provar que a Terra girava ao redor do Sol. Com a morte de Tycho, uma era da Astronomia
se encerrava, iniciando-se uma nova baseada nas suas observagoes.

2.10 Johannes Kepler (a harmonia das esferas)

Kepler (1571 - 1630) (Fig. 2.26) nasceu na cidade de Weil der Stadt na Alemanha, tendo
ingressado na Universidade de Tubinger em 1589. Enquanto estudante foi selecionado para
trabalhar na Austria, como professor de matemadtica, onde fez suas primeiras descobertas que
levou-o a chave do problema dos movimentos planetarios.

As duas primeiras leis foram apresentadas por Kepler pela primeira vez no ano de 1609, na sua
obra intitulada “Astronomia Nova”, e possibilitaram duas mudangas béasicas que condicionavam
a maneira de se conceber os movimentos planetdrios na astronomia. A primeira, foi a ruptura
com o axioma platonico de movimentos circulares e uniformes que condicionou a elaboracao dos
modelos dos movimentos planetarios desde a época de Platdo. A segunda, foi a possibilidade
da astronomia tratar as suas hipdteses e construcoes de modelos voltados a enfoque realista,
mediante carater fisico das leis. Em outras palavras, as duas primeiras leis de Kepler procuram
descrever a realidade fisica dos movimentos dos planetas, ao contrario daqueles modelos sem
vinculo com o que ocorre na esfera celeste.

Rs Ry

Figura 2.26: Johannes Kepler. Os poliedros regulares. A relacao entre as érbitas de Jupiter e
Saturno.
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Todavia, esse trabalho exposto nessa obra de 1609 inicia-se, na verdade, com o primeiro
trabalho astronémico de Kepler, o “Mysterium Cosmographicum”, editado em 1596 objetivava
resolver alguns dos principais problemas da astronomia da sua época, tais como a determinagao
das orbitas planetdarias; explicar a existéncia de apenas seis planetas, e a relagao entre as érbitas
com as distancias dessas ao centro; e, elaborar leis que os descrevessem e explicassem.

Para resolver esses problemas, Kepler pretendia que o centro dos movimentos celestes fosse
o Sol, sendo a Terra considerada como um planeta, que se movimentava da mesma forma que os
outros, incluindo-se, dessa maneira, no rol dos defensor do sistema de Copérnico, e que pudessem
ser descritos mediante a hipdtese, por ele assim denominada, dos sélidos perfeitos, isto é, a
inscrigao e circunscrigdo dos cinco sélidos perfeitos conhecidos nas esferas correspondentes as
6rbitas dos seis planetas observados (Fig. 2.26).
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Figura 2.27: Mysterium Cosmographicum - trabalho de Kepler sobre as érbitas planetérias.
Tabelas planetéarias publicadas por Kepler.

A propésito da conjuncao entre os planetas Jupiter e Saturno, que acontece com regularidade,
verificou que suas érbitas poderiam ser imaginadas como duas circunferéncias, uma inscrita e
outra circunscrita, em um triangulo equiladtero. Neste caso os raios dessas érbitas deveriam estar
na razao de 2:1, o que era surpreendente, visto que segundo o modelo de Copérnico, esta razao
é de 1,83:1 (Fig. 2.26). Por achar este resultado interessante, julgou ter encontrado um modelo
geométrico para o sistema solar.

Conforme declara Kepler no prefacio de seu “Cosmographicum”, sua intencao era de defender
a criacao do universo operado com cinco solidos regulares, os quais foram considerados desde o
tempo de Pitagoras e Platao.

Pode-se apreciar, pela citacao acima, a idéia basica de Kepler sobre a ordenacao do cosmos.
Para ele, o universo foi construido segundo uma estrutura harmoénica, isto é, todas as partes
do universo (planetas, Sol, etc.) mantém uma relagdo constante entre as suas distancias e os
tempos de percurso desses ao centro (Sol); sendo que o nimero de planetas conhecidos nao foi
dado ao acaso, mas por uma necessidade harmonica, determinada por um possivel arranjo entre
eles e os so6lidos perfeitos, conforme Kepler gostaria.

Kepler imaginou entao que pudesse explicar a distribuicao dos planetas em suas Orbitas
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Figura 2.28: O espacamento harmonico das drbitas planetarias.

por meio de figuras regulares, levando em conta a relagao existente entre elas. Utilizou-se do
fato de que apenas cinco sélidos sao regulares, e que os seis planetas estavam separados por
cinco espacos, considerou que a separagao das orbitas planetarias poderiam ser explicadas pelos
arranjo desses sélidos (Fig. 2.28). Essas idéias convenceram Kepler a considerar que o Sol
poderia exercer uma forga sobre os planetas que os impeliam em suas érbitas. Parecia razoavel
supor que o Sol exercesse uma forca maior sobre Mercirio que Vénus, pelo fato do primeiro
estar mais préximo que o segundo, e portanto, sendo forcado a girar mais rapidamente.

Em 1594 publicou suas idéias em “Mysterium cosmographicum”, primeiro tratado que con-
siderava um corpo central que regia, por conseguinte, os movimentos planetarios. Essas novas
idéias foram fundamentadas em conceitos modernos sobre os movimentos planetarios. Foram
introduzidas por Kepler para dar uma interpretacao fisica ao modelo de Copérnico, admitindo
que as Orbitas planetarias eram determinadas por forcas atuante entre o Sol e os planetas.
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Figura 2.29: A Astronomia Nova.

Contudo, no “Mysterium Cosmographicum”, Kepler ainda nao tinha condigoes de calcular
matematicamente um modelo de dindmica celeste. Nessa obra, ele apenas podia afirmar que
0 universo era constituido de uma estrutura matematica associada aos acontecimentos celestes
a ser expressa em forma de leis universais, mas isso sem respaldo empirico. Dessa maneira, a
preocupacao kepleriana em estabelecer uma proporgao entre as distancias e os tempos, levou-o
a investigar por que um planeta perde velocidade quanto mais longe estda do Sol, e isso se dar4,
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na “Astronomia Nova”, por razoes fisicas, ou melhor, dindmicas.

Kepler precisava encontrar as distancias médias dos planetas ao centro dos movimentos, o Sol,
a fim de determinar a excentricidade de suas érbitas. Em outras palavras, precisava encontrar
dados, de melhor qualidade, que fornecesse os posicionamentos dos planetas na sua longitude
heliocéntrica. Na ocasiao esses dados eram conhecidos pelas tabelas “Pruténicas” (substituiu a
de “Alphonsine”), baseadas na teoria de Copérnico. Contudo o tipo de dérbita considerada por
Copérnico (circular) ocasionava erros de 10 segundos de grau para as previsoes dos movimentos,
ja que os planetas apresentavam um movimento de vai e vem caracteristico.

Terra (érbita circular)

Figura 2.30: Célculo das orbitas de Marte e da Terra a partir das observacoes de Tycho Brahe.

A primeira tentativa de Kepler para explicar um novo modelo do cosmos foi desenvolvida
para descrever o movimento de Marte a partir das observacgoes realizadas por Tycho Brahe.
A adocao de uma 6érbita circular levou-o ao fracasso visto que as observacoes eram de grande
precisao. Admitiu entdo uma érbita circular para o movimento de Marte e procurou no acervo
observacional de Tycho aquelas separadas de um periodo orbital de Marte, uma vez tendo
determinado esse parametro. Conhecendo as posicoes da Terra e de posse das diregoes de Marte
vamos partir da configuragao correspondente a oposicao que ocorre no instante T,. Admitindo
a distancia Sol-Marte (SM) conhecida, no triangulo SMT; conhecemos os angulos a; e f3.
Aplicando-se a lei dos senos, podemos obter a distancia ST; da expressao:

ST, =

Sin(1800 — ] — 61)

S Op

Vamos repetir esse mesmo raciocinio para a posicao da Terra T, que corresponde ao instante
t =T, + 2T, onde T corresponde ao periodo sideral de Marte. Generalizando teremos, para os
instantes: t, =t, + nT, as distancias Terra-Marte (raio vetor da Terra):

ST, = ﬂ sin(180% — au, — By)
sin 3,

Kepler construiu um grafico da posicao da Terra em funcao da direcdo do momento da
opsicao, que resultou em uma figura proxima a uma elipse com um movimento com velocidade
areolar constante (Fig 2.31).

Com um procedimento semelhante, adotou um movimento com uma trajetéria eliptica para
a Terra e procurou aquelas separadas do ano para obter a forma da trajetoria de Marte, que
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Orbita da Terra

Centro

P Terra

Figura 2.31: Posigao da Terra em fungao do tempo obtida das por Kepler do acervo observacional
de Brahe

levou-o a mesma conclusao: trajetoria eliptica e velocidade areolar constante. A terceira lei veio
mais tarde em 1619, apés ter perdido longo tempo nos seus modelos geométricos.

2.10.1 As leis de Kepler
e Primeira lei (1609) - Os planetas se movem em elipses com o Sol em um dos focos.
e Segunda lei (1609) - Os planetas se movem com velocidade areolar heliocéntrica constante.

e Terceira lei (1619) - A relagao entre o quadrado do periodo orbital de um planeta e o cubo
da sua distancia média ao Sol é igual para todos os planetas.
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Figura 2.32: Precisao nas posigoes, em longitude eclitica, do planeta Marte
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2.11 Exercicios

1% Questao. Qual dos diagramas abaixo ilustra corretamente a elongacao de Marte.

2% Questao. Qual das opgoes abaixo representa um a elongacao de 10°.

E
@

®C
®
’B.
T.
Terra
® L
a 5 5]

3% Questao. Baseando-se no modelo de Copérnico, qual dos seguintes opgoes corresponde a
fase de Vénus proposta na figura do lado esquerdo?

%g
w®

Terra
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4% Questao. A figura abaixo mostra a Terra em duas posi¢oes de sua 6rbita ao redor do Sol.
Quantas rotagoes foram necessarias que a Terra executasse para passar da posicao 1 para a 27

(A) 0.0 o
(B) 2s
(©) o [ e b
(D) 150 ;
(E) 365

5% Questao. Aristarco observou a separacao angular do Sol e da Lua usando o triangulo
mostrado na figura abaixo para estimar a distancia Terra-Sol (em termos da distancia Terra-
Lua). Ele utilizou a lua na fase de quarto crescente porque neste instante ...

A) a Lua estd mais distante da Terra
B) o angulo EMS = 90°
) o angulo ESM é minimo

) a lua estd mais préxima do Sol

)

C
D
E) o angulo ESM é méaximo
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A visao do céu

3.1 O movimento aparente das estrelas

A maijoria de nds ja teve a possibilidade de olhar o céu a partir de um local afastado dos grandes
centros urbanos e, portanto, despoluido da iluminagao artificial. A primeira impressao é a de
que os objetos celestes estao espalhados ao acaso sem que se vislumbre, em principio, uma
ordenacao entre os mesmos. As diferencas perceptiveis sao as de brilho e de cor. Vemos que
0s objetos celestes estao estampados em um fundo de forma semi-esférica que representa o céu.
Com o tempo, ainda que sem regras, percebemos a existéncia de agrupamentos estelares que se
apresentam sob forma de figuras indissociaveis e que representam as constelagoes.

Conhecidas desde a Antigiiidade, as constelagoes sao definidas como agrupamentos de estrelas
que esbogam uma figura mitolégica (ou as vezes realista, com boa imaginagao). Na Babilonia, as
constelagoes foram utilizadas como marcos para fornecer as posigoes do Sol e da Lua e também
como fonte para o estudo do movimento dos planetas. As constelagoes conhecidas hoje (88
no total) foram estabelecidas pela Unido Astronomica Internacional. Se vocé as observar com
regularidade, verda que suas respectivas formas nao mudam, de modo perceptivel, ao longo de
muito tempo.

Figura 3.1: Medida da distancia angular entre duas estrelas.

Para posicionar o Sol ou a Lua entre as estrelas é preciso medir a distdncia entre as estrelas
ou mesmo entre estrelas e um objeto celeste qualquer. Esse trabalho foi importante e ajudou a
conhecermos o movimento dos corpos do sistema solar. Uma maneira simples de estimarmos a
separagao angular entre dois objetos celestes pode ser realizado com a ajuda das maos que, pro-
jetadas no céu (Fig. 3.1), estabelecem uma correspondéncia de valores angulares aproximados.
Esses valores equivalem as separagoes angulares ou distancias angulares. Técnicas mais apu-

45
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radas foram utilizadas pelos astronomos para medir as distancias angulares entre os diferentes
objetos celestes (ver capitulo 4 neste fasciculo).

Por outro lado, o Sol e a Lua, assim como Vénus, cobrem uma certa porcao visivel significativa
do céu chamada de diametro angular. Estes objetos aparecem como discos projetados no céu e
a medida de seus didmetros angulares corresponde a distancia angular entre suas extremidades
opostas (limbos) (Fig. 3.2).

Figura 3.2: Diametro angular dos objetos. Crédito: Laurent Laveder (PixHeaven.net/TWAN).

Para notarmos o movimento aparente das estrelas, basta que observemos o céu durante
uma noite desde o anoitecer até o amanhecer. As estrelas parecem se mover relativamente ao
horizonte! nascendo do lado leste, descrevendo, na maior parte das vezes, um pequeno arco no
céu, pondo-se do lado oeste (Fig. 3.3).

Figura 3.3: Tracos das estrelas no céu. Crédito. Credit & Copyright: Elke Schulz (Gemini
South Star Trails)

'Horizonte é a linha imaginaria que corresponde & interseccdo do céu com a Terra e que pode melhor ser
percebido se estivermos situados no mar.



Capitulo 3 47

Se vocé vive no hemisfério sul e olhar na diregdao do pdlo, vera que algumas estrelas nunca se
poe em relagao ao horizonte. Essas estrelas descrevem pequenos circulos todos centrados no pélo
celeste (Fig. 3.3). No hemisfério sul ndao encontramos nenhuma estrela que se situe nesse ponto,
a Sigma Octante (V* o Oct) é a mais préoxima. No hemisfério norte, por sua vez, podemos
ver uma estrela de brilho moderado denominada Polaris (« Ursa Menor) que estd bem préxima
do pdlo celeste norte. Essas estrelas foram bastante observadas com o propdsito de estudar o
movimento de rotagao da Terra.

Se vocé possui o habito de observar o céu, com certa freqiiéncia durante o ano, notard que
as constelacées também mudam de posicao em funcdo das estacdes do ano. Assim, no verao
e por volta das 20h00, é possivel ver a constelagao de Orion em seu movimento para o oeste,
aproximando-se do Sol. A observagao deve ser realizada em noites sucessivas e nos mesmos
horarios. No inverno, vocé poderd observar a constelagao de Escorpiao (Fig. 3.4). Nesta época
Orion nao podera ser vista porque ela estard préxima do Sol (movimento aparente anual do
Sol).
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Figura 3.4: Carta do céu: (a) Verao e (b) Inverno.

3.2 Exercicios

1% Questao.

O tamanho angular da Lua é um dado ficil de obter bastando que se faca uma consulta
a um livro de astronomia. Imagine, entretanto que se queira obter o tamanho de um objeto
distante. De que maneira pratica podemos obter esse tamanho? Uma idéia é utilizar um objeto
como referéncia, e nesse caso estamos propondo que se utilize da Lua. Nosso artificio consistird
em obter uma foto da Lua e outra do objeto em questdao com a mesma distancia focal, ou
ainda colocé-los em uma mesma foto. As medidas necessérias para o cdlculo podem ser obtidas
utilizando um programa de exibi¢ao de imagens. Utilizar a figura abaixo para calcular o tamanho
da cupula do telescépio.
Dados: a) distancia entre o fotégrafo e a ctipula 1440 metros.

b) tamanho angular da Lua na data 0,55° da foto.
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CIENCTEC - Ciéncia & Tacnologia

2% Questao. Na figura abaixo « representa o dngulo que cobre por completo o diametro da
bola. Deduza a expressao que dé o valor de o em funcao da distancia e do didmetro linear da
bola e calcule o valor desse angulo em segundos de grau para cada combinacao de distancia e
diametro linear proposta.

Aswonmy Educasion ov he Uriversiry of Nebnesia Lincaln

-2

¥

h didmetro | 1.0 | unidades
1 2 3

distdncia = 20.0  unidades

20 30 40 50 60

3% Questao. Quantas luas poderiam ser enfileiradas do horizonte até o zénite (ponto direta-
mente acima de nossas cabegas).

(A) 295 . (C) 90- (E) 360
~(B) 45 (D) 180

Astronomy Education of the UNL
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3.3 O movimento aparente do Sol

O movimento aparente diario do Sol - desde o nascer, no lado leste, tracando um pequeno circulo
no céu, até o por, no lado oeste, define um dos ciclos basico de tempo: o dia (intervalo de tempo
correspondente a soma do dia claro e da noite).

No meio do caminho entre o amanhecer e o por, o Sol ascende ao seu ponto mais alto
relativamente ao horizonte, o que define o meio do dia (passagem superior pelo meridiano local?).
O intervalo entre duas sucessivas culminacoes caracteriza a duracao do dia solar.

Fagamos agora uma experiéncia fincando no solo uma pequena vara na posicao vertical em um
lugar plano. Vocé acaba de construir um instrumento rudimentar para estudar os movimentos
aparentes diario e anual do Sol no céu relativamente ao horizonte. Este dispositivo é chamado de
gnomon e ¢é utilizado como indicador das horas solares pelas sombras projetadas. Examinemos
a sombra produzida por este instrumento. A ponta da sombra marca o fim de uma linha que
liga o Sol ao topo da vara (Fig. 3.5). A sombra aponta na diregao do Sol e o comprimento da
sombra ¢ indicativo da altura do Sol com relacdo ao horizonte. Quanto mais baixo esta o Sol,
mais longa é a sombra que ele projeta da haste. Ao meio-dia a sombra tem o menor tamanho.

Figura 3.5: Sombra projetada pelo gnomon segundo a posi¢ao do Sol no céu em Sao Paulo
(¢ = 23°) (Astronomy Education at the University of Nebraska-Lincoln).

Observe a sombra do Sol ao meio-dia ao longo de um ano. Vocé notara que a altura do Sol
no céu ao meio-dia varia em funcao da estacao do ano. E exatamente no verao que a sombra
tem seu menor tamanho. Ao meio-dia do solsticio de verao (por volta de 21 de dezembro), o dia

Equindcio inverno

Figura 3.6: O Sol ao meio-dia, quando estd em sua posi¢do mais alta no céu (Astronomy
Education at the University of Nebraska-Lincoln).

claro possui o maior nimero de horas e o Sol esta no ponto mais alto do céu para as localidades

2Plano definido pelos polos e pelo zénite, o ponto mais alto de uma dada localidade (ver capitulo 4)
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de latitudes maiores que 23,5° (em valores absolutos). No entanto, ao meio-dia do solsticio de
inverno (por volta de 21 de junho), o Sol projeta a maior sombra do ano. Neste caso, o dia
claro tem o menor nimero de horas e o Sol do meio-dia est4 no ponto mais baixo do céu no
ano. Entre as duas épocas, ao meio-dia, o gnémon produz uma sombra de comprimento entre
seu minimo no verao e seu maximo no inverno (Fig. 3.6). O ciclo de sombras de um gnémon
define a segunda unidade béasica do tempo: o ano e suas estagoes.

S :
21/mawcor 22 /degembro-
-

Figura 3.7: Variacao da posi¢ao do nascer no horizonte (latitudes acima de 23,5°, em médulo)
(Astronomy Education at the University of Nebraska-Lincoln).

As mudangas na posi¢do do Sol ao meio-dia em fungao das estagoes do ano também podem
ser vistas quando do nascer ou do por do Sol (Fig. 3.7). Considere o amanhecer em dada
localidade do hemisfério sul durante o solsticio de verao. Para latitudes de valores em moédulo
acima de 23,5°, o Sol nascera em uma posi¢ao mais ao sul. Apds o solsticio de verao, a posi¢ao
do Sol ao amanhecer se desloca para o norte e no solsticio de inverno, o nascer ocorrerd no ponto
mais afastado do ponto cardeal leste. Entre essas duas posigdes, o Sol nascerda exatamente no
ponto cardeal leste por ocasiao dos equinécios, quando a duracao do dia ¢é igual a da noite.

Figura 3.8: O movimento aparente do Sol relativamente as estrelas.

O Sol se move (aparentemente) com respeito as estrelas - um movimento dificil de se observar,
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porque nao podemos ver as estrelas durante o dia. Uma forma de fazer essa constatagao é
escolher uma constelacao brilhante visivel logo apds o por do Sol. Repita essa experiéncia na
mesma hora durante aproximadamente uma semana. A constelagdo estard mais préoxima do
horizonte e portanto mais préxima do Sol (Fig. 3.8). Relativamente as estrelas, o Sol parece se
mover para leste. Em um ano, o Sol voltara para a posicao inicial com respeito as estrelas, o
que perfaz uma volta de 360° em um ano ou aproximadamente 1° por dia.

O quéao rapido um objeto cobre uma certa distancia angular define a velocidade angular.
Relativamente as estrelas, o Sol se move com uma velocidade angular de aproximados 1° por
dia. Imagine que possamos registrar a posicao do Sol entre as estrelas durante um ano. Se
tragarmos uma linha imaginaria que ligue esses pontos, teremos um circulo: este é denominado
ecliptica. As doze constelacbes tradicionais por onde o Sol passa ao longo de um ano estao
distribuidas em uma regiao centrada nesse circulo a qual chamamos faixa zodiacal (Fig. 3.9).

Figura 3.9: A ecliptica e as estrelas zodiacais.

3.4 O movimento da Lua

3.5 Fases da Lua

H4 muito tempo que os seres humanos observaram que o aspecto da Lua (ou fases da Lua, para
os gregos) mudava periddica e ciclicamente. Foi Aristarco (310-220 a.C.) que no século IIT a.C.
explicou a razao das fases lunares:

a) o Sol é um corpo luminoso (emissor de luz);

b) a Lua é um corpo iluminado (apenas reflete a luz que recebe do Sol);

¢) num dado instante, um hemisfério da Lua (aquele voltado para o Sol) estara iluminado,
enquanto o outro, estara escuro;

d) devido a posigao relativa entre Sol, Lua e Terra, nés podemos ver, em instantes diversos,
as diferentes areas da Lua iluminadas pelo Sol;

e) dependendo da &rea iluminada observéavel, teremos as diferentes fases da Lua.

Sabemos que a Lua é um corpo aproximadamente esférico. Contudo, devido a grande
distancia a qual ela se encontra da Terra, temos a impressao de que a Lua se torna apenas
um “disco”’no céu. Chamamo-lo de disco lunar. Poderiamos dizer que o disco lunar representa
a face da Lua voltada para a Terra.
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Como o movimento de rotacao da Lua em torno do proprio eixo é sincrono com seu movimento
de revolugao em torno da Terra (os movimentos sao sincronos, pois ambos tém o mesmo periodo),
a Lua apresenta sempre a mesma face para nés. Assim, a Lua tem, para os habitantes da Terra,
uma face visivel e uma face oculta (que s6 foi vista e fotografada por naves espaciais que deram
a volta em torno dela). Durante a 6rbita da Lua ao redor do nosso planeta, hé periodos em que

Figura 3.10: Movimento orbital e fases da Lua.

todo o hemisfério iluminado da Lua pode ser visto da Terra: dizemos entdao que a Lua estd na
fase Cheia.

Caso o hemisfério iluminado nao seja visivel da Terra, a fase da Lua é descrita como Nova.
Neste caso, o disco lunar ou nao é perceptivel ou, na melhor das hipéteses, apresenta um aro
circular muito ténue como silueta da Lua.

Quando apenas metade do hemisfério iluminado é visivel da Terra, ocorre uma quadratura.

Caso a quadratura ocorra entre a Lua Nova e a Lua Cheia, dizemos que a fase da Lua é
Quarto Crescente. Para os habitantes do hemisfério sul do planeta, a parte iluminada da Lua
lembraréd vagamente a forma da letra C maitscula.

Se a quadratura ocorrer entre a Lua Cheia e a Lua Nova, dizemos que a fase da Lua é
Quarto Minguante. Para os habitantes do hemisfério sul da Terra, a forma do disco lunar
parecera vagamente com a da letra D maitscula.

Chamamos de lunacdo ou periodo sinddico da Lua ou més sinddico o intervalo ocorrido entre
duas luas Novas consecutivas:

Lunacdo = 29912744025, 9 = 29¢, 530589

Matematicamente, a fase da Lua representa o quociente entre o diametro angular da parte

iluminada da Lua (d’), pelo didmetro iluminado da Lua na fase Cheia (d):
d/
¢= d

Para os valores zero, meio e um, temos, respectivamente, as Luas Nova, Crescente (ou
Minguante) e Cheia. Nos casos de Lua Nova, Quarto Crescente, Cheia e Quarto Minguante, as
diferencas entre as longitudes eclipticas da Lua e do Sol (I14q — lso;) serao, respectivamente, 0Y,
90°, 180° e 270°.

Define-se como idade da Lua o nimero de dias decorridos desde a ultima Lua Nova.

Denomina-se terminadouro a linha, na superficie da Lua, que separa sua parte iluminada de
sua parte escura.
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3.6 Eclipse

Um outro fenémeno que envolve as posigoes relativas entre o Sol, a Lua e a Terra, somado ao
fato de que apenas o Sol é um corpo luminoso, é o eclipse.

Figura 3.11: Configuragao Sol-Terra-Lua para eventual ocorréncia de eclipses.

Um eclipse solar ocorre quando a Lua se interpoe entre o Sol e a Terra, impedindo que parte
dos raios solares atinjam a Terra.

O eclipse solar é total quando o observador ndo puder receber nenhum raio vindo do Sol;
caso parte do Sol continue visivel, o eclipse é dito solar parcial. Se, em particular, o centro do
Sol fique encoberto pela Lua e restar apenas um anel brilhante em torno do centro obscurecido,
entao o eclipse é denominado solar anular.

Caso nosso planeta se coloque entre o Sol e Lua, ele impedird que os raios solares atinjam a
Lua. Quando a Lua fica completamente na regiao de sombra da Terra, diz-se que o eclipse lunar
é umbral total. Caso apenas parte da Lua fique obscurecida pela sombra da Terra, temos um
eclipse lunar umbral parcial. Umbra ¢é a parte da sombra que nao recebe luz de nenhum ponto
da fonte luminosa (é a regidao do cone de sombra compreendida entre as tangentes externas ao
Sol e & Terra). Penumbra é a regiao da sombra que nao recebe luz de todos os pontos da fonte
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luminosa (é a regiao compreendida entre as tangentes internas ao Sol e & Terra, excluidas as
partes pertencentes a umbra).

Astronomy Pictura of the Day (APOD)

Figura 3.12: Eclipses do Sol: parcial, anular e total.

Quando a Lua entra completamente na regiao de penumbra, temos o eclipse penumbral total
da Lua; caso apenas parte da Lua fique na penumbra, temos o eclipse penumbral parcial da Lua.
Devido a pequena diminuicao de brilho da Lua durante um eclipse penumbral, é muito dificil,
se nao impossivel, perceber um tal eclipse a olho nu.

Figura 3.13: Eclipse da Lua.

E importante notar que o plano de érbita da Lua em torno da Terra nao coincide com o
plano de drbita da Terra em torno do Sol (Fig. 3.11). Na realidade, o plano da érbita da Lua
esta inclinado de cerca de 5,2° com relacao ao plano da érbita da Terra. Isso significa que,
apesar de os trés astros aparecerem, nos esquemas apresentados, alinhados nas épocas de Lua
Nova (eclipse solar) e de Lua Cheia (eclipse lunar), nem sempre quando a fase for de Lua Nova
ocorrerd eclipse solar e nem sempre quando a fase for de Lua Cheia havera eclipse lunar, pois,
na realidade, a Lua podera estar ligeiramente acima ou abaixo do plano da ecliptica. Apenas
quando a Lua estiver neste plano ou muito préximo dele é que podera haver eclipse nas fases de
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Lua Cheia e Nova.

Linha dos Nodos

Figura 3.14: Relagao entre eclipses e fases da Lua.

A linha de interseccéo do plano da érbita da Lua com o plano da ecliptica recebe o nome de
linha dos nodos. O ponto da linha onde a Lua passa do hemisfério Sul para o Norte é chamado de
nodo ascendente da 6rbita lunar; o ponto onde a Lua passa para o hemisfério Sul é denominado
de nodo descendente da orbita lunar. Os eclipses sé podem ocorrer quando a Lua estiver préxima
dos nodos lunares, quando da época de mudanca de fase para Lua Nova ou Cheia.

Por meio da geometria e da cineméatica do movimento lunar e solar podemos mostrar que
durante um ano ocorrem, no minimo, dois eclipses, sendo ambos solares. Podem ocorrer, no
maximo, sete eclipses por ano, sendo dois ou trés lunares e cinco ou quatro solares, respectiva-
mente.

A cada 18 anos e 11,3 dias, os eclipses ocorrem novamente na mesma ordem; esse periodo é
chamado de periodo de Saros. Em cada um desses periodos ocorrem 70 eclipses perceptiveis a
olho nu, sendo 41 solares e 29 lunares.

3.6.1 Regiao de visibilidade de um eclipse.

Durante um eclipse lunar, todos os habitantes da Terra que puderem ver a Lua poderao presen-
ciar o eclipse. Isso corresponde, aproximadamente, a 1/3 da drea da superficie da Terra.

A visibilidade de um eclipse solar, por sua vez, é bem mais restrita. A faixa de totalidade,
isto é, a faixa da superficie da Terra da qual se pode ver o eclipse total tem cerca de 200 km de
largura (diregdo norte-sul) e uma extensdo que pode chegar a vérios milhares de quilometros.
A faixa da superficie terrestre de onde se pode ver o eclipse parcial é bem maior, com largura
norte-sul de cerca de 5 mil km e largura de alguns milhares de km. A faixa de visibilidade do
eclipse anular é igual a do eclipse total.

3.6.2 Maxima duracao de um eclipse.

Conhecendo-se as caracteristicas geométricas e cinematicas dos elementos envolvidos no eclipse,
torna-se possivel calcular que, no caso de um eclipse solar, a maxima duracao da fase de tota-
lidade é de cerca de 7min 30s. Nem todos os eclipses solares totais, porém, tém essa duracao.
Condigoes diversas, entre elas, a distancia da Terra ao Sol (a qual varia a cada época do ano), a
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distancia da Lua a Terra e a posicao da sombra da Lua na Terra sao alguns dos fatores deter-
minantes para tal estimativa. A duracao total de um eclipse solar, desde 0 momento em que a
Terra inicia a entrada na regiao de penumbra, até o momento em que ela sai completamente da
regiao penumbral, é de cerca de 6h15m.

No caso de um eclipse lunar, a duracao da fase de totalidade pode chegar a 1h45m e a
duracao total do eclipse pode chegar a 6h19m.

3.7 Exercicios

1% Questao. A figura abaixo representa o movimento de um conjunto de estrelas vista por um
observador situado em uma latitude do hemisfério ____ olhando para o lado

A) Norte, Leste
B) Norte, Oeste
C) Sul, Leste
D) Sul, Oeste

Altitude

2% Questao. Voceé olha para o céu na direcao do Sul a aproximadamente 21:00 horas. A Lua
esta a sua direita, perto do horizonte. Com base nestas condicoes responda:

a) A Lua estd nascendo ou se pondo?

b) Qual sua fase?

Na noite seguinte vocé repete sua observacao no mesmo horério.

¢) Qual a posicao da Lua em relagdo a noite anterior? Esta mais elevada, mais baixa, ou na
mesma posicao?

d) Caso ela tenha se movido este movimento ocorreu para o leste ou para o oeste em relagao as
estrelas?

e) Sua fase mudou? Em caso afirmativo, explique?

3% Questao. Um desenho similar ao que estd abaixo apareceu em um antncio em uma revista.
O que ha de errado com este desenho? Comente.
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4% Questao. No diagrama abaixo, a lua estd no horizonte oeste e indicada apenas como um
circulo cinza sem informacoes a respeito da sua fase. Se for meia-noite, qual a fase da lua:

A)

B) Quarto crescente
C) Cheia

D) Quarto minguante

5% Questao. Na figura abaixo a lua estd no meridiano. Se a fase da lua for cheia, que horas
sao aproximadamente:

A) Meia noite

B) 6 horas da manha
C) Meio dia

D) 18 horas

6% Questao. A primeira aparicao da lua crescente do més tem um significado especial para
os muculmanos, uma vez que marca as datas de atividades religiosas, como o inicio e o fim do
periodo de jejum. Para ver o primeiro dia de lua crescente, onde e quando vocé deve procurar?

A) perto do horizonte leste antes do nascer do sol
B) préximo ao horizonte leste, apds o nascer do sol
C) acima de sua cabeca perto da meia-noite

D) perto do horizonte oeste antes do anoitecer

E) perto do horizonte oeste ap6s o por do sol

7% Questao. Se o Sol se poe a oeste no equindcio vernal, trés semanas mais tarde ele se pora:

a) mais ao Norte para Oeste

b) diretamente na dire¢ao oeste

¢) mais ao Sul para oeste

8% Questao. A figura abaixo mostra a lua em diferentes posigoes na Orbita, ilustrando a
geometria das fases, numeradas de 1 a 5. Que posicao corresponde a lua nova? Qual das
posicoes corresponde a fase da lua cheia?

2"

Feixe de luz solar
NN N PN N N PR A P
-

-
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9% Questao. Qual é a fase da lua imediatamente antes de um eclipse solar?
a) nova

b) quarto crescente

¢) quarto minguante

d) cheia

10* Questao. Qual é a fase da lua imediatamente antes de um eclipse lunar?
a) nova

b) quarto crescente

¢) quarto minguante

d) cheia
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A Esfera Celeste.

O movimento diurno da esfera celeste é interpretado, depois de Copérnico, como conseqiiéncia
do movimento de rotacao da Terra. O estudo do movimento dos objetos celestes em relacao a
esfera local (imdvel para um observador na Terra), foi explorado desde a antigiiidade, levando
a diferentes interpretagoes até a adogao final do sistema heliocéntrico. Entretanto, o estudo do
movimento das estrelas simplifica-se se suas direcoes forem referidas a um sistema de coordenadas
celestes equatoriais (referenciadas ao plano do equador).

Para descrever o movimento diurno das estrelas, é suficiente estudar o movimento do sistema
de referéncia equatorial em relagao ao sistema local (referidas ao plano do horizonte), o que nos
levara a definir o tempo sideral, a latitude, além das longitudes, a fim de relacionar dois sistemas
em localidades distintas na terra.

O movimento diurno é o que determina o nascer e por do Sol, Lua, planetas e das estrelas,
e em especial o estudo destes tultimos objetos celestes, que sao habitualmente conhecidas por
“fixas”, sera feito desprezando-se os efeitos devido a refracao astrondémica, assim como outros,
menos perceptiveis, devido a precessao, nutacao, aberracao e a paralaxe.

Figura 4.1: Tracos do movimento das estrelas ao redor do pélo, gravado antes do nascer da lua
no Observatério Gemini Sul, Cerro Pachon, Chile. As duas manchas leitosas sdo as Nuvens de
Magalhaes, e completam a cena um rastro de um meteoréide do lado esquerdo da figura.

59
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O movimento diurno da esfera celeste corresponde ao movimento de todo o conjunto do
céu. Ele deve ser entendido como a composicao de uma “esfera celeste local”, onde serao
caracterizados os elementos do sistema de referéncia local, com uma segunda em rotagao onde
serao caracterizados os pontos que definem as direcoes das estrelas. Esses pontos, invariavelmente
ligados entre si como as imagens das estrelas sobre um globo celeste, serd denominado de “esfera
das fixas” por questao de tradicdo. Como o movimento diurno nao deforma as posicoes relativas

dessas estrelas, ele serd entendido como o movimento da esfera das fixas em relagdo a esfera
local.

Polo celeste norte

L S ]

|— Paolo Morte

é
I~ Palo Sul _/‘/

A«‘ﬁ‘_‘___‘_h___—___-‘_.___ﬂ_,/'

B

p

—

Polo celeste Sul

Figura 4.2: A esfera celeste local e a esfera das fixas.

O movimento geral da esfera celeste corresponde a sua rotagao em torno de um “eixo de
rotagao instantdneo”, cuja interseccao com cada uma das esferas sao os polos instantaneos de
rotacao, e denominados de pdlos celestes. Eles podem ser moveis sobre cada uma das esferas, o
que efetivamente se constata, entretanto seus deslocamentos sao de pequenas amplitudes sobre
a esfera local e de extrema lentidao sobre a esfera das fixas. Finalmente o movimento em torno
do eixo instantaneo, denominado de “eixo do mundo” é realizado no sentido contrario aos do
ponteiros do relégio, com duragdo pouco menor do que um “dia solar médio” (Fig. 4.2), cuja
definicao veremos mais adiante.

4.1 Sistema de Referéncia

O estudo cinematico do universo, que perdurou por varios séculos, pode ser feito referindo-se
seus movimentos a um sistema qualquer. Essa descri¢do da mesma forma é valida se for referido
a outro, conquanto tenhamos possibilidade de relaciona-los por intermédio de uma ou mais
operacoes! aplicadas no sistema inicial.

A escolha do sistema de referéncia sendo inteiramente arbitrario, nada se opunha a adocao
de um sistema ligado a Terra. Os movimentos dos planetas podem ser corretamente descritos

ntervencées por intermédio de rotacdes e translacdes de matrizes
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no sistema de Ptolomeu, sendo suficiente se representar as deferentes e epiciclos circulares por
elipses keplerianas, o que equivale ao sistema de Copérnico.

A adogao de um sistema de referéncia deixa de ser arbitrario quando estudamos a dinamica
do universo, e nesse caso, os principios da dinamica se aplicam em determinados sistemas ditos
absolutos.

Sabemos que um sistema de referéncia tradicional ndo constitui um sistema absoluto. Apesar
de objetos longinquos, como radiofontes poderem ser, em primeira aproximacao, consideradas
sistemas absolutos, na realidade eles nao o sdo, o que coloca o problema de Copérnico sem uma
solugdo definitiva, mas provisoria no sentido de que toda ciéncia observacional nao é jamais
verificada senao dentro de um limite de precisao.

4.1.1 Coordenadas polares de uma diregao.

Adotemos um sistema de referéncia definido por trés eixos de coordenadas retangulares Oxyz
(Fig. 4.3). Tracemos pelo ponto O um segmento OQ) = r paralelo a diregao procurada e no
mesmo sentido. As coordenadas do ponto ) definem de maneira univoca uma direcdo, que

verificam a relagao:

2yt + 2 =07

— —
se considerarmos OQ= 1 2 = 22 4+ ¢ + 22 = 1.

fie}

x M g’
Figura 4.3: Coordenadas polares

Podemos entao definir a diregao de um ponto por suas coordenadas polares (ou esféricas).
Projetando-se @@ em H sobre o plano zOy, podemos definir ¢ o angulo de OH com Oz, e 8 o
angulo de OQ com OH, positivo para Oz. A diregao OQ pode ser definida por seus cos-senos
diretores, conforme estd na figura 4.3.

Chamamos de “esfera celeste” ao lugar geométrico dos pontos diretores de médulo unitério,
sendo que as coordenadas polares de um ponto () sao dadas em funcao dos angulos ¢ e 6.

Um dos problemas cldssicos da astronomia fundamental estd ligado a medida do angulo
Q) entre duas diregoes. A expressdo pode ser obtida considerando-se dois vetores 71 e 73 com
coordenadas polares respectivamente ¢1, 601 e ¢o, 05.

2 Adota-se raio da esfera das fixas como de médulo unitério, considerando-se que todas as estrela estejam 2
mesma distancia do centro.
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Os cos-senos diretores das diregoes 71 e 73 sao definidos pelas matrizes:

cos 01 cos @1 cos 05 cos ¢o
r1 = | cosfysin ¢y e 13 = | cosbssin ¢g
sin 64 sin 0

- -

Da definicdo de produto escalar de vetores, teremos: cos§) = 71.75, que pode ser escrito
matricialmente pelo produto da transposta de r{ por r3:

cos B2 cos ¢o
cos) = (cosficospy cosbysingy sinfy). | cosbysin o
sin 69

o que resulta: cos ) = sin 6 sin 0y + cos 01 cos 02 cos(p2 — ¢1)
As figuras que se seguem apresentam o pdlo acima do horizonte, o pdlo sul, entretanto os
sistemas de coordenadas seguirdo as definigoes cldssicas.

4.2 Sistema local de referéncia.

4.2.1 Coordenadas Horizontais

A “vertical” de uma localidade, caracterizada pela direcdo de um fio de prumo, pode ser deter-
minada com boa precisao. Chamaremos de “zénite”, e designaremos por Z, o ponto diretor da
vertical ascendente. O grande circulo® H representa o horizonte local e pode ser entendido como
o plano tangente a superficie local, que tem por pélo fundamental o ponto Z. Denominaremos
de “nadir” ao ponto diametralmente oposto ao zénite. Horizonte, zénite e nadir sao os elementos
da esfera local.

z Zenite

Plano Horizontal

Figura 4.4: Coordenadas horizontais

Escolhendo-se o horizonte como plano fundamental de um sistema de coordenadas local, seja
N uma origem arbitrariamente escolhida, mas bem determinada em funcao da localidade. Os

3Interseccio de uma esfera com um plano que passa por seu centro.
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angulos serao contados positivamente no sentido retrégrado, ou do movimento observado dos
ponteiros do relégio quando colocado no solo (face voltada para cima).

Seja @ o ponto diretor de uma diregao (Fig. 4.4). Tracemos um grande semicirculo ZQ),
denominado de circulo vertical do ponto @, que intercepta o horizonte em @Q’. NQ' é denominado
de “azimute” de Q, representado pela letra A, e contado de 0° a 360°. O angulo QQ’ representa
a “altura” h do ponto @), contado em graus, positivamente na direcao do zénite. Em muitos
casos a altura é substituida pela “distancia zenital” z. O pequeno circulo, centrado no eixo
zenital e que passa por ( é denominado de “almucantara”. Devido ao movimento diurno as
coordenadas horizontais de um objeto sdo varidveis no tempo nesse sistema. O azimute e a
altura (ou a distancia zenital) sdo as coordenadas horizontais do ponto (). Os co-senos diretores
sao definidos pelas matrizes:

cos hcos A sin zcos A
71 = | coshsin A ou 71 = | sinzsin A 4.2.1
sin h COS 2

4.2.2 Coordenadas Horarias

Chamamos de “meridiano astronémico”® ao plano vertical que passa pelo eixo do mundo, re-

presentado na figura pelo grande circulo PZ que une o pélo ao zénite. O ponto N, origem da
contagem dos azimutes, é a intersecao do plano meridiano com o do horizonte. O semi-plano
vertical Z L normal ao meridiano, dirigido para leste, é denominado de “primeiro vertical”, sendo
seu prolongamento na dire¢ao oeste denominado de “segundo vertical”. A altura ¢ do pélo (norte
ou sul) é a “latitude astronoémica” do lugar. O “equador celeste” é o grande circulo que tem por
pélo fundamental o “pdlo celeste”, e é adotado como plano fundamental de um novo sistema de
coordenadas local. O pontos N, S, L e W sao os pontos cardeais de uma dada localidade (Fig.
4.5).

Localizagio
latitude: 23.4° S B B
longitude: 45.5° W . -

Figura 4.5: Localizagdo de um ponto sobre a superficie da Terra. Coordenadas horérias

Na figura 4.5, chamamos de “circulo horario” ao semicirculo que passa pelos pdlos e pelo
ponto @Q da esfera celeste e que intercepta o equador no ponto @’. Seja M um ponto do equador,
situado acima do horizonte e localizado no meridiano local.

4Meridiano superior é o semicirculo que passa pelos pélos e pelo zénite.
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Chamamos de “angulo horéario” o diedro® formado pelo circulo horério e pelo semimeridiano
pelo ponto M. Representa-se pela letra H e conta-se positivamente no sentido contrario ao
movimento de rotacdo da Terra, em unidades de horas e fracio de 0" a 24" (ou de —12" a
+12"). O pequeno circulo por @ com centro no eixo polar, e paralelo ao equador é denominado
de “paralelo celeste”. A distancia desse paralelo ao equador é medido em graus e fragdo, de
0° a 90°, positivamente para o norte, e denominado de “declinagao”(4). Angulo horario e
declinagdo sao as coordenadas horéarias do ponto ). A descricao do movimento diurno de um
astro nesse sistema fica bastante simplificado, pois a declinagao das estrelas é invariavel no tempo
(desprezamos o movimento dos pélos sobre a esfera das fixas) e a variagao do angulo horario em
funcao do tempo segue leis bastante simples se comparadas a do sistema horizontal.

Os co-senos diretores sao definidos pela matriz:

cosd cos H
1 = | cosdsin H 422
sin

4.3 Sistema de Referéncia sobre a esfera das fixas.

4.3.1 Coordenadas Equatoriais

Imaginando-se o movimento diurno representado pelo movimento da esfera das fixas em relacao
a esfera local, é preciso dispor de um sistema de referéncia ligado a esfera das fixas. Tal sistema
permitird descrever o céu estrelado e as constelacoes® considerando que as estrelas possuam
coordenadas fixas.

O plano fundamental desse sistema é o “equador celeste”, e a origem das contagens dos
ou “ponto .

angulos, nesse plano, é o “ponto vernal””

Figura 4.6: Coordenada Equatorial

> Angulo entre dois planos quaisquer, medido pela intersec¢ao de um terceiro plano perpendicular a aresta dos
dois primeiros

8 Agrupamento aparente de estrelas ligadas por linhas imaginérias de suas imagens projetadas no plano per-
pendicular a esfera celeste

"Lugar representativo do cruzamento do Sol pelo plano do equador no sentido do hemisfério sul para o norte
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A “ascensao reta” () de um ponto @) é o diedro dos planos correspondentes ao seu circulo
horario e aquele do ponto 7. E contado no sentido direto, contrario ao do movimento diurno.
Devido a essa convencao os astros passam pelo meridiano na ordem de ascensao reta crescente,
sendo elas expressas, como o angulo horario, em unidades de horas e fracées. A segunda coor-
denada neste sistema ¢é a declinacao, ja definida para o sistema horario de coordenada.

Ascensao reta e declinagao, coordenadas do sistema equatorial, sendo independentes do mo-
vimento diurno, sao invariaveis no tempo, e para uma dada estrela, a menos que o plano funda-
mental e/ou o ponto v nao o sejam na esfera das fixas.

Os co-senos diretores sao definidos pela matriz:

Cos d Cos v
71 = | cosdsina 4.3.1
sin

4.3.2 Coordenadas Eclipticas

A “ecliptica”® foi adotada como plano fundamental de um sistema de coordenadas, que se
adotado para o estudo do movimento dos planetas do sistema solar que possuem trajetorias quase
coplanares, simplifica o equacionamento do problema. A origem das contagens das “longitudes
ecliptica” (n) é o ponto 7, e contada positivamente no sentido do movimento de rotacao da Terra.

Figura 4.7: Coordenadas ecliptica

A “latitude ecliptica” () é a distancia angular do ponto ao plano fundamental, contado de
0° a 90° positivo para o pélo norte da ecliptica. A interseccao dos planos da ecliptica e do
equador é a reta que determina os pontos equinociais, e o angulo entre estes planos, denominado
de “obliquidade da ecliptica”, vale e = 23°27' para todos os efeitos. A perpendicular a essa reta,
no plano da ecliptica, interceptard a ecliptica nos pontos de coordenadas:

a= 6" §=+e=+2327

a=18" §=—e=—23°27

8Plano da érbita da Terra
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O primeiro desses pontos define o inicio do inverno austral, enquanto que o segundo o verao
(ao contréario para o hemisfério Norte).
Os co-senos diretores sao definidos pela matriz;

cos B cosn
ri = | cosfBsinn 4.3.2
sin 3

4.3.3 A direcao dos eixos cartesianos.

A colocagao dos eixos cartesianos correspondentes aos sistema de coordenadas polares segue os
seguintes critérios:

escolha de um plano fundamental
e 0 eixo z é perpendicular ao plano fundamental passando pelo pdlo do sistema

e 0 eixo x pertence ao plano fundamental e dirigido em uma direcao a partir da qual se
medem os angulos

e 0 eixo y estd no plano fundamental e sua direcao é tal que definird a orientagao desse
sistema

Resumimos na tabela 4.3.1 os principais sistemas utilizados na Astronomia:

Tabela 4.3.1. Sistemas de coordenadas

Sistema  Orientagdo Direcao dos eixos Coordenadas

do sistema
b'e y z
Horizontal Indireto N A=90° Z A h
Horario Indireto N H=90° N H ¢
Equatorial Direto ~y a=90° N a d
Ecliptico Direto ~y n=90° N n B

4.3.4 Relagao entre as coordenadas dos sistemas equatoriais e horarias.

O aspecto do céu para um observador depende unicamente de um parametro, pois presumimos
determinados os pdlos celestes, sobre as duas esferas, local e das fixas. Chamaremos de “tempo
sideral”, tal parametro, que é o angulo horario do ponto ~.

A expressao “tempo sideral” é duplamente inadequada. Inicialmente porque a denominacao
tempo para o angulo horario pressupoe que o angulo horario do ponto v possa representar uma
escala de tempo uniforme, o que ignora o fato de as posicoes desse ponto e do pélo nao estarem
ligados as estrelas. Por outro lado qualificar de sideral faz pensar que é obtido pelo movimento
de todos os astros que realizam o movimento diurno, e portanto assimilado a um tempo estelar.
Além disso os podlos e a posicao do ponto v nao estao ligados diretamente aos movimentos
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das estrelas, pois o ponto v é determinado pelo movimento do Sol, e portanto inteiramente
determinado por seu movimento aparente.

Retomando a cinemética do movimento diurno, o angulo horario de um ponto A, e sua
ascensao reta a estao ligados ao tempo sideral 1" pela relagao algébrica (Fig. 4.6):

H=T-« 4.3.1

Um caso importante é aquele em que H = 0 ou 12". Esses casos correspondem as passagens
superior com H = 0, e inferior se H = 12" no meridiano local. Para a passagem superior
escrevemos:

T=«a

0 que inspira uma nova defini¢do para o tempo sideral: é a ascensao reta dos astros na passagem
superior pelo meridiano. Interpretamos que a ascensao reta de uma estrela em sua passagem
meridiana possa fornecer o tempo sideral desde que essas estrelas tenham suas ascensoes retas
determinadas: é aqui que intervém as observagoes do Sol.

A determinagao das ascensoes retas de um conjunto de estrelas brilhantes denominadas de
“fundamentais” é feita observando-se na mesma época essas estrelas e o Sol. Essas observagoes,
referidas a um catdlogo de estrelas fundamentais, servem para a determinacao da rotagdo e
posicdo do pdlo da Terra. As observagoes do Sol referidas a essas estrelas permite obter a
orientacao espacial do sistema de referéncia que corresponde as origem das ascensoes reta e
declinagao.

4.3.5 Latitudes (¢) e Longitudes ()\) geograficas.

A posicao instantanea de um astro em uma dada localidade depende da posicdo desse lugar
na superficie da Terra. Cada ponto do globo terrestre é determinado por intermédio de suas
“coordenadas geograficas”, latitude e longitude.

Figura 4.8: Elipséide de referéncia.

Representemos a Terra por um elipséide de revolucao achatada, correspondente a superficie
do mar, definido por um conjunto de medidas geodésicas ou gravimétricas.
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A caracterizacao do elipséide de referéncia é feita pelo conhecimento de seu raio equatorial
e pelo achatamento de sua figura:

a = 6378136, 0m

e =1:298,257(IERS* — 1989)

(*) International Earth rotation and Reference Systems Service

O equador celeste é o equador deste eslipséide, que supomos girando em torno de seu eixo
de rotacdo. A latitude geodética ou astronémica de um lugar é o dngulo ¢ que a normal do local
faz com o plano do equador (Fig. 4.8).

Duas localidades distintas sao caracterizadas sobre a esfera celeste por meio de seus zénites.
Suponhamos que G represente o zénite da cidade de Greenwich e (Q de uma localidade qualquer.
Sejam PGG’ e PQQ' os meridianos das localidades em questao. O meridiano PGG’ é adotado
como a origem da contagem das longitudes (“meridiano internacional”). O diedro medido pelo
arco G'Q’ (grafado na figura com a letra \, é a “longitude geografica”de Q.

- o g Greenwich

Figura 4.9: Longitude e latitude

As “longitudes” sao contadas em graus de 0° a 180° positivamente no sentido do movimento
dos ponteiros do relégio (quando voltado para o Norte). Entretanto por questao de habito as
longitudes sao contadas em horas e fracoes sexagesimais. Assim, a longitude do Observatoério
do Pico dos Dias (Laboratorio Nacional de Astrofisica), em Itajuba, é 3702m19, 8% (45°34/57”).

A posicao relativa de dois sistemas de referéncias de duas estagoes Q e B é completamente
determinada assim que possamos conhecer as latitude (distancia angular contado a partir do
equador) das estagoes, e a diferenca de suas longitude. Assim é ficil transformar as coordenadas
de um astro de um local para outro, no mesmo instante.

A declinagao do objeto em questao (J) tem o mesmo valor para as duas localidades Q e B (a
condicao de que a distancia desse astro seja suficientemente grande em relagao as dimensoes da
Terra, senao deve ser levada em conta a paralaxe diurna. Excecao feita a esse fato, a declinacao
de uma estrela nao é uma coordenada de carater local.
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Sendo H, o angulo horario de um astro na localidade GG, e H; em @, no mesmo instante, a
diferenca de longitude entre as duas localidades é A\, expressa por:

H,—Hy =\ 4.3.2

Para um dado instante, os angulos horarios de um mesmo ponto da esfera das fixas, em duas
estagoes, diferem entre si da diferenca das longitudes desses locais. Essa condigao aplicada as
estrelas é valida também para o Sol, para o ponto v etc. Como conseqiiéncia, teremos que o
“tempo solar local”’em @ (dngulo horédrio do Sol), e o tempo sideral no mesmo ponto (angulo
horario do ponto 7v), diferem um e o outro em relacdo ao tempo de mesmo nome no meridiano
internacional, de um valor algebricamente igual a —A. Como exemplo, o tempo solar e o sideral
de Ttajubd (Pico dos Dias) diferem em —3"02™19,8° em relacio aos tempos solar e sideral de
Greenwich. Esta comparacao estabelece um principio de determinacao das longitudes, cuja
discussao foge ao escopo desse capitulo.

4.3.6 Relacgao entre dois sistemas de coordenadas locais.

Um problema fundamental da astronomia é o estabelecimento das relacoes entre as coordenadas
de dois sistemas. Seja um ponto () do céu de coordenadas horizontais A e h e de coordenadas
horarias H e 6. Podemos passar de um sistema a outro por meio de rotagoes em torno de eixos
comuns.

Figura 4.10: Rotacao - Angulos de Euler

Vamos inicialmente estabelecer, de forma genérica as equagoes que permitem efetuar uma ro-
tagao de eixos segundo um angulo ¥, contado positivamente no sentido contrario ao movimento
dos ponteiros de um reldgio.

Sejam zyz e XY Z dois sistemas de coordenadas que tém em comum os eixos 0z=0Z.

As matrizes de rotagdo segundo o eixo de rotagao serao dadas por:

1 0 0 cosU 0 —sinV¥
R,(U)=10 cos¥U sin¥ |, R, (¥)= 0 1 0
0 —sin¥ cosV¥ sim¥P 0 cos¥
cos¥U sin¥ 0
eR, (V)= —sin¥ cos¥ 0O
0 0 1

As coordenadas do ponto () sdo dadas, para cada um dos sistemas considerados, pelas ma-
trizes 4.2.1 e 4.2.2, respectivamente. Logo a transformacao de coordenadas se da por intermédio
da operacao das matrizes abaixo, com as seguintes caracteristicas:
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e a. ¥ = —(90° — ¢) em torno do eixo y: R,(¥)
sing 0 cos¢
Ry[=(/2 - )] = ( o 1 0 )
—cos¢p 0 sing

e b. a =180° em torno do eixo z: R,(V)

-1 0 0
R(m)=| 0 -1 0
0 0 1

cos d cos H -1 0 0 sing 0 cos¢ coshcos A
cosdsinH | = 0 -1 0 0 1 0 cos hsin A
sin § 0 0 1 —cos¢ 0 sing sin h

De forma semelhantem, podemos estabelecer as relaces entre os sistemas de coordenadas
equatorial e ecliptica, sobre a esfera das fixas. Para cada um dos sistemas considerados, as
coordenadas do ponto () sdo dadas pelas matrizes 4.3.1 e 4.3.2 .Esses dois sistemas tém em
comum os eixos Oxr=0X, logo a transformagao de coordenadas se da por intermédio da rotacao:

portanto

e a. ¥ = +¢ em torno do eixo x: R, (e)

1 0 0
R.(e)=|0 cose sine

0 —sine cose

cos S cosn 1 0 0 cos d cos
cosfsinng | = | 0 cose sine cos d sin a
sin 8 0 —sine cose sin §

4.4 Exercicios

portanto

1 Questao. Um astronomo coleta dados dos planetas teldricos, anotando o raio R e o com-
primento da circunferéncia equatorial C (onde C' = 27 R) para cada planeta. Estes dados estao
representados em qual grafico abaixo representado?

(A) (B) (€)

o o«

3 g g o
[= = [ = c
@ @ @ @
& = hd =
o L ] 1
& & & 2
E i E E
3 3 3 =
= o o g
s} (w] o s}

Radius Radius
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2% Questao. Em Sao Paulo, Brasil a uma latitude de 23.5°S, a estrela Sirius com declinagao
de —16°, é uma ...

a) estrela circumpolar

b) estrela que nasce e se poe

c) estrela que nunca nasce.

3% Questao. Qual das seguintes coordenadas equatoriais representam um ponto que esta mais
préximo do Pélo Sul Celeste?

a) a = 14" § = +88°

b) a = 14" § = —88°

c) o =23" § = 42°

d) o = 18" § = +86°

e) a=6" 6= 424°

4% Questao. Qual dos seguintes coordenadas equatoriais representam um ponto que estd mais
préximo da ecliptica?

a) a = 14" § = +88°

b) a = 14" § = —88°

c) a=23"§=+42°

d) a = 18" § = +86°

e) a=6" 6= +424°

5% Questao. Qual dos seguintes coordenadas equatoriais representam um ponto que esta mais
préximo do equador celeste?

a) a = 14" § = +88°

b) a = 14" § = —88°

c) a=23"§=+42°

d) a = 18" § = +86°

e) a=6"§=+24°

6% Questao. Qual das seguintes coordenadas horizontais representam uma direcdo (em Sao
Paulo, SE, a 23,5°S) que estd mais perto do pdlo sul celeste?

a) A=272° h=8°

b) A =358° h=—-2°

c) A=177° h = 50°

d) A=181° h=2°

e) A=2°h=39°

7% Questao. Qual das seguintes coordenadas horizontais representam uma dire¢ao (em Sao
Paulo, SE, em 23,5 graus S) que estd mais préxima do zénite?
a) A=272° h=8°
b) A =358° h=—-2°
c) A=177° h = 50°
d) A=181° h = 88°
e) A=2°h=239°
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8% Questao. Em uma localidade de latitude 90°S o pélo celeste estd a quantos graus acima do
ponto cardeal sul?

a) 70°

b) 90°

c) 20°

d) 0°

e) 45°

9% Questao. A figura abaixo representa a localidade de um observador em uma latitude de
80°S. Qual é a declinagdo do astro cujo movimento diurno esta ali representado?

TN

(A) +20°
(B) -15°
(C) -40°
(D) -65°
(E) -85°

10 Questao. A figura abaixo representa a localidade de um observador em uma latitude de
0°N. Qual é a declinacao do astro cujo movimento diurno esta ali representado?

(A) +80°
(B) +60°
(C) +35°
(D) -65°
(E) -85

11* Questao. Se o sol nasce diretamente na direcao do ponto cardeal leste quando da passagem
do Sol pelo equindcio vernal, trés semanas depois o Sol nascera:

a) a nordeste

b) diretamente no ponto cardeal leste

¢) no sudeste

12% Questao. Ao longo de um ano, qual a proporcao de todas as estrelas da esfera celeste que
um observador situado no equador é capaz de ver?

A) 25%

B) 50%

C) 100%

D) um valor que varia de ano para ano

E) um valor que varia dependendo da longitude do observador
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13 Questao. Em que diregao (azimute) o atirador deve apontar para atingir o alvo B?

73
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Movimento aparente do Sol.

5.1 Movimento aparente do Sol em longitude ecliptica

O centro do Sol descreve um grande circulo sobre a esfera das fixas, denominado de “ecliptica”.
O no ascendente é aquele que corresponde a intersecgdo com o equador quando o Sol passa
do hemisfério austral para o hemisfério boreal. Este ponto define a origem das coordenadas
equatoriais (o = 0" ¢ § = 0°) e é denominado de equindcio, sendo esse o ponto que define o
tempo sideral. A posicao da ecliptica fica completamente determinada por seu né ascendente e
por sua inclina¢ao em relagdo ao equador celeste, cujo valor é € = 23°27" (Fig. 5.1).

P
-

N\ Ecfiptica
b—

Fquador celeste

Figura 5.1: Esfera Celeste e a ecliptica

O estudo do movimento aparente do Sol se simplifica se considerarmos que sua latitude
ecliptica ¢ por definicdo nula. E evidente que o estudo do movimento relativo do Sol se traduz
na verdade pelo estudo do movimento da Terra que obedece as leis de Kepler. A caracterizacao
do movimento aparente do Sol tem implicacoes na definicao das escalas de tempo.

74
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A fim de estabelecer as relagoes entre os elementos da érbita aparente do Sol, é importante
definir a geometria basica da elipse e seus principais parametros. Elipse é um exemplo de uma
classe de curvas chamada de conicas. Essa familia é resultado da interseccao de um plano, com
um cone, em diferentes angulos (Fig. 5.2).

Elipse .~

) 7 H
y / Pardbola

Figura 5.2: Conicas

Elipse ¢é definida matematicamente como o lugar geométrico dos pontos tal que a soma das
distancias a dois pontos (focos) qualquer na elipse é uma constante (Fig. 5.3) e maior que duas
vezes a distancia entre eles; conseqiientemente

r+ 1 = 2a = constante

A linha que une o dois focos F' e F’ cruza a elipse nos dois vértices A e A’. Quando r e
r’ estao ao longo desta linha, a é a metade da distancia entre os vértices; chamamos a como o
semi-eixo maior da elipse. A forma da elipse é determinada por sua excentricidade e, tal que
a distancia de cada féco e o centro da elipse vale ae. Quando e = 0, nés teremos um circulo.
A metade da perpendicular ao eixo maior que passa pelo centro da figura é denominado de
semi-eixo menor e vale b. Usando as linhas tracejadas na figura 5.3 (r = r’ = a) e pelo teorema

de Pitagoras, teremos:
v =a® - a%e® = a®(1 - €?)

A primeira lei de Kepler supoe o Sol em um dos fécos F'. Entao o vértice A é denominado de
periélio da érbita (ponto mais préximo do Sol), e o vértice A" é chamado de afélio (ponto mais
afastado do Sol). A distancia periélica AF é igual a a(1 — e), e a distancia afélica a(1 +e). A
média dessas distancias para o sistema solar é igual ao semi-eixo maior da érbita a.

A orbita estd definida por seu semi-eixo a, e por sua excentricidade e (e = ¢/a). O raio vetor
e o angulo v (anomalia verdadeira) que d4 a posigao do planeta, em um instante qualquer, pode

ser escrito por:
1— 2
Lo _adl—¢) 5.1.1
(I1+ecosw)

Da figura 5.3 podemos escrever:

" =12 4+ (2¢)? — 2r(2¢) cos(m — v) = (2a — 1)?



76 N.V.Leister

Figura 5.3: A elipse: elementos e propriedades

ou

r? + 4¢% + der cosv = 4a® — dar + 12
der cosv + dar = 4a® — 4c?
r(a + ccosv) +a? — 2 = ra(l + ecosv) = a®(1 — €?)

a(l —e?)

1 =a(l-e)=mr= "
r(1+ ecosv) = a( e’) " (1+ecoswv)

Figura 5.4: Lei das areas

Da lei da dreas, podemos escrever que o raio vetor que une o planeta ao Sol varre areas iguais
em intervalos de tempos iguais. Note que quanto mais distante do Sol estiver do planeta, mais
lentamente ele se move.

dA o dt = dA=Rdt/2

mas

dv gdv
dA—rrE:>dA—r 5

r’dv = Rdt = 7"2% =R

Portanto, perto do perielio, a Terra se desloca mais rapido, enquanto que nas proximidades
do afélio, mais devagar. Sua velocidade média é de 29,8km/s, e a velocidade para uma dada
posicao pode ser calculada pela expressao:
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Como, segundo Kepler o quadrado do periodo orbital é diretamente proporcional ao cubo
da sua distdncia média ao Sol,para todos os planetas entao:

a3
T2
a em unidades astronomicas de distancia e T' em anos, teremos entao que:
ad 1
T2

Retomemos o problema de Kepler e vamos procurar caraterizar a equacao do movimento.
Da figura 5.5, podemos escrever:

Planeta
Sol’
Afeélio Perielio
@
M — anomalia excentrica
4 LV — anromalia verdadeira
@ — longitude do perigeu
¥ — diregdo do equiInocio
Figura 5.5: O problema de Kepler
a(l —e?)
CLCOSM:C—F’I’COS’U; como r=-——"7 (& CcC = e€ea
(1+ecoswv)

a(l —e?)cosv

= acosp = ae
a + (1+ecosw)

acos (1l + ecosv) = ae(l + ecosv) + a(l — €*) cosv
aCcos it + aecos [ Cosv = ae + ae? cosv — a cosv — ae? cos v
COS 4 + € COSV COoS 4 = € + COoS U

€COS (L COSU — COSU = € — COS |4

e — cos cosp—e
—> Ccosv = LTS ou Cosv = LoepTe 5.1.2
ecosp—1 1—ecospu

2 2

sendo: sin“wv = 1 — cos® v, entao

. 9 ! (e—cosu 5 (1 —2ecospu+ e?cos? p— cos? i + 2ecos p — e?)
sin“v=1-— =
ecosp — 1 (1 —ecospu)?

<in? 1 —cos?p—e?(1 —cos?p) (1 —cos?pu)(l—e?)
in“v= =
(1 —ecos u)? (1 — ecos p)?

V(1 —e€?)sinp 513

(1 —ecosp)

sinv =
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Da primeira lei de Kepler (Eq. 5.1.1), temos:

B a(l —e?)
14 ecosv

substituindo-se o valor do cos-seno por sua expressao (Eq. 5.1.2), temos:

~a(l—é?)
== 1 e(cos p—e)
+ (1—ecosp)
1— 2 _ _ .2 _
. a(l —e*)(1 —ecosv) . a(l —e*)(1 —ecos )
(1 —ecosp+ecosp—e?) (1—e?)
= r=a(l —ecosp) 5.1.4

Da leis das areas:

v _
dp dt

diferenciando a equagao (5.1.2) e utilizando-se o resultado da (5.1.3) temos:

d
Q—U—%:M"

_ 5.15
"t

dv  —(1—ecosp)sinp — (cospu — e)esin p

_SIHU@ - (1 —ecosp)?
_—sinu—l—esinucosu—esinucosu—i—erinu_ V(1 —e?)sinp dv
N (1 —ecos u)? N 1—ecosp dp

. dv  —sinp+e?sinp
—sinv— =

du (1 + ecosp)?

portanto

d 1—e? d 1—e2
Ji—ey o U=e) dv vU=-e)
du 1—ecosp du 1—ecosp
substituindo-se na equagao (5.1.5), temos:

7"2 \/(1_62)(17”:%
1—ecosp dt
ou

201 2 o2
a®(1 — ecos p) mdlz:%za%l—ecosu) (1_62)@ R

1—ecosp d dt
r
1—ecosp)dy = ————=dt
( p)dp 2=
Considerando-se
n = QL denominado de movimento médio.
a?4/(1—e?)

= (1 — ecos u)dt = ndt
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Ainda:
t t
/(du—ecosudu):n dt = p—esinpy =n(t—t,)
to to

Seja M = n(t - t,) (a anomalia média)

pw—esiny =M 5.1.6

é a equacao de Kepler.
Lembrando que R é duas vezes a velocidade areolar, escrevemos:

2mab
Ta24/(1—e2)
Como da relagao entre os elementos da elipse podemos obter: b = v/a? — ¢, entao:

entao n =

2ran/(a® — ¢?) 27
T o n= T
Ta?\/(1-%
A equagao 5.1.6 pode ser escrita como:
- M
—esinpy=M—pu ou sinpu=
e

e considerada na forma f(u) = g(n) onde f(u) representa a fungao seno e g(p) uma reta, a
solucao serd a interseccao de uma familia das retas com a fungao trigonométrica seno, conforme
figura 5.6.

e s R s S s it s gl e T Ce el R i B

) = s u
Anonilir excéntrica

1O e e — e

Figura 5.6: Solucao da equacao de Kepler

Uma outra maneira de resolver é desenvolver as expressoes de r, u e v em poténcias da
excentricidade da érbita (no sistema solar as excentricidades das 6rbitas sao pequenas o suficiente
para se poder desenvolver as expressoes em séries na origem). Em particular, para todas as
aplicacoes neste compéndio sera suficiente truncarmos a série na primeira ordem.

— e° — r=a, u=v e p=M— (movimento circular e uniforme)

— el — p = p)e=o + €5)e=0 |
Da (5.1.6) temos que u=»M + esinu —» g—’; =sinu + ecosug—’e‘ — g—’e‘ = U*S?Tﬁfw)

para ft)e—o = M — %’;)e:o = sin M, entao:

w=DM+esin M 5.1.7
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— T =T)e=0 + e%)ezo

Da (5.1.4), como r = a(1 — e cos j1) — 5 = —acos i + aesin p G
para r)e—o = a —> % = —acosp + ae sinu%
%)6:0 = —acosM — r =a — aecos M, entao:
r=a(l —ecos M) 5.1.8

— U =0)ep + e%)e:g

cos u—e
l—ecosp

Da (5.1.2), como cosv =

.9 .
—sinv% _ (lfecosu)(fsmua—‘;fl)f(cosufe)(esmu%fcosu)
e

(1—ecos u)?
@) _ (—sinMsin M—1)+(cos M cos M) _ —sin2 M—1+cos? M
e /e=0 — —sin M - sin M
%)ezo = +2sin M, entao:
v=M+2esin M 5.1.9

2esin M é a chamada de equacao do centro.

5.1.1 As Estacoes do Ano

Uma aplicagao direta do movimento aparente do Sol em longitude consiste no calculo das estagoes
do ano. As estactes - primavera, verao, outono e inverno - sdo conseqiiéncias da inclinagao de
23,5° do plano do equador em relagdo ao plano da ecliptica. A excentricidade da érbita da
Terra é pequena para afetar as estagoes (e = 0.00167); lembre-se que o perihelio ocorre durante
o inverno no hemisfério norte.

I23;5

B2

21/06 | //

Y
7
Solsticio 255

21/fo0
*g\
i

[

Figura 5.7: Movimento aparente do Sol. O plano da ecliptica

As linhas equinocial e a solsticial dividem o plano da ecliptica em quatro partes. O intervalo
de tempo gasto pelo Sol para percorrer cada um desses quadrantes corresponde a duracao das
estagoes do ano (Fig. 5.7).

A longitude do Sol pode ser escrita em fungao da longitude do perigeu (w) e de sua anomalia
verdadeira (Fig. 5.8) em um dado instante. Entao:

l=w+v=w+M-+2esin M + ... 5.1.10

com
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~ Q2 (Perigeu)

i

Figura 5.8: Longitude ecliptica do Sol

A partir das expressoes do movimento aparente do Sol em longitude em func¢do do tempo, e
considerando ainda que:

t, =T janeiro 3,02 instante da passagem pelo perigeu
w = 282°04',5
e =0,0167

As datas do comeco de cada estacao sao obtidas resolvendo-se a equacao acima em M para
os seguintes valores da longitude ecliptica do Sol: I= 0°;90°;180° e 270°. Podemos escrever de
forma simplificada que:

| —282°04,5 = v

Tabela 5.1.1 Duragao das estacoes do ano

t-t, = Duracao da estagao
77,16(dias)

169,97 92,81 Outono
263,59 93,62 Inverno
353,41 89,82 Primavera
44241 89,00 Verao

e que se adotarmos uma aproximagao dentro do minuto, a equagao serd entao:

M = 3548" 2(t — t,) = v — 115 sinv

com os valores sucessivos de v = 77°55,5',167°55,5', ... Os cdlculos numéricos dao como resul-
tados os valores na tabela 5.1.1.
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5.2 Movimento aparente do Sol em ascensao reta

Uma vez estabelecidas as expressoes da longitude do movimento anual aparente do Sol em fungao
do tempo, é conveniente expressar sua ascensao reta utilizando-se das expressoes que relacionam
as coordenadas equatoriais e ecliptica do Sol. Utilizaremos da trigonometria esférica, em especial,

P

Equador celeste

Figura 5.9: Coordenadas equatoriais e ecliptica do Sol
podemos escrever do triangulo esférico 755’ as equagoes:
sin S cos 90° = coslsina — sinl cos acos e — coslsin o = sinl cos « cos e,

e portanto:
tan o = cosetanl

é uma equagao da forma
tany = ptanz, com p >0

que tem solucao do tipo:

s ¢
Y =2+ gsin2z + Esin4x+ gsin6x+...

com )
=17 (lal<D)
nesse caso:
9 €
q = —tan B
e portanto:

1 1
a =1, — tan® %siano + 5 tan® % sin4l, — 3 tan® % sin 6, + ...

Lembrando que [ é expressa pela equacao 5.1.10, podemos escrever como expressao final para a
ascensao reta do Sol:

a:w+M+2esinM—tan2§sin2(w+M)+... 5.1.11
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5.2.1 A Equacao do Tempo

Vamos nos antecipar ao conceito de tempo da astronomia para aproveitando das expressoes da
longitude ecliptica do Sol, estabelecer a equagao do tempo e estudar a partir desta a variagao
do comprimento do dia solar verdadeiro.

E = 2esin M — tan? % sin 2{y

Estudaremos a equagao do tempo desprezando as desigualdades do tempo sideral que existem e
que sao pequenas, limitando-nos a considerar a equagao do tempo e a redugao ao equador cada
uma conservando apenas termo principal, o que se resulta:

11 fevereiro

Tempo civil Local ao meio-dia verdadeiro

] ol rv VOVE Y VHD X |\ g X
4 novembro

Figura 5.10: Variacdo anual da equacao do tempo (curva E). As curvas C e R (tracejadas)
correspondem respectivamente as equagoes do centro e a redugao ao equador.

O primeiro termo da expressao tem periodo anual, e se anula para valores crescentes quando
da passagem do Sol pelo perigeu, isto é no dia 02 de janeiro (lembro que este termo depende
do tempo, cuja variagdo é bem lenta). J4 o argumento do segundo termo vale duas vezes a

% 23 dezembro

2o junfio
—~

Dia Verdadeiro - Dia Médio

(g
- setembro
sos I I mp | voY W vH vl x| x  xu xm

28 mMarce

Figura 5.11: Variacao anual da duragao do dia solar verdadeiro (curva AFE). As curvas AC e
AR (tracejadas) sao devidas as variagoes das equagdes do centro e da reducao ao equador.
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longitude média do Sol. Seu periodo vale 6 meses, e se anula para valores decrescentes (sinal
negativo) nos equindcios, e para valores crescentes nos solsticios. Feitas estas consideracoes
podemos construir as curvas das variagoes de cada um dos termos e somé-las (Fig. 5.10). As
variagoes da equacao do tempo sao acompanhas das variacoes da duracao do dia verdadeiro, que
corresponde ao intervalo de tempo de dois meio dias verdadeiro (Fig. 5.11).

5.2.2 Calendérios (O Relégio Solar)

O mais simples relégio de Sol que podemos construir é aquele a partir de uma vara vertical
fincada em uma superficie plana. O movimento aparente do Sol desde seu nascer, passagem pelo
ponto mais alto até seu por, projeta uma sombra que gira, sendo 1til para marcar o tempo ao
longo do dia. O sentido da rotacao da sombra ao redor da vara é a dos ponteiros do relégio (Fig
5.12).

Leste

Oeste

Figura 5.12: Relégio de Sol - Gnémon

Um reldgio de Sol é denominado de “gnémon”, e indicara o meio do dia corretamente quando
sua sombra apontar o ponto cardeal norte ou sul (norte em latitudes intermedidrias norte, sul
em latitudes meridionais). Perto do equador sua posi¢ao depende da esta¢ao do ano.

Calendario é um conjunto convencional de regras para associar dias inteiros em periodos
maiores com o objetivo de contar a passagem do tempo, desde uma época até uma data desejada.

Os periodos mais usados sao a semana, o més e o0 ano.

A restricao de usar apenas dias inteiros é imposta para assegurar que todos os periodos
utilizados comecem sempre 4 mesma hora do dia, geralmente no inicio do dia. Esse inicio,
convencionalmente, pode ser & meia-noite (no calendario gregoriano e na maior parte dos ca-
lendarios usados no ocidente), ao anoitecer (nos calendédrios mugulmano e judeu), ao nascer do
sol, ao meio-dia etc.
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O dia solar é o periodo fundamental em qualquer calendério usado. Sua duracao é definida
como sendo o intervalo de tempo médio entre duas passagens consecutivas do centro do Sol pelo
mesmo meridiano de um local. Por motivos de eficiéncia observacional, costuma-se escolher,
para isso, o meridiano superior do local (é o semicirculo com extremidades nos pélos e passando
pelo zénite do local). A média é obtida sobre o periodo de um ano.

Figura 5.13: Reldgio de Sol - Cidade Universitaria - USP, Campus Oeste

O dia solar médio ¢é dividido em 24 partes iguais, recebendo, cada uma delas, a denominacao
de 1 hora.

O periodo abrangendo 7 dias é o ciclo chamado de semana. Sua origem estd associada a
adoracgao dos 7 astros que os antigos chamavam de astros errantes, pois eles se deslocam entre as
estrelas “fixas”: Lua, Marte, Mercurio, Jupiter, Vénus, Saturno e Sol, os quais, respectivamente,
deram origem aos dias da semana segunda-feira, terca-feira, quarta-feira, quinta-feira, sexta-
feira, sibado e domingo. Logo, a semana é um ciclo artificial, sem fundamentos astronémicos.

A observacao das mudancgas ciclicas no aspecto iluminado do disco lunar levou os antigos
povos a escolherem a Lua como um marcador natural da passagem dos dias.

A Lua se mostra desde um disco completamente iluminado (“ Lua Cheia”) até praticamente
sua invisibilidade total (“ Lua Nova”), passando por todos os aspectos intermedidrios. A fase
representando um semi- circulo iluminado, ocorrente entre a Lua Nova e a Lua Cheia, recebe o
nome de Lua Quarto Crescente, enquanto que a fase correspondente entre a Lua Cheia e a Lua
Nova é a fase de Lua Quarto Minguante.

O intervalo de tempo entre duas fases homonimas consecutivas recebe o nome de lunagao e
sua duracao média é de cerca de 29,530589 dias. Como esse periodo nao é um ndmero inteiro
de dias, ele nao pode ser usado diretamente como periodo de um calenddrio. Definiram entao
o més lunar, que constava de 29 ou de 30 dias (as vezes usados alternadamente para que, em
média, obtivesse-se a duragao da lunagao).

O outro periodo utilizado em calendarios é o ano, inicialmente chamado de ano das estagoes.
Povos do norte da Africa e do Oriente Préximo puderam observar que:

e as condigoes climéticas variavam de forma mais ou menos ciclica, alternando épocas quentes
com outras frias, cada uma com periodo razoavelmente previsivel;
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e apesar de que ao meio-dia de cada dia, a sombra de um gnéomon é a menor do dia, a
cada dia essa sombra minima tem um comprimento diferente; nas épocas mais quentes
ela é mais curta e nas mais frias é mais comprida (observagao feita em locais distantes do
equador).

Unindo essas duas caracteristicas, os antigos puderam definir as estagoes do ano. O Verdo
iniciava-se quando a sombra, ao meio-dia, era a menor de todas as sombras medidas ao meio-dia.
O Inverno iniciava-se quando a sombra, ao meio-dia, era a mais comprida de todas as sombras
ao meio-dia.

Figura 5.14: Observacao da sombra do Sol. Posicao da sombra do Sol em relagdo ao ponto
cardeal sul.

A observagao da sombra do Sol durante o ano resultou na seguinte definicdo para “Ano das
estagoes ou Solar”: é o intervalo de tempo entre os inicios de 2 estagoes homoénimas sucessivas.
Para isto, basta observar a sombra do gnémon sempre ao meio-dia e verificar as datas em que
as duas sombras sao de iguais comprimentos.

Ao meio-dia do inicio do verdo, o Sol parece bem alto no céu, enquanto que, & mesma hora
no inicio do inverno, ele parece bem mais préximo ao horizonte. Os dias dos inicios do Verao e
do Inverno recebem o nome de “Solsticios”.

Notar que durante o Verao a parte clara do dia é longa e a noite é curta; no Inverno a
situacao se inverte. Entre os dias solsticiais, o Sol deve, duas vezes por ano, passar pelo ponto

~ B

Sofiticio de Yerde  Solticio de Imverno

Figura 5.15: Determinacgao da duracao do ano das estacoes.

de altura média entre as alturas minima e maxima dos solsticios. Essas datas receberam o nome
de “Equindcios” ja que a duracao da parte clara do dia e a duracao da noite eram, nessas datas,



Capitulo 5 87

iguais. Quando esse ponto é atingido, depois do inicio do verao, temos o “Equinécio do Outono”
e quando ele ocorre depois do inicio do inverno, recebe o nome de “Equinécio da Primavera”.
As estacoes respectivas tém inicios nos dias equinociais correspondentes.

As primeiras observagoes levaram a adogdo do ano de 365 dias. Mas, muitos anos de ob-
servacao puderam mostrar que o inicio de duas primaveras sucessivas ocorria em intervalos de
pouco mais de 365 dias.

Os egipcios haviam verificado que, depois de 365 dias, a sombra do gnémon, ao meio-dia,
nao voltava exatamente onde esteve 365 atras; apenas depois de 4 anos de 365 dias e mais 1 dia
é que o fenémeno ocorria. Por volta do ano 238 a.C., Ptolomeu (III) Euergetes propds que 3
anos de 365 dias cada fossem seguidos por um ano de 366 dias, o que faria com que o calendério
nao defasasse muito com relacao as estagoes. O processo nao foi aceito inicialmente, mas foi
usado depois para a definicdo do Calendéario Juliano.

Sabemos, hoje, que a dura¢ao do Ano Solar é de cerca de 365,2422 dias (365d 05h 48m 46s)
e é chamado de “Ano Trépico”.

Nota-se, portanto, ser impossivel utilizar uma lunacao (29,530589 dias) como o comprimento
do més e tao pouco o comprimento do ano solar (365,242199 dias) para definir o ano. Nao ha
um numero inteiro de dias que caracteriza tanto a lunacdo como o comprimento do ano. Por
outro lado, nao ha um nimero inteiro de lunagoes num ano solar (32695”523% = 12,368267). Esses
periodos sao incomensuraveis, e este fato representa um problema para a criagdo de um bom
calendario.

As estacoes do ano representavam, para os povos antigos, periodos de grande importancia
para o cotidiano. Por essa razao procuraram criar calendérios de forma a ser sincronizado com
as estacoes.

O ano egipcio consistia de 12 meses de 30 dias, mais 5 dias no final a fim de que redundasse
em 365 dias. Entretanto de pronto verificaram que ao cabo de um ano a sombra do gnémon nao
reproduzia a posicdo de um ano atras, apenas apos 4 anos o fendmeno se repetia um dia ap0s.

O ano babilonio era lunar, contendo doze meses lunares. O més comegava no inicio da Lua
crescente logo apés o por do Sol. Tinha 354 dias (12x29, 530589), ou seja, 11 dias a menos que
o ano solar. Desse modo a cada 3 anos o calendario babilonio defasava de 1 més com relacao as
estagoes do ano. A intercalacao desse més foi aperfeicoada uma regra baseada no ciclo metonico
de 19 anos. Dezenove anos solares havia 235 lunagoes aproximadamente 6940 dias (19x365.2422,
ou seja 235 lunacoes (29%%%). Entretanto em 19 anos babilonios existem apenas 228 lunagoes
(19x12), logo faltam 7 lunacoes para completar, o que signfica intercalar 7 meses lunares a cada
19 anos para que o calendario lunar nao se defase, que permite até hoje sua sobrevivéncia.

Acredita-se que o calendario romano tenha sido baseado em um dos calendérios lunares
gregos. A tradigdo romana reivindicou que sua criacao tenha sido feita por Romulus, o fundador
de Roma em 753 A.C.

A primeira versao conhecida continha dez meses, e comecava quando da passagem do Sol
pelo equindécio vernal; no entanto, o comprimento dos meses eram baseados no periodo da Lua
(lunagao).

O ano durava 304 dias (Tab. 5.1.2.) e havia aproximadamente 61 dias do inverno que nao
eram considerados no calendario.

A primeira reforma desse calendério foi atribuida a Numa Pompilius, o segundo dos sete reis
de Roma. A ele é atribuido a reducdo dos meses de 30 para 29 dias além de ter adicionado no
final do calendério os meses de Janeiro (29 dias) e Fevereiro (28 dias), em 713 A.C. Com essa
artificio, aumentou seu comprimento para 355 dias (Tab 5.1.2.).
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Tabela 5.1.2. Meses do calendario Romano

Meses originais Meses apds revisao

Martius (31 dias) Martius (31 dias)
Aprilis (30 dias) Aprilis (29 dias)
Maius (31 dias) Maius (31 dias)
Tunius (30 dias) Tunius(29 dias)
Quintilis (31 dias)  Quintilis (31 dias)
Sextilis (30 dias) Sextilis (29 dias)
setembro (30dias)  setembro (29dias)
outubro (31 dias) outubro (31 dias)
novembro (30 dias) novembro (29 dias)
dezembro (30 dias) dezembro (29 dias)
Tanuarius (29 dias)
Februarius (28 dias)

Os ultimos meses tiveram sua denominacao baseada na sua posicao hierarquica no calendario
original - setembro vem do palavra septem que significa sete, outubro de octo que significa oito,
e assim por diante. Quintilis e Sextilis foram rebatizados, mais tarde, de julho e agosto em
homenagem a Julius César e Augustus.

A fim manter o ano calendério alinhado aproximadamente com o ano solar, um més, o Mensis
Intercalaris, conhecido também como Mercedonius ou Mercedinus, era adicionado, de tempos em
tempos, no final de fevereiro. O ano resultava entao possuir 377 ou 378 dias. O mecanismo exato
para esse acréscimo nao foi claramente especificado. E certo que Februarius foi truncado para
23 ou 24 dias, e seguido por um més intercalado de 27 dias. O ano (ndmero de dias) era fixado
pelo governante a fim aumentar seu mandato. A reforma do calendério Juliano comecou a ser
realizada no reinado de Julio César e finalizado por seu sucessor Augusto.

Os Romanos tinham nomes especiais para trés dias especificos para cada més. O sistema
parece ter sido baseado originalmente nas fases da lua:

e Calendas (Kalendae) - primeiro dia do més, de que a palavra “calendario” é derivada;
imaginado para ser a data da lua nova.

e Nones (Nonae) - dependendo do més, poderia ser o 5° ou o 7° dia; que corresponde ao
meia da Lua (quartos).

e [des (Idus) - dependendo do més, poderia ser o 13° ou o 15° dia; correspondente a Lua
cheia (meio do més).

O calendéario Juliano era uma reforma do calendédrio romano que foi concebido por Julius
César em 46 A.C. e introduzido em 45 A.C. Foi escolhido depois da consulta ao astrénomo
Sosigenes da Alexandria que calculou com boa aproximacao o comprimento do ano trépico, que
era conhecido desde Hiparcos. Possui um ano regular de 365 dias divididos em 12 meses, e um
dia adicionado em fevereiro a cada quatro anos (ano bissexto!). Portanto o ano Juliano tem,
em média, 365,25 dias.

"Um segundo dia adicionado no sexto dia antes do inicio do més seguinte (calendas romanas)
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O calendério Juliano permaneceu em uso até o século 20 em alguns paises, como calendario
nacional, tendo sido substituido pelo calendario Gregoriano moderno. E usado ainda por povos
indigenas do norte da Africa e por muitas igrejas ortodoxas. Algumas igrejas ortodoxa usam o
calendério Juliano revisado que é melhor que o calendario Gregoriano.

O papa Gregory XIII (7/1/1502 - 10/4/1585), batizado Ugo Boncompagni, foi Papa de 1572
a 1585. Nasceu na cidade de Bolonha, onde estudou leis tendo se graduado em 1530. Dedicou-
se a reforma da igreja catélica Gregory XIII é conhecido pela reforma do calendario, Com
a colaboracao do padre jesuita Christopher Clauvius, que era também astronomo promoveu
a reforma no calenddrio dando a origem ao calendédrio Gregoriano. A razao para a reforma
baseava-se no fato de que o comprimento médio do ano no calendario Juliano era demasiado
longo, e a data do equindcio vernal tinha se deslocado, ainda que lentamente, ocorrendo no dia
10 de margo, visto que o computo da data de Pascoa seguia ainda a data tradicional de 21 de
marco.

As mudancgas promovidas por Gregorio corrigiram também a diferenga que existia no ca-
lendério civil visto que o ano do calendario Juliano médio era ligeiramente mais longo, fazendo
com que o equindcio vernal, e consequentemente a data da Péascoa estava deslocada com relagao
ao calendario civil e o das estacoes.

O sistema do calendario gregoriano tratou desses problemas, inicialmente e com finalidade
de compensar o deslocamento do equinécio, eliminando 10 dias (o dia 04/outubro/1582 virou
15/outubro/1582). A fim de sincronizar o calendario com o das estagoes, adotou a seguinte regra
para a defini¢do do comprimento do ano (ano bissexto):

e (Cada ano, cujo valor numeérico de identificacao for divisivel por quatro é um ano de bissexto,
e & excecao daqueles que forem exatamente divisiveis por 100;

e 0s anos que forem divisivel por 400 sdo anos bissextos.

Para exemplificar estas afirmacées, o ano 1900 nao foi um ano bissexto, entretanto o ano
2000 foi. No calendario Juliano, todos os anos divisiveis por 4 eram considerados bissextos.

5.3 Exercicios

1% Questao. Qual data aproximada o sol estd na posicao proposta pela figura abaixo:

. B B s
A) 21 de dezembro S /\
B) 21 de marco S 0°
C) 21 de setembro E
Q -235°

D) 21 de junho

24 18h 12" 6" 0"

Ascencdo Reta
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2% Questao. Para qual das latitudes propostas abaixo o sol poderia estar no zenite na data
aproximada apresentada no grafico abaixo?

A) 200 N

B)10° N ,% 23.5°

C) o? 3

D) 10° S % 0°

F)20° § 5 o3|y
24" 18" 120 6" or

Ascenc¢do Reta

3% Questao. A imagem abaixo mostra a Terra sendo atingida pelos raios solares em que data
aproximada:

A) 21 de junho

B) 21 de setembro

C) 21 d_e c{ezemﬁro Tripicoe de Cancer

D) 21 de outubro (ou
21 de fevereiro) Equador

E) 21 de abril (ou
21 de agosto)

TIripico de Capricdrnio

4% Questao. Se vocé mora no Brasil e em algum momento durante o ano o Sol passa pelo
zénite, vocé deve estar em:

a) Paranagud

b) Florianépolis

¢) Rio Branco (capital do Acre)

d) Porto Alegre

5% Questao. A trajetdria aparente do Sol no dia 20 de marco é mostrada na figura abaixo.
Qual é a latitude do observador?

A)90° N
B) 40° N Ll e
o 0

D) 40° S
E)90° S
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6% Questao. Um método para a determinacao de uma diregao é utilizar uma vara vertical e a
sombra projetada da vara pelo Sol. Um estudante de astronomia coloca uma pedra na ponta da
sombra da vara a cada 15 minutos. A dire¢ao indicada pela seta deve ser:

A) Norte

B) Leste

C) sul

D) Oeste

F) nenhuma delas

7% Questao. A figura abaixo pretende descrever duas posicoes separadas de 180° de um planeta
numa Orbita eliptica em torno de uma estrela. O esquema representa uma situagao real?

Resposta:

. Sol Planeta

8% Questao. Qual dos seguintes objetos tem a menor excentricidade?

~
A) \ o)

Ovo de Pdscoa Melancia

B) »)

Charuto

Bola de Basquete

9% Questao. A 6rbita de um cometa é mostrada abaixo. Em que ponto que a velocidade do
cometa é maior?

()
8 __————0 (D)

‘e N
") ® (E)

~_
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10* Questao. A 4rbita de um asterdide ao redor do sol é mostrada abaixo. Se o asterdide leva
2 anos para ir do ponto 1 ao ponto 2 e 1 ano para passar do ponto 3 ao ponto 4, a area azul
deve ser ( ) que a area rosa.

(A) maior que (B) igual ((:I:) menor que

11* Questao. A tabela abaixo ilustra os dados sobre a terceira Lei de Kepler para os seis
primeiros planetas. Use-a para estimar o periodo orbital (em anos) do asteréide Baade que tem
um semi-eixo maior de 2,55 UA.

(A) 4.07
P (anos) P2 a’ a (AU)
(B) 19.2 Merciirio 0.24 0.058 0.058 0.39
Vénus 0.62 0.38 0.38 0.72
(C) 1.67 Terra 1.00 1.00 1.00 1.00
Marte 1.88 3.54 3.54 1.52
(D) 50.2 Jipiter 11.9 141 141 5.20
(E) 0.77 Saturno 29.5 868 868 9.54

12% Questao. Qual dos graficos propostos abaixo representam corretamente a 3% Lei de Kepler?

periodo (anos)

O, N WAL
periodo (anos)

=N WA 0
}Jeriad.’o (anos)

H N WA OO J @0
_periodo (anos)

O =N WU O~ @

1 2 3 4 012 3 4 0 1 2 3 4 012 3 4
distdncia média (AU) distdncia média (AU)  distdncia média (AU) distdncia média (AU)

(A) (B) (C) (D)

13% Questao. Sedna, um objeto do Cinturao de Kuiper tem uma distancia periélica de 76AU
e afélica de 990UA; assim, a excentricidade e o semi-eixo maior de sua érbita valem, respectiva-

o
o

o4

mente:

A) 0,08 e 533AU
B) 0,86 e 1066 AU
C) 0,86 e 533AU
D) 0,86 ¢ 914AU
E) 0,08 e 1096 AU
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14% Questao. Um asterdide viaja em torno do Sol em érbita circular com raio de 4AU. Estimar
o tempo que leva o asterdide para se deslocar do ponto A ao ponto B, em fracdo de anos.

(A) o1 A
(B) 15

(C) 2 4 AU
([))25
(E)1o

15% Questao. Um asterdide viaja em torno do Sol numa érbita eliptica com um semi-eixo maior
de 4AU. Estimar o intervalo de tempo que o asteréide leva para se mover do ponto A ao ponto

B.

16* Questao. Um estudante pretende desenhar uma elipse com semi-eixo maior de 40 cm e
excentricidade de 0,1. Ele usa o método padrao que utiliza um pedago de barbante unido por
suas pontas. Envolvendo esse barbante em dois pontos fixos conforme a figura, qual deve ser o
tamanho total do barbante utilizado?

( A) 9 A
(C) 132 i
(D) 44 \ -
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A nova ordem cosmica

Kepler havia desenvolvido uma astronomia baseada em um modelo geométrico. A adocao de
orbitas elipticas conseguiu satisfazer tanto sua hipétese, como as observacoes de Tycho Brahe. As
efemerides daquela época eram apresentadas por intermédio de tabelas de posi¢oes planetarias
que até recentemente ainda eram empregadas por facilidade e comodidade de uso. Baseado
no modelo de Ptolomeu do cosmos, foram geradas as tabelas de Alphonsine (1252), e com o
modelo de Copérnico as tabelas de Prutenic. Em 1627 Kepler calcula as tabelas de Rudolphine
baseado em movimentos eliptico. Estas trouxeram uma nova perspectiva para o célculo das
efemerides, pois as previsoes baseados no modelo de Kepler ganharam precisao. O abandono
dos principios baseados em movimentos uniforme e trajetérias circulares, que tinham sido usa-
dos pelos astronomos durante séculos, estabelece o inicio de uma nova era para a astronomia,
introduzindo um conceitos de ciéncia baseado em principios fisicos.

6.1 Galileu Galilei: (O telescépio)

Galilew Galilei (1564-1642) nasceu em Pisa, mas ainda jovem se transferiu para Florenga. Dife-
rente de Kepler, estudou o movimento dos corpos na superficie da Terra, procurando estabelecer
uma nova, fisica para seus movimentos. Adepto ao sistema heliocéntrico, ndo tardou a provo-
car controvérsias ao se opor aos principios Aristotélicos que admitiam formas perfeitas para os
corpos celestes.

Com o emprego de uma luneta, construida de elementos utilizados para corrigir defeitos
da visao, construiu um instrumento que possibilitava aproximar imagens de objetos distantes.
Observando a Lua, pode constatar que tratava-se de um corpo celeste com superficie rugosa
e nao esférica, como previa Aristoteles. As observacoes dos acidentes e montanhas lunares
levou-o a desenvolver um método para a determinacao a altura das montanhas lunares, baseado
nos comprimentos de suas sombras (Fig 6.1E). A descoberta mais importante de Galileu foi a
das quatro luas mais brilhantes de Jupiter: “os satélites galileanos” (Fig 6.1C). Observagoes
continuadas possibilitaram que ele viesse a conhecer os periodos orbitais desses corpos ao redor
de Jupiter levando-o a concluir que, ao contririo do que imaginava, elas giravam ao redor de
Jupiter, e nao do Sol (“centro do Universo”). Esse segundo centro de revolugao do cosmos
contradizia a doutrina Aristotélica que previa um tnico para o Universo.

Nao é certo que Galileu tenha sido o primeiro a observar as principais luas de Jupiter. Um
velho registro chinés descreve que um astronomo de nome Kan Te, no século IV a.C., fez muitas

94
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Figura 6.1: A Lua através do telescopio de Galileu. Os satélites galileanos. As manchas solar

observagoes de Jupiter tendo deixado transparecer que ele havia notado a presenga de pequenas
estrelas que pareciam estar ligadas ao planeta.

Ainda sobre Galileu conta-se que ao observar um lustre preso no teto de uma igreja em Piza,
por volta de 1580, constata que o periodo de oscilagao independe de sua amplitude. Questiona
a doutrina Aristotélica no que diz respeito a queda dos corpos, e mostra que, independente de
seu peso caem juntos. Além disso, utilizando-se de sua luneta, projeta a figura do Sol e mostra
o carater solar das manchas, contrariando o Jesuita Christoph Scheiner que pressupunha serem
essas manchas pequenos planetas que giravam ao redor do Sol.

6.2 A Mecanica Newtoniana.

A questao central referente ao movimento dos planetas ao redor do Sol foi tratado por Isaac
Newton (1643 - 1727). Ao desenvolver sua obra, baseada em dados experimentais (colhidos por
Galileu) e observacionais (traduzidos através das trés leis de Kepler, enunciou uma teoria de
como os corpos interagem entre si.

Lei da Gravitagao Universal - Matéria atrai matéria na razao direta das massas e inversa do

quadrado das distancias.
mims2

Fl=6"3

com r representando a distancia que separa os dois corpos de massas respectivamente mj e my.
G é uma constante de valor 6,67x10~!! m3/kg.s?. A partir das deducdes empiricas de Kepler,
com respeito as orbitas planetarias, Newton viabilizou uma maneira de unificar a dinamica do
movimento com a gravitagao, que publicou em 1687 com o nome de “Principia”.

A teoria de Newton forma uma base que é conhecida como a Mecanica Newtoniana. As
trés leis fundamentais, a lei da gravitagao universal, e um pouco de calculo, sao suficientes para
quantificar o comportamento dinadmico, de certa forma complexo, do movimento da Terra no
Universo.

As trés leis de Newton da mecéanica é resumida a seguir. Lembro que no contexto admito o
espaco e o tempo absolutos (sistemas inerciais), e uma particula de massa m descrevendo uma
trajetéria Z(t), com velocidade #(t), impulso linear p'= mu e aceleragao .

1. Primeira Lei: Da inércia: A velocidade e o impulso linear de um corpo permencem constantes
(em magnitude e diregdo) a menos que uma férca aja no mesmo.

¥ e p = constante
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Sintese de Newton /(

Figura 6.2: Isaac Newton. Forga Central.

IT . Segunda Lei: Forga: A variagdo do impulso linear com o tempo que age sobre um corpo (ou
sistema de corpos) é igual a forga que atua sobre ele (ou sistema).

. dp
F==
dt

IIT . Terceira Lei: Agao e Reagdo: Em sistemas fechados, a forga exercida por um corpo, é igual
e oposta aquela que age sobre si, ou 0 momento linear total de um sistema fechado de corpos
permanece constante ao longo do tempo

— —

Fe, = —F,. , p = constante

Forcas em equilibrio Forcas em corpos diferentes

reacdo da forca sobre a mesa

a=0m/s2

vd N

objeto em repouso objeto em movimento
v =0m/s v£Om/s
l l peso do livro
permanece em repouso permanece em movimento
uniforme

Figura 6.3: As leis de Newton do movimento.

6.2.1 A Gravitacao Universal.

A teoria da gravitagao universal de Newton admitia que a for¢a que mantinha o movimento da
Lua ao redor da Terra era a mesma que faz um objeto na Terra ser atraido na direcao do centro
da Terra. Sobre a Lua é responsavel por seu movimento ao redor da Terra (forca central).
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Consideremos um corpo em movimento circular distante R de uma massa central Mg sujeito
a uma forga central. Sua velocidade v, nao obstante de modulo constante, é varidvel ao longo do
tempo t em direcao, de tal forma a definir uma aceleragao (aceleracao centripeta) que mantém
a Orbita circular (Fig. 6.4).

Geostationary

Forca gravitacional = forca ceniripeta
mv2 mv2 _ G mMy

tripeta = e
Forca centripeta % =, = - VQT_E
Forca gravitacional = Q;‘Tﬁf o g.Mf R

Figura 6.4: Movimento orbital de um corpo sujeito a uma forga central. Componentes da
velocidade orbital

Assim a aceleracao centripeta tem magnitude igual a:

Av 0
o= = —
At r
se m for a massa do corpo em Orbita, pela segunda lei de Newton, a intensidade da forca

centripeta é dada por:

T)"L’l)2

F=ma=—
T

Sendo, ainda P, seu periodo orbital, sua velocidade entao sera:

2rr
V= ——

P
mas pela terceira lei de Kepler, o periodo e o raio da orbita por meio da expressao:
P? =kr®
onde k é a constante de proporcionalidade. Substituindo-se estes dois resultados, encontramos:
4’m
kr2
o que significa que a forga que mantém o movimento orbital é inversamente proporcional ao
quadrado do raio.
De acordo com a terceira Lei de Newton, o corpo central, e de massa M, no centro do

movimento, fica sujeito a uma forga igual e de sentido oposto. A forga central é proporcional ao
produto das massas dos dois corpos. Redefinindo a constante de proporcionalidade, teremos:

GMm

r2

Fgrav =
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que € a lei da gravitag@o universal. A direcdo da forca esta definida pela reta que une os dois
COrpos.

Nas proximidades da superficie da Terra, os corpos estao sujeitos a uma aceleracao no sentido
do centro de intensidade:

GM,
=% = 9,8m/s%, 6.2.1
R@
Basta lembrar que P =mg e F = %, que igualando, temos a expressao 6.2.1, onde Mg e

Rg sa@o respectivamente a massa e o raio da Terra. Ainda, devido a forma achatada da Terra,
corpos em sua superficie estdo sujeitos a aceleracoes de intensidade que variam de 9, 781m/s?
no equador e 9,832m/s? nos polos.

6.2.2 Resultados da Lei de Newton aplicadas ao movimento planetario

A interpretacao fisica das Leis de Kepler pode ser feita combinando-se as leis do movimento e da
gravitacao com as empiricas de Kepler. No intervalo de tempo dt, o vetor de posicao varre um

iy

Figura 6.5: Movimento orbital de um corpo sujeito a uma forca central. Componentes da
velocidade orbital

angulo A¢, de tal forma que: A¢ = Ut%, onde vy = vsinf é a componente perpendicular a 7 da
velocidade instantanea ¢ (6 é o angulo entre 7 e ¥). A drea correspondente vale: AA = ”fTAt, e
para At — 0,

a2 2

dA  rvy 2 (d9> h
dt

=5 = \f_i\ = mrvsinf 6.2.2

onde h é o momento angular por unidade heliocéntrico e constante pelo fato de ser conservado,
o que implica no fato do movimento se realizar em um plano, pois sendo h constante, o plano
formado por 7 e ¥ é sempre o mesmo.

Por outro lado, A/P = |h|/2 com A = wab 4rea da elipse e P o perfodo orbital. Portanto a
lei das areas é cumprida uma vez que a velocidade areolar € igual a area A que € igual a metade
do médulo do momento angular (ver Eq. 6.2.2).

Combinando-se esses resultados obtemos:

h 24 2mab
r  Pr  Pa(l—e)

v =
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Aplicando-se o resultado para o perielio e para o afélio, podemo escrever: v = 2”“[%]'

para o periélio, e v = 2”7“[8%3]%, para o afélio. Levando-se em conta que a = 1UA, P = lano e
e = 0,0167 a excentricidade, as velocidades periélica e afélica valem respectivamente 30, 3km/s
e 29,3km/s.

De modo analogo podemos escrever:
L = 7xp = m(TxV)
com m a massa do corpo, 7 seu raio vetor e p'o momento linear. Ainda

db _ o o dF_ . &
— = =rxF.

Tt

Como ¥ e p'sdo paralelos e ‘é—f define a forga, na direcao de 7, logo % é igual a zero e portanto

IZ| >
— =ruv; = |h| = constante.
m

Levando-se em conta que esses resultados independem da lei de forcas consideradas, elas
estao sujeitas a um campo de forcas central (apontam para o baricentro do sistema).

Figura 6.6: Movimento de dois corpos ao redor do centro de massa.

Podemos obter, por intermédio da combinacao das leis de Newton uma relacao entre o
periodo orbital e o semi-eixo maior a da érbita de um planeta de massa msy ao redor de um
corpo central de massa mj. Devido a forga gravitacional que age segundo os centros dos dois
corpos, ambos completam uma érbita em um mesmo periodo P, movendo-se com velocidades vq

e vy. Podemos escrever:

mlv% Am2myry

F = =
! (& P2

mgv% 472 mory

F = =
2 T2 P2
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Como pela terceira lei de Newton Fy = F5, obtemos:

1 m2

T2 mq

0 que resulta que o corpo mais massivo estd mais préximo do centro de massa que o menos
massivo. Sendo a = r1 + o a distancia que os separa, podemos escrever

maa
/)" = -
! (m1 4+ ma)
Lembrando que Fy,q, = F1 = F3 e vale:
Gmlmg
Fg'rav - T

combinando-se as expressoes acima, obtemos a forma Newtoniana da terceira Lei de Kepler:

P2 472

a3 G(my+ms)

Esta relacao nao é a mesma que para a terceira lei de Kepler, pois mostra que o cubo do
semi-eixo maior é proporcional & soma das massa do corpo central e do planeta em questao.

Para o sistema solar, onde a massa do Sol é muito maior que qualquer outro planeta, podemos
entdo escrever, sendo my > ma, que k = 472 /G Mg, com k sendo a constante de proporcionali-
dade da terceira lei de Kepler.

Newton nao se limitou ao estudo do movimento de dois corpos, mas também ao problema do
movimento da Lua em relacao a atracao da Terra e do Sol simultaneamente. Uma outra aplicagao
interessante de suas leis foi realizada para os cometas. A periodicidade do aparecimento desses
objetos levou um seu discipulo procurar dentre as observagoes existentes o aparecimento de
cometas que fosse separadas de intervalos de tempo regulares. Os registros do aparecimento
de um cometas nos anos de 1531, 1607 e 1682 levou-o a concluir que se tratava de um mesmo
objeto. Calculou seu retorno para 1758 com sucesso. Em homenagem a esse feito o cometa foi
batizado com o nome do autor Halley.

As leis de Newton foram utilizadas durante muito tempo para a construcao das efemérides
dos movimentos dos planetas, cometas e satélites, além de explicar o achatamento da Terra,
as marés ... A idéia de que se conhecendo as posicoes pregressas ser suficiente através de sua
teoria para se prever as posigoes futuras ganhou adeptos, entretanto, as equactes obtidas para
os movimentos através da teoria de Newton nao sao suficientes para descrever e resolver por
completo os movimentos planetérios.

6.3 Movimento de um corpo em um campo gravitacional.

Vamos caracterizar as equagoes que definem as energias envolvidas no problema.

1. Energia Potencial

d GM
E, = —/ Fdr e como F = 2m
00 T
dGM GM
Ep:—/ iy = B, = ==
0o r d
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I . Energia cinética

V2
B ="

2

IIT . Energia mecanica total
mV?  GMm
Er = - 6.3.1
T d
se considerarmos um corpo em equilibrio:
GMm  mV? 9  GMm
FG = Fcentri’peta = d2 = d mV*® = d

que substituindo-se na expressao (6.3.1) obtemos:

_GMm_GMm GMm

2d d 2d

o sinal -(negativo) significa que o sistema é fechado, e portanto o planeta serd mantido pela
atracao do corpo central.

Estudemos agora um corpo em movimento sujeito a uma forca central. Da Fig. 6.7 podemos
escrever:

Er

M

Figura 6.7: Esquema do movimento de um corpo sujeito a uma férca central

v = UQT + U2T 6.3.2
2GM 2F
v? — =h com h= —T,
r m
ainda
dr ; do
v, = — enquanto vp =71—
r=a M T

Substituindo-se na expressao (6.3.2) acima, obtemos:

(dr)? + r2(d0)2  2GM

=h
(dt)? r
enquanto que da 2% lei de Kepler, temos:
o r4(df)?
2 _ 2 _
T pri c = (dt)* = =
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Logo:
(dr)? + r2(df)? _2GM h 0
r4(de)? rc? 2
(dr)2 r2(d¢9)2 2GM  h 1 <d7~>2 1 2GM  h
AaoE e e 2 0= alm) te e 2= 633
fagamos
1 M d
R=-— G—Q dR ==
r C r

Substituindo-se na (6.3.3), temos:

2 2
(dR) —i—(R—i—GM) _2GM <R+GM>—h:0

o c? c? c? c?
<CZR>2+R2+2GMR+G2m2_2GMR_2G2m2_h_o
do c2 ct c2 ct 2
drR\* 5, (G*m® h
GO
G*m?> h
2 _ —
¢ =g +5=0
dR\? (dR)? dR
— RP—¢*=0 do)? = ——— +df = ———
(d@) TR =0= )= e = N

integrando-se:

+(0—46,) = arccosE = cos(0 — 6,) = E ou qcos(0—6,) =R—
q q

1 GM G*m? h 1 M he?
- = <C4+C2>cos(9—90):>T:CQ(1+ 1+G2m260s(9—90))

r c?

facamos agora:

2
o 1=l =p=4{xy
o2 =14+ 12 14+ portanto M =2 1= h=C"1GM
- G?m? — am P GM — =7
e V=0-0,
logo:

1 1
—=—(14+ecosV)
T p

representa a equacao de uma conica na forma polar do movimento orbital de um corpo em torno
de um ponto.

IV . Cdculo da velocidade
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Como da equacao

ou de forma tradicional:

Perigeu Apogeu

(1) oérbita baixa
(2) érbita eliptica
(3) trajetoria hiperbolica

Figura 6.8: Tipos de trajetorias do movimento ao redor do centro de massa.

i) A natureza da dérbita depende do valor de e - excentricidade, mas também de v.

ii) O valor v, = 4/ @ ¢é chamada de velocidade parabdlica e corresponde a velocidade do ponto
material em queda livre (com velocidade inicial 0), quando partindo do infinito chega-se a r.
Logo a natureza da conica pode ser caracterizada nas seguintes equacoes:

2GM
h<0 w ¢ e<1 elipse
r
2GM
h=0 wv= e=1 parabola
r
2GM
h>0 v> ¢ e>1 hipérbole
r

Tabela 6.3.1 Velocidades em fungdo da érbita.

Orbita Velocidade
Orbita baixa (d=200km) V, =7,8km/s
Orbita eliptica 7,8km/s <V, < 11,2km/s

Trajetéria Hiperbdlica Vp, > 11,2km/s
Orbitas Geoestaciondrias V= 3km /s
(d=36000km )
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Como aplicagao numérica adotar os seguintes valores:
G = 6,67x107"'Nm? /kg? (ou m3/kg.s?), Mg = 6x10**kg e Ry = 6.400km

A tabela 6.3.1 apresenta as velocidades para as diferentes 6rbitas de um satélite ao redor da
Terra.

6.4 Exercicios

1% Questao. Qual das opgoes representa corretamente a intensidade e direcao da forca gravi-
tacional que a Terra e a Lua experimentam face a interagdo mutua?

(A)@* s (C)%—»—.
(B)@ — (D)@—» l

2% Questao. A lei da gravitacdo universal devido a Newton, descreve a forca de atragdao F
entre duas massas M1 e M2 separadas por uma distancia R. Note que, devido a terceira lei de
Newton, ambas as massas experimentam essa forgca. Qual serd o valor da forca gravitacional,
em termos de F, se a massa M1 e a distancia R entre elas dobrar?

A)iF B)JF C)1F D)2F E)4F

3% Questao. Qual dos seguintes pares de massas exerce a maior forga gravitacional entre si?
(considere que em todos os casos as massas estao situadas em uma mesma distancia)

@+ = ®: .

4% Questao. Qual dos seguintes pares de massas exerce a maior forga gravitacional sobre o
outro?

) - ®)

=1 m=1 =3 m=2

@+ s @ -
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5% Questao. Qual das opgoes indicadas abaixo representa o corpo que exerce a menor forga
gravitacional na massa M?

@ (B)

2d

WHE@ > 00O
d
@ ()

6% Questao. Qual das opgoes indicadas abaixo representa o corpo que exerce a menor forca
gravitacional na massa M?

7% Questao. Em um hipotético sistema solar os planetas estao espagados em orbitas circulares.
As massas planetarias sao dadas em termos da massa de Jupiter. Qual dos planetas abaixo
exerce a maior forca gravitacional na estrela central?

. 1M, IM, .\10MJ ‘\16MJ

(A) (B) /(C) '/(D)
1AU 2 AU 3AU 4AU

8% Questao. Os satélites de comunicagoes sao muitas vezes colocados em o6rbita a 36.000 km
acima da superficie da Terra no plano equatorial. Estes satélites sao chamados de “geosincronos”,
ja que permanecem fixos na mesma posicao acima da Terra. Esses satélites tém um periodo
orbital de ...

(A) 12 horas (D) 6 meses .
o e
(B) 1 dia (E) 1 ano &

(C) 1 més

-
¢
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A dinamica da Terra

7.1 O tempo na Astronomia

O tempo, assim como o comprimento e a massa, é uma das trés grandezas fundamentais da
fisica. Define-se para cada uma delas uma unidade e, em particular, para o tempo uma para
a medida de uma duragdo. Para medir uma duragao (intervalo de tempo) de um experimento,
podemos utilizar uma unidade de tempo, como por exemplo, o periodo de oscilacao estavel de
uma particula vibrando. E suficiente, entretanto, que essa escala seja uniforme no decorrer do
tempo.

Na verdade, o que procuramos, é referenciar a data do evento a uma época origem. E preciso,
portanto, um relégio perpétuo cujo funcionamento nao seja interrompido de modo a permitir
medicoes em intervalos de tempo quaisquer.

As nogoes de tempo e de sistema de referéncia sao fundamentais no que se refere a cinemaética.
Assim, estudando o movimento de um ponto material, nés exprimimos suas coordenadas, ve-
locidade e aceleracao em fungdo de um parametro (varidvel independente) ¢, que chamamos de
tempo. Esse parametro nao tem nenhuma ligagao com as observacoes astrondémicas, por nehuma
necessidade l6gica. As relacbes que escrevemos entre as coordenadas e o tempo t, é que definem
por isso mesmo esse parametro, e que nos dao um meio pratico de determina-la. Se as tabelas
que fornecem as correspondéncias entre os diferentes valores de t as posigoes dos astro pode ser
calculada, a medida das coordenadas para um instante qualquer (conceito primitivo que repre-
senta quando um dado fenémeno ocorreu) nos permite, por interpolacdo inversa, conhecermos
o tempo t. Portanto a posicao do ponto funciona como um ponteiro de um relégio.

O movimento dos corpos celestes, e em particular o movimento dos corpos do sistema solar,
nos oferece uma grande fonte para a construcdo de um relégio. Acreditou-se durante algum
tempo que o movimento de rotagao da Terra nos oferecia essa condi¢ao, entretanto ela nao pode
ser comparada a um corpo sélido indeforméavel. As marés, os fendmenos geoldgicos e geofisicos
causam modificagbes nas dimensées do elipséide de inércia representativo de nosso globo ter-
restre. Apesar dessas perturbagoes serem mensuraveis, nao podemos considerar rigorosamente
validas as efemérides do tempo sideral T, estabelecidas em funcao de ¢, na hipotese de uma
Terra indeformével. Para distinguir estes valores daremos o nome de tempo terrestre (7') aquele
referente ao movimento da Terra, e tempo newtoniano ¢ ao segundo. Um desacordo entre os
tempos T', obtido pela rotagao da Terra, e t, obtido pelo movimento orbital, foi determinado, a
posteriori, sendo essa diferenca atualmente de cerca de 1 minuto (60%).

106
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Podemos, entretanto, utilizar com boa aproximacao o tempo terrestre, no lugar do newto-
niano, se as medidas se restringem a curto termo. Em outras palavras podemos considerar o
movimento da Terra suficientemente uniforme, a curto termo, se levarmos em conta os efeitos
sobre a Terra da agdo do Sol, Lua e planetas.

Outra forma de estabelecer uma escala de tempo uniforme é por intermédio da utilizagao
de osciladores estaveis (1072 do segundo), que garantam medidas muito longas com a ajuda
de meios independentes da astronomia e que apresentam carateristica ciclica (quartzo, rubidio,
cézio ...).

Como assegurar a continuidade de uma escala de tempo?

O estabelecimento das efemérides que fornecem o tempo sideral, e as posi¢oes planetarias
que fornecem o tempo sideral em funcao de ¢ da mecéanica newtoniana, supoéem conhecidos os
valores numéricos dos coeficientes das expressoes literais correspondentes. Esses coeficientes,
dependem das constantes de integracao cujos valores nao podem ser obtidos senao as custas
de observacoes. Cada vez que se revisa as constantes de integragao, para melhor definigdo dos
movimentos planetarios, equivale a introduzir uma descontinuidade no intervalo de tempo que se
usa como padrao. O problema é semelhante & definicao do metro. Se conservassemos a primeira,
definicdo do metro, ligada as dimensoes do globo terrestre, a cada nova determinacao do gedide
(melhora da precisao de medida, por exemplo) novo padrao seria estabelecido.

De modo semelhante do que se fez com a ado¢ao de um padrao para o metro, uma escala de
tempo uniforme e definida foi a soluc@o ( o tempo atoémico (TA)). O segundo é definido baseado
nas oscilagdes eletromagnéticas produzidas pelas transigoes quanticas num dtomo (césio 133).

Astrénomos utilizam o termo tempo com um qualificador (tempo sideral, tempo solar ...), que
sao grandezas distintas do tempo ¢t da mecanica. Essas grandezas tém a caracteristica comum
de variarem aproximadamente como funcoes lineares de ¢, e seus valores podem ser obtidos por
observagao, além de serem referidas as efemérides astronémicas. Veremos, no que se segue, que
os tempos sideral e solar sao essencialmente diedros, isto é, grandezas geométricas acessiveis por
observacoes diretas e que servem como intermedidrias quando procuramos determinar o tempo
t.

7.1.1 O tempo sideral, o solar verdadeiro e médio

O tempo solar verdadeiro local é, por defini¢do, o angulo horario do centro do Sol. Podemos
representa-lo pela expressao:
H@ = TS — QO

onde TS é o tempo sideral local. Lembremos ainda que a ascensao reta do Sol pode ser escrita
conforme Eq. 5.1.11 da Sec. 5.2 como:

ae :w+M+QesinM—tan2%sin2(w+M)

com:

w - longitude do perigeu

M - anomalia média (ver Sec. 5.1)

C = 2esin M - Equacao do centro; corresponde a corre¢ao ao movimento planetario devido
a excentricidade da drbita.

R = —tan® §sin2(w + M) - projecao ao equador,
logo podemos escrever:

Ho=TS—-A,—Ait—C+R
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com
A1 =n - movimento médio (n = 27/T), e
A, =w — nt,
O tempo solar verdadeiro é, portanto, afetado das variagoes da ascensao reta do sol. Podemos
representar o tempo sideral por uma expressao do tipo:

TS =T5,+T851+T1

onde

TS, - é uma constante

TS] - é a taxa de crescimento do tempo sideral em um dia, e

T - a soma das variacoes ligadas ao movimento do equindcio.

O tempo solar verdadeiro pode entao ser expresso da seguinte forma em funcao do tempo
uniforme:

Ho=TS,— Ao+ (TS1 —A1)t—(C+R—1)
A soma das parcelas (C + R - 7) é chamada de equagao do tempo (Eq): logo

H@ = Hl + (TSl - Al)t - Eq

Todo método que permite medir o angulo horario de um astro, relativo ao sol, pode servir
para a determinacgao do tempo solar verdadeiro local. Podemos determinar exatamente ao meio
dia a passagem do Sol pelo meridiano H, = 0. Esse instante, acessivel por observagoes, nao
varia como uma funcao linear do tempo, e portanto ndo podemos reproduzi-lo por intermédio
de um reldgio. Necessitamos dispor de uma escala uniforme de tempo e de um padrao.

Tratemos de definir uma escala uniforme, introduzindo inicialmente a nocao de tempo solar
médio. Para isso, vamos supor que uma teoria nos forneca a expressao exata da equacao do tempo
FEq. Se num dado momento a observacao fornece H,, o tempo solar médio é por definigao:

H,, =H,+ Eq

Isto é , o tempo solar médio é o tempo solar verdadeiro corrigido da equacao do tempo.

Como conseqiiéncia dessa definicao H,, = H; + (A1 — T1)t; se vamos identificar o tempo
solar médio local como o tempo uniforme da mecanica, devemos ter A1 — 17 = 1. Adotando-se
ainda como origem de ¢ o meio dia médio de um determinado dia, temos:

H, =t

Ainda o tempo médio se anula todos os dias ao meio dia, logo: H, = —Fj, o que significa
dizer que o tempo médio difere do verdadeiro por uma quantidade variavel e igual a equacao do
tempo.

Podemos ainda dizer que a diferenca entre o tempo sideral e o tempo verdadeiro local é igual
a ascensao reta do Sol.

A diferenca entre o tempo sideral e o tempo médio local, tem por expressao:

TS—H,,=TS—-H,— Eq
como H, =TS —a, — TS —H,=a,¢e Eq=C+ R — 7, substituindo-se:

TS —Hp=0,—C—-—R+T
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que representa a ascensao reta do Sol desprovida da equacao do centro, da reducao ao equador
e das variagoes que ficam sujeitas devido ao movimento do equindcio. Podemos interpretar a
diferenca T'— H,, como a ascensao reta de um mével cujo dngulo horario serd igual ao tempo
médio local.

Num instante determinado, os tempos solar verdadeiros de duas localidades diferem entre si
da diferenca de longitudes, da mesma forma que os tempos médios locais.

Finalmente tratemos de obter a razao entre a duracao de um dia sideral e um dia médio.
Sabemos que (77 — Aj)t cresce de um dia médio. Como A; = n, podemos escrever: T} —n =
86400°, como n = 27/T = 236, 555..., entao T3 = 86636, 555..., o que significa que em um dia
médio, o tempo sideral cresce de 7. O dia sideral é entao igual a:

1 dia sideral = % dias médios,
ou
1 dia sideral = 1 dia médio - 235, 90968°
1 dia médio - 3™55%, 91

7.1.2 O tempo civil e o universal

O tempo solar verdadeiro, lido diretamente de um relégio solar, foi utilizado de um modo geral
até o final do século XVIII. Foi a partir de 1816 que os relégios publicos, foram regulados em
tempo médio.

A contagem do dia é feita a partir da meia-noite, instante correspondente a mudanca de
data, contado em horas de 0" @ 24". A partir dai, renuncia-se o tempo médio, que era contado
a partir do meio dia, para adotar o tempo civil, que tem por definicao ser igual ao tempo médio
aumentado de 12". Assim o dia 10 de janeiro de 1999, as 09 horas tempo civil, corresponde ao
dia 09 de janeiro de 1999, 21 horas.

A unificacdo da hora se deu gracas a utilizacdo de um sistema de fusos horarios. Adota-se
o meridiano de Greenwich como meridiano internacional. Vaérios fendmenos sao datados em
tempo civil de Greenwich, e esse tempo recebeu o nome de tempo universal (TU).

7.2 Exercicios

1% Questao. Qual é o nimero médio de horas de luz por dia durante um ano, para um
observador na latitude 41°N?

A) menos que 10 horas

B) cerca de 11 horas

C) exatamente 12 horas

D) cerca de 13 horas

E) mais que 14 horas

2% Questao. Quando o Sol cruza o meridiano de uma dada localidade no dia 21 de marco o
TSL (tempo sideral local) vale:

A) 0 horas
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7.3 Movimentos da Terra.

Independente da discussao sobre a origem dos movimentos de rotacao e de translacao, dentre
outros, de que sao animados os corpos do nosso sistema solar, vamos neste capitulo caracterizar
esses mesmos movimentos, para nosso planeta, e procurar verificar quais as consequéncias para
as posigoes da Terra de um modo geral, nao esquecendo que a maior parte dessas caracteristicas
sao aplicadas para os demais planetas.

7.3.1 A rotacao da Terra

Nés sabemos que a Terra esta animada de uma rotacao, de oeste para leste, em um intervalo
de tempo de aproximadamente 23"56™ (w = 522 = 7,28x107°rd/s). A velocidade de rotagao

: ; 237567
linear no equador é :

2T R
= =4 2.1
Vo %6164 65m/s 7

e para uma dada latitude ¢, v = wv,cos ¢, que provoca um achatamento na Terra, de modo
que seu raio equatorial mede 6378,137 km, enquanto que o polar 6356, 7523 km. Definimos o
parametro ¢ para a figura da Terra, como sendo a razao: ¢ = (re — rp)/re onde 7. é seu raio
equatorial e r, o polar. Medidas precisas desses raios levam ao valor, para o achatamento, de
% = 298, 257223 (ver pégina 68, paragrafo 4.3.5).

A despeito das questoes fundamentais ligadas ao conhecimento de nosso planeta uma das
fundamentais é a que trata da rotacao. Conquanto a escola Pitagoérica estivesse revestida de
um carater esotérico e secreto, alguns de seus representantes chegaram a falar em rotacao da
Terra (ver Periodo Helenistico Cap. 3). Deixemos, no entanto, a questao filoséfica a respeito da
rotacao e nos concentremos em como provar que a Terra gira.

O movimento para o oeste da esfera celeste poderia refletir o movimento didrio da Terra para
o leste, mas esta evidéncia, por si s6, nao é prova de que a Terra gira, pois poderiamos justi-
ficar o conceito de rotagao dotando a esfera celeste de um movimento para oeste considerando
esse movimento a partir de um sistema de referéncia em uma Terra estaciondria. Logo nos sé
poderemos provar a rotagao da Terra fundamentando nossos argumentos nas conhecidas leis da
dinamica de Newtoniana.

e O Efeito Coriolis

As trajetorias aparentes de foguetes e satélites da Terra podem ser compreendidas admitindo-
se que a Terra gire. Considere um projétil lancado do pdlo norte em direcao ao equador da Terra
(Fig. 7.1). Na auséncia de rotagao, o projétil deve seguir na dire¢ao do meridiano durante todo
v6o. No entanto, na presencga de rotacao, o alvo situado no equador se movera para leste com
uma velocidade de 0,46km/s, e o projétil chegard em um ponto a oeste da posigdo do alvo.
Embora, o movimento do projétil seja diretamente para o sul, ele chega no equador desviado
para a direita em relacao a superficie da Terra. A aceleragao é produzida por uma forga inercial
que estd na origem desse efeito - o efeito Coriolis - que foi deduzido por Gaspard Gustave de
Coriolis (1792 - 1843) em 1835. A forca de Coriolis é dita inercial e age perpendicularmente a
dire¢do do movimento de um corpo que se desloca em um meio (segundo um referencial) em
rotacao, da forma como visto por um observador no mesmo referencial.

Corpos em movimento sempre parecem estar desviados para a direita no hemisfério norte e
para a esquerda no hemisfério sul. Se a velocidade de um projétil é v e a velocidade angular
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PS PS

Figura 7.1: Trajetéria de um projétil lancado do pdlo norte da Terra. (A) Terra sem rotagao
o projetil atingird o alvo em 1. (B) Trajetéria do projetil na presenca da rotagao da Terra. O
projetil chegarda no equador em um ponto a direita do alvo.

da Terra for o vetor w (a dire¢do estd voltada para o pdlo norte celeste, e sua intensidade é
medida pela velocidade da Terra em radiano por segundo), entao, podemos escrever em termos
da aceleragao de Coriolis :

aCoriotis = 2w(TXE) 7.2.2

onde v é a velocidade do péndulo, k é o vetor unitério no eixo de rotacao terrestre e w a velocidade
de rotacgao angular da Terra (ou seja, uma volta em um dia sideral).

O produto vetorial resulta do produto das componentes perpendiculares de v e w e a direcao
da aceleracao de Coriolis é a diregao em que aponta os dedos de sua méao direita quando vocé
alinhar os dedos de sua mao direita ao longo v e gird-los de modo que o dedao aponte para para
a diregao da velocidade angular (dngulo w - regra da mao direita).

Y

g»-——-—>

Figura 7.2: Regra da mao direita

Um corpo langado em A (Fig. 7.1D), vai desviar-se para leste devido a rotacao terrestre, com
uma velocidade ¥ = (R+h)w com R o raio da Terra e w sendo sua velocidade angular de rotagao.
O movimento resultante dessas queda livre é um movimento parabdlico. O corpo cai em B depois
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de um tempo dt, ao cabo do qual o ponto O serd O’ (Fig.7.3). Teremos entao: OB = (R+ h)wdt
e 00" = Rwdt. Vemos portanto que o ponto B da queda se encontra desviado para leste do
ponto O’ equivalente a BO' = hwdt com h = g(dt)?/2, e portanto BO” = gw(dt)?/2. Por
exemplo, para h = 120m, teremos dt = 5s e BO” = 45mm, onde OO’ ~ 2km.

Figura 7.3: Desvio para leste

O efeito Coriolis define as caracteristicas dos vento em grande escala na atmosfera da Terra.
Um ciclone é um local de circulagao do ar que se caracteriza por um movimento no sentido
anti-hordrio no hemisfério norte (sentido horério no sul), produzido um deslocamento para a
direita do ar fazendo com que ele flua em direcao ao centro de uma regiao de baixa pressao. Um
anticiclone se forma quando o ar, a partir do centro de uma regiao de alta pressao, é desviado
no sentido horério regides do hemisfério norte (sentido anti-horario no Sul).

Figura 7.4: Anti-ciclone - hemisfério norte

O aquecimento solar produz grandes células de ar que se movimentam verticalmente e que
sao denominadas de células de Hadley. Na superficie da Terra, o efeito Coriolis causa ventos que
fluem para leste nas regioes confinadas entre as latitudes de 5° a 30°. Nota-se ainda que o efeito
Coriolis combinado com a convecgao cria um padrao global de fluxo atmosférico. Convecgao é
um modo para transporte de energia térmica de uma localidade para outra (dois outros processos
sao a radiacao e a condugao.) A convecgao acontece na atmosfera da Terra quando a radiagao
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solar aquece o solo e o ar entra em contato com ele. O ar se expande e sua densidade diminui.
Ar frio, mais denso desce deslocando o ar mais quente, que enquanto sobe esfria.

e O péndulo de Foucault

Conquanto sejam varias as evidéncias de que a Terra seja animada de movimento de rotagao,
a prova foi fornecida por Foucault, que com seu famoso péndulo mostrou que se o plano de
oscilagao de um péndulo livre estd isento de forgas perpendiculares, a interseccao do horizonte
local e do plano de oscilagio giram em um intervalo de tempo de 24" no pélo, e de 24" /sin ¢,
em uma latitude ¢ qualquer.

H4 150 anos, Foucault (1819-1868) demonstrou a rotagdo da Terra, com auxilio de um
péndulo, em uma experiéncia que ficou conhecida como o “Péndulo de Foucault”. A primeira
vez em que conseguiu éxito na realizacao da experiéncia ocorreu em janeiro de 1851, na residéncia
de sua mae viuva, onde morava, na esquina das ruas d’Assas e de Vaugirard. O péndulo nao
devia ter mais que 2,5 metros de comprimento.

Informado do éxito, Arago (1786-1853) - entao diretor designado do “Bureau des Longitu-
des”, desde a morte de Bouvard (1767-1843) - convidou-o a reproduzir a experiéncia na sala do
segundo andar do Observatorio de Paris, atualmente denominada Sala Cassini. Esta segunda
experiéncia foi efetuada no inicio de fevereiro de 1851 com um péndulo que tinha entre 10 e 11
metros de comprimento.

O Principe-Presidente, que viria dentro em pouco a se tornar Napoleao III, informado do
resultado da experiéncia, convidou Foucault a reproduzir o seu péndulo em um lugar apropri-
ado para uma demonstragao publica. O monumento “Panthéon” foi escolhido e os numerosos
espectadores, que 14 estiveram em marco de 1851, foram testemunhas do movimento da Terra,
que, girando sob seus pés, criava a impressao de que era o péndulo que efetuava esta rotacao.

Figura 7.5: O péndulo de Foucault (Panthéon)

Em 1902, Flammarion reproduziu a experiéncia, segundo relato contido na edigao de fevereiro
de 1996, da revista “I’Astronomie”. O Observatério de Paris, por ocasido da programacio de
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A Ciéncia em Festa de 1994, tomou, como tema central, a “Rotagao da Terra”. A experiéncia
do péndulo de Foucault tornou a ser recriada na sala Cassini, gragas & Sociedade “Athanor de
Montlugon” (responsével pela massa na extremidade do péndulo), com o apoio do Conservatério
de Artes e Oficios, particularmente de um de seus engenheiros, e do pessoal do Observatério
de Paris. O sucesso dessa realizacao levou o Conservatério de Artes e Oficios a reproduzir o
péndulo de 60 m no Panthéon (Fig. 7.5), por ocasido da Ciéncia em Festa do ano seguinte, 1995.

Um péndulo simples consiste de uma massa m na extremidade de uma corda de massa
despresivel ou em uma haste rigida de comprimento [. Se a massa m for deslocada de sua
posicao de repouso e solta, resultard em um movimento oscilatério.

Chamando de « o angulo que a corda faz com a vertical em um dado instante, a equacao
diferencial do movimento é dada pela expressao:

F=—kx=mz2

assumindo que nao haja forcas de amortecimento ou outras forcas externas agindo e que w =

\/%, teremos a expressao:
i+ wlr=0

que se identifica como um movimento harmoénico. Chamando de « o angulo que a corda faz com

latitude : O

Figura 7.6: O péndulo simples

a vertical em um dado instante, a equacao diferencial do movimento é:

d’a g .
gz = psina
assumindo que nao haja forcas de amortecimento ou outras externas agindo.

Conforme a figura 7.6, consideremos o plano horizontal, supondo que O seja a posicao da
massa oscilante em repouso. O eixo horizontal x é dirigido para o leste (tangente ao paralelo),
enquanto o y estd dirigido para o norte (tangente ao meridiano). O terceiro eixo Oz serd vertical,
dirigido para cima.
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Para o caso em que a rotagao da Terra é desconsiderada, as equacoes do movimento sao
aquelas do péndulo simples, ou seja:
" = —wiz
" o__ 2
Yy =-—wy
onde w é a oscilacao prépria do péndulo, isto é:
w=./2
l
com g a aceleracao da gravidade e [ o comprimento do péndulo. Se no instante t = 0 o péndulo

passa por O com uma velocidade v, segundo o eixo Oz, entao a solucao deste sistema sera:

Vo .
= — t
x wsm(w)

y=20

Se introduzirmos a rotagao da terra, teremos que considerar o efeito Coriolis levando em conta
a aceleracao de Coriolis conforme a equacgao 7.2.2, onde a velocidade de rotagao €2 da terra é
muito menor que a velocidade de oscilacao prépria w do péndulo.

Considere que estejamos na latitude ¢. As componentes do vetor Ok podem ser escrita no

referencial Oxyz.
0

Qcoso |,
Qsin ¢

enquanto que as componentes de U

A aceleragao de Coriolis terd por componentes:

21/ Q sin ¢
—22'Q sin ¢
22'Q cos ¢

As equagoes do movimento no eixo Oxy serao:

" = —w?z 4+ 2y/Qsing

n_ _

y" = —w?y — 22'Qsin @

considerando as mesmas condigoes iniciais para t = 0, as solugoes do sistema diferencial sao:

x = % sin(w,t) cos(sin(¢)t)

y = —% sin(w,t) sin(Q sin(¢)t)

com

Wo = \/w2 + Q2sin?(¢)
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que pode ser escrita como:

(1) = 2esntent) (i)

A oscilagao se da com uma pulsagdo propria w, que é expressa pela expressao:

Vo .
— S t
o in(wot)

A direcao desta oscilagao é dada de acordo com a espressao:

((con@mion ),

que roda lentamente com uma frequéncia segundo: {2sin(¢) que corresponde:
e 10s polos 1 ciclo por dia (1 dia)
e para ¢ = 45° 0,7071 c¢/d (1,414 dias)
e para ¢ = 23,5° em Sao Paulo 0,3987 c¢/d (2,507 dias)

7.3.2 A precessao.

Historicamente foi Hiparcos em 129 a.C que descobriu o efeito da precessao estudando o desloca-
mento aparente da estrela Spica situada nas proximidades do plano da ecliptica. Sua experiéncia,
similar aquela de Timocharis e realizada em 273 a.C., consistia em medir a distancia angular
do centro da sombra terrestre projetada na Lua durante um eclipse lunar (posi¢ao diametral-
mente oposta ao do Sol que corresponde a uma longitude ecliptica para a estrela Spica de
Lspica = Lo + 180°). Hiparcos obteve o valor para a longitude de 174°. Cento e quarenta e
quatro anos antes Timocharis havia obtido 172°, o que levou-o a concluir que a estrela havia
avancado de 2° nesse intervalo de tempo; ou seja 50” por ano. Hiparcos teria especulado que
esse movimento pudesse ser devido ao movimento proprio da estrela, que para os conhecimentos
da época pareceu algo exagerado. Entretanto essa descoberta teria sido considerado como um
deslocamento, no sentido retrégrado do equinécio (que corresponde ao efeito da precessao).

Nos estamos familiarizados com o movimento de um giroscépio ou de um pido. Quando o
eixo de rotagao de um corpo nao esta alinhado com a vertical, espera-se que ele tenda a aumentar
essa inclinacao. Entretanto o eixo de rotagao gira em relagao a vertical mantendo a inclinagao
enquanto gira mais lentamente. Este movimento de precessao é previsto pelas leis de Newton,
cuja interpretacao da segunda lei de Kepler exige o conceito de momento angular:

L = 7xp = m(rxv), 7.2.2

onde m é a massa do corpo, r o vetor posi¢do e p o momento linear.

O produto vetorial na equacgao 7.2.2 produz o produto das componentes perpendicular dos
dois vetores em questao. O momento angular é uma grandeza vetorial L caracterizada pelas
unidades kg.m?/s.

Diferenciando a equacao 7.2.2, obtemos:

dL  dF dp .

— -

E = axp‘i_rXa
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Terra

x,- /9/\ Lua
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Figura 7.7: Geometria da observacao da estrela SPICA

Figura 7.8: A precessao movimento giroscépico do eixo de rotacao

onde df = N é denominado de torque.

A atragao gravitacional exercida no bojo da Terra, produz um torque N = #xF. Como esse
torque N representa a taxa de variacao do momento angular L, com o tempo (N =dL /dt), nao
havendo nenhuma componente vertical que forcaria o pdélo a movimentar-se para baixo, logo
ele s6 pode girar, ou precessionar, segundo a vertical. Forcas diferenciais aplicadas no bojo da
Terra, devido a sua forma achatada, produz um movimento semelhante que a faz precessionar
para oeste.

7.3.3 A translacao ao redor do Sol

A translacao anual da Terra é regida pela atragdo gravitacional do Sol, conforme estabelecido
pela lei da gravitacdo universal. A intensidade dessa forca é dada por:
GM,
F— oMe
a2

My = 1,99x10%kg - massa do Sol
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mg = 5,98x10%!kg - massa da Terra
G = 6,67x107'N.m? /kg? - constante gravitacional
d =1,496x10"m - distancia Terra-Sol

Esta lei, devido a Newton (1687), permitiu que se atribuisse uma interpretagao fisica para os
movimentos de dois corpos regidos pelas leis de Kepler (1609) (ver segao 3.10). Em particular
para a Terra o plano de sua Orbita, denominada de ecliptica, esta inclinada de um angulo
€ = 23°26'21”, aproximadamente, em relacao ao equador. Os planos do equador e da ecliptica
se interceptam nos pontos v (equindcio) e 4'. A passagem do Sol pelo equinécio, corresponde
a época em que ele cruza o equador no sentido do hemisfério sul para o norte, durante seu
movimento aparente anual.

7.3.4 Evidéncias da translagao da Terra ao redor do Sol
e A aberracao

O efeito da precessao, que modifica as coordenadas celestes de uma estrela com o tempo,
¢é na esséncia devido ao movimento do sistema de referéncia para o qual as coordenadas das
estrelas sao referidos.

A aberracdo assim como a paralaxe tém diferentes naturezas. A primeira trata da va-
riacao aparente da direcao do astro devido ao movimento do observador, ou em outras palavras,
a aberracao depende da velocidade relativa observador e astro. Ja a paralaxe é um efeito
geométrico devido ao deslocamento relativo. Portanto, aberracao e paralaxe sao fenomenos de
naturezas diferentes, que no entanto apresentam certa analogia quando tratados teoricamente.

O movimento da Terra combinado com a velocidade de propagacao da luz, causam o efeito da
aberracao. Descoberto por Bradley em 1726 este efeito pode ser comparado a variagao da direcao

aparente da queda das gotas de chuva conforme o observador esteja imével ou se deslocando
(Fig. 7.9).

|
I

s A
‘|% | vl il

Figura 7.9: Trajetéria aparente das gotas de agua da chuva vista por um observador parado e
em movimento

Se em um instante ¢ observamos uma estrela a uma distancia d, e levando-se em conta que a
luz leva um tempo % para chegar, onde ¢ é a velocidade de propagacao da luz, sua posigao fica
caracterizada no instante ¢ — %. Além disso, durante o intervalo de tempo correspondente a % a
Terra se movimenta ao redor do Sol com velocidade aproximada de 30km/s. A estrela parecerd
ter se deslocado no céu, descrevendo uma elipse dita de aberracao, paralela a ecliptica, cujo
centro é sua posicao verdadeira e cujo semi-eixo maior é dado pela relacao entre as velocidades
da Terra e da luz, ou seja:

30

~ Mrad = 0,0001x206265 ~ 20,6
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7.3.5 A aberracao do Sol.

A velocidade relativa do Sol, supondo-se um movimento circular, é dada por v = na com
a representando a distancia Terra-Sol (em unidades astronomicas) e n a velocidade angular
aparente do Sol. O intervalo de tempo que a luz gasta para percorrer a distancia a é dada pela
expressao: 7 = 2. Nesse intervalo de tempo o Sol se desloca de um arco de circunferéncia igual
ak=mnt,logo k=n%, ouk=2% O arcok representa entao a diferenca de posigoes aparente e
verdadeira e denominado de aberracao solar.

A descoberta da propagacao da luz e a primeira determinacao do tempo que ela leva para
percorrer a distancia Sol-Terra é devido a Réemer (1676 Observatério de Paris).

No século XV II, os eclipses dos satélites de Jupiter eram utilizados para a determinacao
das longitudes na Terra, o que conferia uma importancia pratica consideravel as tabelas de
seus movimentos fornecidas por Cassini. Rdemer constatou que essas tabelas representavam
corretamente os fendmenos observados nas vizinhancas das quadraturas do planeta, mas nao
nas oposigoes nem nas conjuncoes. Na época das conjuncao os eclipses ocorriam com atraso,
enquanto que na oposi¢ao com um avanco de quase 8 minutos, o que resultava em uma pulsacao
aparente do espago com uma amplitude da ordem de 16, 6™, valor correspondente ao dobro da
chamada “equagao da luz”.
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1. olwas

Figura 7.10: A esquerda parte do caderno de observagoes que integraram os cilculos da de-
terminagao da velocidade da luz. Observe que a maior parte das obervagoes dessa noite foi
realizada por Picard. A direita um gréfico, baseado nas observagoes de Réemer feito por Sag-
nier representando a equacdo da luz (Artigo de S.Débarbat - biblioteca do Observatério de
Paris)

Logo:

2T 27
= = frg 2 2 ~ 2 4 ”
k=nrt T 365,25)(24)(60X8,3X 06265 0,45

A determinacao do valor mais correto para k implica na introducao do valor da excentricidade
da orbita relativa do Sol. A velocidade do movimento kepleriano ¢ resultado de dois vetores:
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um normal ao raio que tem intensidade
na
ie
e outro normal a linha das apsides que tem por medida
nae

V1—e2

O hodégrafo do movimeno é um circulo. As componentes das velocidades se obtém ds

expressoes:
a) componente radial
1_1+ecosv_) Ldr  esinvdy
ro P r2dt p dt
como d dr  Cesi C
o dv r esinv e
—=C——=——>Vo=—
"t dt dt 2
b) componente normal
dv C C(l+ecosv) C
dt r P P

Portanto o hoddégrafo é um circulo de raio 1% com o centro situado a uma distancia % da

normal ao eixo focal da conica.

Figura 7.11: Hododgrafo do movimento aparente do Sol

Conforme a solucao da equacao de Kepler,
C =na*V1 —e? e p=ay1—e?

A componente normal ao raio vetor da velocidade é portanto

™
— =

Vn:V1+V28iD(2 )= Vi, =Vi+ Vacosv
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logo
Vo = € teScosV = E(1—i—ecosv)
p p p

A aberracao do Sol é igual a razao desta velocidade com a da luz:

k(1 + ecosv) = L(l —ecosv)

cv1 —e?

na
— k=

cvV1 —e?

7.3.6 Aberragao das fixas

A aberragdo nao afeta somente o Sol como Rdemer e seus contemporaneos admitiam. Na Fig.
7.12, T representa a Terra, A1 o astro observado e U a velocidade da Terra relativa ao astro.

A luz emitida pelo astro quando se encontra em A; chega até a Terra ao cabo de 7 = AlTT.

A velocidade relativa estrela e Terra é —¢. A diregao geométrica do astro é T;lg, e sua
direcao aparente TA;.

A aberracao é dada pela expressao:

sinf  sin A6 v
= — = Af = —sinf
AlT A2A1 = Cc St

-v/c

Figura 7.12: A aberragao das fixas

7.3.7 Aberragao secular

Supondo-se um observador T animado com uma velocidade v em relagdo a um conjunto de
estrelas, se considerarmos um conjunto de pontos situados em uma circunferéncia em 7' devido
ao movimento da Terra, resultard que todas as posigoes estarao mais préximas de A.

Em resumo todas as posigoes aparentes estao mais proximas do “Apex” (ponto diretor das
velocidades), que as posigoes geométricas.

Se a distribuicao geométrica das estrelas for uniforme, sua distribuicao aparente nao é; o
hemisfério celeste que pertence o Apex se enriquece as custas do outro.

Se a velocidade ¥/ representa, em valor, uma fracao considerdvel daquela de valor ¢ da luz,
as estrelas aparecerao concentradas na dire¢ao do apex, deixando o antiapex pobre de estrelas.

O Sol e seu sistema planetario sao animados de um movimento de translacao em relacao as
estrelas préximas com velocidade aproximada de 20km /s, na diregao da constelagao de Hércules.
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Figura 7.13: Aberragao secular

. ” . ~ . A~ . 2z
A constante v/c tem valor aproximado de 14 . Esse efeito nao parece ter influéncia apreciavel
sobre a reparticao aparente dos astros. Como a aberracao de cada estrela é invariavel em diregao
e modulo, ela nao podera ser colocada em evidéncia observacionalmente.

7.3.8 Aberracao anual da fixas

A velocidade orbital da Terra varia pouco em mddulo, mas muito em direcao, e seu apex descreve
um elipse em um ano permitindo colocar em evidéncia a aberracao anual correspondente.

B =50°
Circulo 3
3 4 ™ Esfera
d h ~" Celeste

| .-3 p= 0°
4 Reta

Figura 7.14: A aberracao anual das fixas

Negligenciando-se provisoriamente a excentricidade da orbita da Terra, sua velocidade v é
igual a na, em médulo, e sua direcao faz um angulo de —% em relagao ao raio vetor Terra-Sol,
de modo que o apex tem por longitude ©® — 7.

A Fig. 7.14 mostra a 6rbita aparente estelar devido a aberragdo. A Terra é mostrada em

quatro posicoes distintas, conjuntamente com as posicoes aparente de um astro situado no pélo,
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no plano e em uma posicao qualquer na ecliptica. A constante de aberragao anual é o semi-eixo

92

[

\_/

Figura 7.15: A aberracao anual das fixas. Apex do movimento

maior da elipse e igual a k = 2. O semi-eixo menor tem por valor ksinb (b latitude ecliptica).
Uma estrela situada no plano descreve um segmento de reta de comprimento 2k, enquanto que
uma situada no pdlo, uma circunferéncia de raio k.

Na Fig. 7.15 seja E o plano da ecliptica, v o equinécio e X uma estrela de coordenada [ e
b (coordenadas eclipticas). O apex do movimento orbital da Terra é o ponto V nesse mesmo
plano, e cuja longitude celeste ¢ igual a do Sol diminuida de 7.

Considerando-se o arco VX como O, a aberracao X X’ tem por valor: ksin©.

O ponto X’ é mais préximo de V' que o ponto X posigao geométrica. As posigoes aparentes
do ponto X', sendo !’ e b suas coordenadas podem ser escrita como:

Al=1 -1

Ab=1V —b

No triangulo QX X', temos:
cos Ol = X X'sin S

Ab= XX'cos S

Entao:
cosbAl = ksin©®sin S

Ab=ksin®cos S

COSOAY = X = ¥SIN®
AB = Y = rCcos®

Figura 7.16: Coordenadas diferenciais (aproximacao)

— —

No triangulo QV X, considerando: 651\/ =5, XV=0,0X=75-be X@V =0-5—1
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podemos escrever:
sin S sin XQV

sinQV ~ sin®
sin © cos S = cos é‘\/ sin Cj)\( — sin @‘\/ cos Cj}( cos X@V

sin®sinS = —cos(© — 1)
cos©cos S = —sinbsin(O — 1)

Podemos entao expressar a posicdo aparente em funcéao da verdadeira de um objeto em
coordenadas retangulares, por:

x = cosbAl = —kcos(f — 1)
y=Ab= —ksinbsin(© — 1)

e desta podemos obter
72 y? ,
k2 k2sin®b
que representa a equacgao de uma elipse de semi-eixos k e ksinb. O que podemos concluir é
que a estrela descreve essa elipse na esfera celeste, com centro correspondente a sua posicao
verdadeira. O semi-eixo maior k é paralelo a ecliptica e constante para todas as estrelas.
O efeito é maior para X = £k para © — [ = 0, ou 180°. No pdlo da ecliptica (b = 7) a
elipse torna-se uma circunferéncia, e a medida que nos aproximamos do plano a excentricidade
da elipse aumenta até a ecliptica (b = 0) quando se degenera em uma linha reta.

7.3.9 Aberragao Diurna

A aberracao diurna corresponde a correcao devida a rotagao da Terra. A velocidade de rotacgao
de um ponto no equador é dada por:

2rR

B L W
260560 0> 405km /5

Vo
Em uma dada latitude ¢ podemos escrever:
’l) ”
V=1,C080 = k= —cosp =k =0,320 cos ¢
c

No caso da rotacao da Terra o apex do movimento esta dirigido para o ponto cardeal leste,
ja que seu movimento de rotacao se da de oeste para leste.

Aacosd = XX’ sin S
Ad = XX cosS

como

XX = Ecosqﬁsin@
c
do tridngulo PXE

. T .7 . us 3T
sin © cos S = cos 5 s1n(§ —§) —sin 5 cos(§ — ) cos(h — 7)
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Figura 7.17: A aberragao diurna

sin®cos S =sindsinh e
sinS  sin(h — 37”)

sin g sin ©

sin®sin S = —cosh

Substituindo-se: y
Aacosd = —2 cos ¢sinOsin S
c

Ab = v—cocosqﬁsin@cosS

Finalmente:
Aa = 0,0213° cos ¢ cos h sec §

AS = 0,320 cos¢sinhsind

para a passagem meridiana, como h = 0,
Aa = 0,0213° cos ¢ secd

Ad=0

7.3.10 Paralaxe

Ao contrario da aberracao, que se trata de um efeito 6ptico de velocidade relativa, a paralaxe é
um efeito geométrico devido ao deslocamento relativo. Trata-se portanto de fendomenos diferentes
na esséncia.

Trataremos o problema, inicialmente ligado a paralaxe anual das estrelas e seus movimentos
préprios. As medidas das paralaxes e dos movimentos préprios sdo operagoes fundamentais da
astronomia estelar e gracgas a estas é que conhecemos razoavelmente bem hoje a estrutura do
universo.

Em seguida trataremos a paralaxe didria, pois a paralaxe horizontal equatorial do Sol é uma
das constantes fundamentais da astronomia, que nos dd as dimensoes absolutas do sistema pla-
netdario, e cuja determinacao foi, para os astronomos, um problema de importancia fundamental,
mas de grande dificuldade.

e Paralaxe anual estelar
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De um modo geral, chamamos de paralaxe a mudanca de direcao de um astro quando o obser-
vador desloca-se de um ponto a outro no espaco. Trata-se, portanto, de um efeito geométrico
do deslocamento relativo.

A trajetéria anual da Terra causa um deslocamento aparente das estrelas, cuja trajetéria
aparente é uma elipse para um astro perto do pélo da ecliptica e uma reta para uma estrela
situada no plano da ecliptica.

Este fenomeno geométrico permite medir as distancias estelares. O método da determinacao
foi pela primeira vez aplicado por Bessel em 1838. O angulo 2p é tao maior quanto mais préximo
estiver o astro da Terra.

¥ ¥e

Figura 7.18: O efeito da paralaxe

Quando a Terra se encontra em A, a estrela é vista segundo a direcao E’. A posigao he-
liocéntrica, vista a segundo a direcao S partir do Sol.
No A®SA na Fig. 7.18, temos:

sin(f’' —0)  sing’

a d
sin(0' — 0) = gsin o

para

3

0 = 5= sinm = %
a
ou = (paralaxe)

A distancia a Terra-Sol é conhecida e corresponde a unidade astronémica. A medida do angulo
7 fornece a distancia d do astro. Este angulo medido em segundo de grau define uma medida
de distancia denominada “parsec”.

e 1 parsec - é a distancia a partir da qual um objeto vé o segmento Sol-Terra segundo um
angulo de 1”7

logo
d(parsec) =
arsec) = —;
P w
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Por exemplo: a estrela Préxima Centauri (estrela mais préxima de nés), tem uma paralaxe de

0,76”, o que corresponde a uma distancia de 07—16,,pc oud=1,3pc.

Ainda como 1" = 555, logo 1pc = 206265U A ou 1pc = 3,086x10'*km
Uma outra unidade utilizada em astronomia é o ano-luz (AL).
e 1 AL - é a distancia percorrida pela luz em um ano

1AL = 9, 46x10"?km

Como
1pe = 3,086x10%km = 1pc = 3,26AL

Na Fig. 7.19, X representa a posi¢ao de uma estrela no sistema ecliptico de coordenadas.
Seja © o angulo que a diregao da estrela faz com aquela do Sol. O deslocamento paralactico se
faz na direcao do Sol e tem por expressao:

XX =n7sinf

com 7 sendo o valor da paralaxe da estrela.

Ab

b
¥
®

Figura 7.19: Efeito da paralaxe. Direcao do movimento aparente

Na figura, [ e b sdo as coordenadas ecliptica da estrela, 6 representa a longitude do Sol e ~

o equindcio, origem das medidas das longitudes.
As coordenadas diferenciais do ponto B em relagdo a A podem ser escritas como:

= ABsinS = Alcosb e
y= ABcosS = Ab
Para o caso em questao, escrevemos:

Alcoshb = XX'sinS = 7sinfsin S
Ab= XX’ cos S, 7.2.3

Para o AXQ® temos as seguintes relagoes:
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sinf cos S = —singcos(ﬂ —1) ou

sinf cos S = —sinbcos(d — 1) ainda
sin(@ —1) sinS
sinf  sinZ

sinfsin S = sin(f — 1)

Substituindo-se nas expressoes (7.2.3), temos:
x = Alcosb=msin(f — )
y=Ab= —msinbcos(d — )

resultando:
72 y?

iR S
72 72sin?b
que representa uma elipse com semi-eixos maior e menor iguais a m e wsin b, respectivamente,

e esquematizado na Fig. 7.20 a seguir.
O movimento orbital da Terra resulta em um movimento periédico da posicao da estrela. Os

eixos da elipse de paralaxe estao na razao inversa da distancia dos astros. Para uma estrela situ-
ada no pdlo da ecliptica, sua posicao aparente descreve uma circunferéncia de raio 7, enquanto

para uma situada no plano da ecliptica a elipse se degenera em uma reta

B = o

civrculo

Eafera
W Celeste

Ecliptica 3

Figura 7.20: Paralaxe anual. Correcao devido ao movimento orbital da terra
O tratamento matematico da paralaxe ¢ feito de modo semelhante ao da aberracio. E
suficiente substituir k por 7, e a longitude do Sol pelo apex, o que corresponde a somar 5 a 6
nas expressoes da aberracao. Logo sendo:
x = —k[cos(6 — 1) + e cos(w — )]
y = —k[sin(@ — 1) + esin(w — {)]sinb
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para a aberragao,

x = +msin(© — 1)
y = —mcos(© —[)sinb

para a paralaxe.
Fazendo-se a composigao dos dois efeitos, podemos escrever:

x + kecos(w — 1) = —kcos(© — 1) + 7sin(© — 1)
y+ kesin(w — ) sinb = —ksin(© — 1) — wcos(O© — 1) sinb

Trata-se de uma elipse com centro no ponto

xo = —kecos(w — 1)
Yo = —kesin(w — 1) sinb
S (v + 90)° (G4 tw)?
2, W+tY 2, 2_ @+ Y+
o =k = =1
(@t 20)" + sin b T k2+ 72 (k2 +72)sin?b

vemos que ela tem por semi-eixos
VEZ+ 72, e Vk2+n?sinbd

cujos pontos maximos sao alcancados por um ponto mével nas épocas da oposicao, da conjuncao
e da quadratura.

7.3.11 O Efeito Doppler e a medida da velocidade

As aplicagbes da analise espectral nao se resumem a determinacao da temperatura e da com-
posicao quimica de um objeto celeste. Uma outra informacao importante é a velocidade do
corpo observado.

Imagine-se observando um objeto que emite bips sonoros separados por um intervalo de
tempo constante - a este intervalo damos o nome de periodo. Quando o objeto esta parado,
voceé espera os bips uns apods os outros, sempre separados pelo mesmo intervalo de tempo. Mas
imagine agora que o objeto aproxima-se de vocé a uma velocidade nao desprezivel frente aquela
do som. A transmissao dos bips a partir do objeto até nds nao pode ser considerada como
instantanea sendo necessério levar-se em conta o tempo de propagacao do som.

Se o primeiro “bip” for produzido a partir de uma dada posicao, o segundo é emitido a uma
distancia menor. O tempo de transmissao do primeiro é portanto maior que o do segundo. Para
nés, o intervalo de tempo entre o dois bips nao é mais igual ao periodo real do sinal porque o
segundo bip estava a uma distancia menor e, por conseguinte chega mais cedo. Assim, se o objeto
aproxima-se de nos, o periodo aparente do som é menor que o periodo real. Contrariamente, se
0 objeto se afasta, o periodo aparente é maior que o periodo real. Este fenémeno é chamado de
efeito Doppler, nome do fisico que o descobriu. No caso das ondas sonoras, a conseqiiéncia bem
conhecida é a mudanca do som de uma sirene de uma ambulancia que passa rapidamente na
frente de nés. Quando a sirene se aproxima, o periodo do som diminui e este fica mais agudo,
mas quando se afasta, o periodo aumenta e o som torna-se mais grave.
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azul

vermelho

Figura 7.21: Efeito Doppler: devido a propagagao do som, a frequéncia aparente do objeto
central depende da sua velocidade e da posicao do observador

O efeito Doppler se produz igualmente para as ondas luminosas. Assim, quando uma fonte
aproxima-se de nés, o comprimento de onda aparente da sua radiacao diminui, deslocando-se
para a parte azul do espectro visivel e fala-se de um deslocamento para o azul (“blueshifted”).
Contrariamente, se a fonte afasta-se, o comprimento de onda aumenta deslocando-se para o
vermelho (“redshifted”). Como o deslocamento em comprimento de onda estd ligado diretamente
a velocidade do objeto, uma das grandezas permite determinar a outra. Por exemplo, se se quer
conhecer a velocidade relativa de uma estrela de tipo solar, é suficiente tomar um espectro
da estrela, comparar este com o espectro do Sol. Medindo-se os deslocamentos entre os dois,
deduzimos imediatamente a velocidade procurada.

Imaginemos uma fonte de luz deslocando-se com uma velocidade v em relagdo a um obser-
vador, enquanto emite uma radiacao com comprimento de onda A e freqiiéncia v. Em dado
instante ¢ = 1/v, uma onda com comprimento A, que emerge do objeto fonte é vista por um
observador, como uma onda de comprimento:

A= (c+v)t=c[l+ (v/e)]/vo

pois A e v estao relacionados pela equagao v = ¢/
A freqiiéncia observada vale:
v=c/A=1,/[1+ (v/c)] (7.2.4)

entdo: se A > \, e v < 1, entdo a radiacao esta deslocada para o vermelho (objeto afastando-se
do observador). Quando A < A\, e v > 1, entdo a fonte estd se aproximando (a radiagao estd
deslocada para o azul).
Da equacao 7.2.4 podemos obter uma relacao bastante 1til para a astrofisica:

AN (A=X) v

Ao Ao c

Lembrar que o sinal de v é positivo quando o corpo estd se afastando e negativo quando se
aproxima.

A utilizacao deste método de medida das velocidades esta disseminada por todos os dominios
da astronomia. Utiliza-se, por exemplo, para determinar as velocidade de deslocamento e de
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rotacao das estrelas. De forma mais aprimorada pode-se conhecer a velocidade de ejecao de
gases emitidos por certos corpos em formacao, assim como a velocidade de recessao das galaxias
mais remotas. Lembramos, entretanto, que este método fornece apenas a velocidade do objeto
ao longo da linha de visada. Com efeito, a velocidade perpendicular a linha de visada nao produz
o efeito Doppler.

7.4 Exercicios

1% Questao. Qual das estrelas caracterizadas na tabela abaixo estd mais proxima da Terra?

d(pc) P(")
A 100
B 0.1
C 25 0.040
D 0.025

2% Questao. A distancia até a estrela mais préxima, além do Sol, vale:

a) ~ 1 unidade astronomica

b) ~ 10 unidades astronoémicas

c) ~ 1 parsec

d) ~ 10 parsecs

3% Questao. As paralaxes das estrelas sdo medidas em unidades de:

a) parsecs

b) graus

¢) segundos de graus

d) anos-luz

4% Questao. A estrela A tem uma paralaxe que é 7 vézes menor do que a da estrela B. Qual
das seguintes afirmativas é verdadeira?

a) A estrela A estd 7 vézes mais préxima do que a estrela B

b) A estrela A esta 7 vézes mais distante do que a estrela B

c) A estrela A é intrinsicamente mais brilhante do que a estrela B

d) A estrela A é intrinsicamente mais fraca do que a estrela B

5% Questao. O comprimento da linha-base usada para a determinacao das paralaxes das estrelas
é:
a) o diametro da Terra

b) a distancia Terra-Lua

c) o raio da 6rbita da Terra

d) o parsec

6% Questao. A estrela Sirius tem uma paralaxe heliocéntrica de 0,40 segundos de graus.

a) Qual sua distancia em parsecs? Em anos-luz?

b) Qual seria a paralaxe de Sirius se ela fosse observada com um telescépio em Marte?

7% Questao. Para uma certa estrela é medida uma paralaxe de 0,185 .

a) Qual a distancia da estrela?

b) Se essa estrela tiver uma companheira, a uma distancia de 1 UA dela, qual a separagao
angular entre elas?
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8% Questao. O deslocamento Doppler de uma observacao espectroscépica de uma bindria
permite que os astronomos calculem:

a) as massas das componentes

b) os tamanhos (raios) das estrelas

c) ambas as afirmagdes estao corretas

d) nenhuma das afirmagoes estd corretas

7.5 As forcas gravitacionais diferenciais

7.5.1 Movimento diurno (diirio).

O movimento diurno é o mais banal dos fenémenos astronoémicos e interpretado, desde Copérnico,
como consequéncia do movimento de rotacao da Terra. Causa nos astros um movimento de leste
para oeste (contrario ao movimento de rotagao) provocando para uma parte deles seu nascer e
0caso.

Estudaremos o movimento das estrelas, consideradas fixas, desprezando, para a caracte-
rizacao de suas coordenadas os efeitos de refragao, assim como da precessao, da aberracao e da
paralaxe.

Para representarmos de forma comoda o movimento do conjunto de estrelas, vamos supor
duas esferas: uma interna, que constitui a esfera celeste local onde tragamos os elementos de um
sistema de referéncia, em relacao a qual os sistemas definidos para todas as localidades serao
iméveis, e uma exterior onde figuram os pontos diretores da direcao das estrelas, cujas posigcoes
relativas sao invaridveis, e que denominamos de esfera celeste.

Como o movimento diurno nao altera a forma das constelacoes, ele pode ser representado
pelo movimento da esfera das fixas em relagao a esfera local. O movimento mais geral, da esfera
das fixas em relagao a local, pode ser assimilada a uma rotagdo em torno do eixo instantaneo,
cujos tragos sobre cada uma das esferas s@o os pdlos instantaneos de rotacao. Estes podem ser
moveis sobre cada uma das esferas, o que é, alids, o que se constata. Seus movimentos sobre
cada uma das esferas, tém amplitude pequena sobre a esfera local, e lento sobre a esfera das
fixas.

Boletin A (USNO)
LA L e 1 .02 S
et et 0060
P R 1890
wo 1997.0 e
V' JF eesams %A ¢ &
CEE N e 6“’@. §
\\ “,1} - 1950 ‘:
S 8 C
eT000 &~
+ +02
x" 1975 3 o 9 16 o 2005

Figura 7.22: O movimento dos pélos. Resultado das observagoes com o Astrolabio André Danjon
(ver refratores - apostila parte 2)

Denominamos de deslocamento do pdlo seu movimento sobre a esfera local, e de precessao
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aquele sobre a esfera das fixas.

O Astrolabio A.Danjon é um intrumento astronémico de observagoes que se baseia no método
das alturas iguais. Observa a passagem dos astros a uma dada altura instrumental fixa por um
prisma equilateral. Permitiu durante um longo tempo estudar o movimento de rotacao da Terra
e variacao da posicao do pélo. Sua utilizacdo nas observacoes de objetos extensos, como a Lua,
Sol e pequenos planetas foi possivel devido a introducao de modificagdoes na éptica e mecanica
permitiu sua sobrevivéncia até recentemente.

7.5.2 Variagoes da velocidade de rotagao da Terra.

A velocidade de rotacdo da Terra ndo é uniforme, e portanto o comprimento do dia nao é
constante ao longo do tempo.

De inicio sabe-se que o pdlo desvia-se de 10 a 20 m de sua posicao média na superficie
da Terra. Essas informagoes fornecem indicagoes de que sua estrutura interna é liquida e ino-
mogénea. A duracdo do dia estd ligada as estagoes do ano e uma variacdo de seu comprimento
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Figura 7.23: Variagoes na duragao do dia. (a) variagoes sazonais, (b) variagoes seculares, (c)
variacoes irregulares

parece relacionada com fené6menos atmosféricos. Por outro lado, uma variacao sobreposta a essa,
parece fazer com que a Terra gire mais lentamente ao longo de um século. Essa variagao, da
ordem de 0,0016° por século, sé pode ser evidenciada por intermédio do actimulo de observagoes
ao longo do tempo.

Entretanto informagoes paleontolégica mostram que determinada espécie de coral, e de outros
organismos marinhos, depositam a cada dia um anel calcdrio sobre suas conchas. A espessura
desses anéis depende da duragao do dia, pois o ritmo de seu crescimento esta ligado a quantidade
de luz recebida. Atualmente o nimero de anéis é de 365 para um periodo de 1 ano. Entretanto
o exame desses fosseis tem mostrado que esse numero ja foi bem maior, de modo a confirmar
que o dia ja foi mais curto, se levarmos em conta que o periodo de translagao da Terra é fixo
(Tab. 7.3.1). Este tipo de fendmeno parece estar ligado a acao das forgas diferenciais que agem
sobre o bojo equatorial da Terra.

Variagoes irregulares também sao notados no seu movimento de rotagao. Ainda que espe-
culativos, tais variacoes podem estar ligadas a variagoes climaticas e da temperatura média da
superficie da Terra. Atividades vulcanicas modificam a capacidade de refletir calor de nosso
planeta devido ao actiimulo de poeira e de aerosois expelidos durante a atividade vulcinica. Por
outro lado, este fato promove uma redistribuicdo da massa interna da Terra.
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Tabela 7.3.1 Variacao secular da duracao do dia (Stoiko).

Idade Duracao do ano Duragao do dia
(milhoes de anos) (em dias) (em horas)

0 365,25 24,0

70 370,33 23,7

300 387,50 22,6

440 407,10 21,5

7.5.3 Os maremotos (7Tsunami) e a rotagao da Terra

O terremoto da Sumatra provocou algum efeito sobre a posicao do eixo de rotacao da Terra?

O terremoto, de magnitude 9, 3, que teve origem na Sumatra do dia 26 de dezembro de 2004,
foi o segundo maior em intensidade desde aquele que ocorreu no Alasca em 27 de marco de
1964, com magnitude 9,2. Dentre as inimeras questoes surgidas sobre as conseqiiéncias que
fenomenos dessa intensidade provocam sobre nosso planeta esta aquela se tais eventos poderiam
causar um efeito perceptivel na rotacao da Terra?

Pesquisadores responsdveis por monitorar, por meio de observagoes astronomicas (laser
satélite e Lua), interferométricas de radio fontes extragaldcticas e de técnicas espaciais (GPS),
associados ao IERS (“International Earth Rotation Service”) mostram que o efeito nao é dis-
cernivel.
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Figura 7.24: O eixo de rotagao instantaneo nao é fixo na crosta de Terra. Projetado em um
plano tangente pelo pélo, descreve “o movimento do pélo” ou a “Polodia” (curva pontilhada)
contida em um quadrado de 20 m de lado. As componentes principais do movimento sdo um
termo de periodo 432 dias, o termo do Chandler atribuido ao modo livre da Terra, assim como
um termo periédico de um ano devido ao transporte das massas de ar. Um eventual salto
devido ao terremoto do dia 26 de dezembro de 2004 (representado por um pequeno circulo) nao
¢é atualmente separdvel dos sinais atmosféricos

Correlacoes entre a atividade sismica e as variagdes do movimento de rotacao da Terra
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nao podem ser desprezadas, pois além das ”sacudidelas” provadas pelos terremotos, que sao
claramente perceptiveis, estas envolvem uma redistribuicao de massa na Terra. Este fato provoca

oscilagdo de
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eixo de

rotagdo - -
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Figura 7.25: O movimento do pdlo sobre a superficie da Terra

uma modificaggo do momento de inércia que teoricamente pode afetar a posicdo do eixo de
rotacao instantaneo da Terra (movimento do pélo) quando comparada com seu eixo de figura.
Pode também haver um efeito sobre o movimento de rotagdo da Terra que de acordo com o
principio da conservagao do momento angular compensaria o deslocamento da crosta terrestre
causada pelo terremoto.

Na literatura encontramos trabalhos que mostram variacoes de poucos microsegundos de
tempo na duragdo do comprimento do dia e de 0,1mas a 1mas (poucos milimetros a poucos
centimetros) no movimento do pélo. Estas varia¢oes podem estar relacionadas com as atividades
sfismicas provenientes dos grandes terremotos. Entretanto estas amplitudes sao mascaradas por
aquelas associadas com o transporte das massas atmosféricas e ocednicas que sao uma ou duas
ordens de grandezas maior (ver variagoes da velocidade de rotacao da Terra). Ainda assim,
apesar dos sinais fracos gerados pelos sismos, pode existir um fenémeno de amplificacdo devido
a viscosidade do meio de propagacao que poderia causar efeitos visiveis na rotacao da Terra.

Os dados obtidos pelo IERS, em tempo real, permite monitorar e analisar de forma minuciosa
o movimento do pdlo, e essas andlises mostram que no fenémeno ocorrido nenhum efeito foi
possivel evidenciar (Fig. 7.24).

Dois corpos esféricos se comportam gravitacional como massas pontuais. Se esses corpos sao
elasticos ou nao esféricos, ou ainda se varios corpos interagem gravitacionalmente, forcas dife-
renciais gravitacionais podem ficar importantes. Este efeito surge porque a gravitacao depende
da distancia entre esses corpos, e partes diferentes de um corpo extenso (ou sistema) sofre entao
aceleracoes gravitacionais diferenciais.

7.5.4 O efeito de maré (Alvert A. Michelson)

A Lua e o Sol séo os principais causadores das marés na Terra. A dgua responde mais depressa
a essa acao, devido a menor coesao de suas moléculas quando comparadas aquela dos sélido.
Assumindo-se a Terra em equilibrio e com uma forma esférica, subtraindo-se o vetor aceleracao
do centro para cada ponto de sua superficie, obtemos a aceleragao diferencial. Essa resulta uma
forca que pode provocar marés de aproximadamente 1m de altura, nos pontos A e B extremos
do segmento de reta que passa pelo centro e na diregao dos corpos perturbadores (Fig. 7.26).
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Figura 7.26: Forca de maré sobre a Terra. Atracao gravitacional da Lua e do Sol

A expressao relativa as forcas de maré, devido a Lua na Terra, pode ser obtida pela diferen-
ciagao da lei da gravitagdo de Newton em relacao a R:

aF _ M,
dR R3
onde dF é a forga gravitacional diferencial na direcao de R. dR é o diametro do corpo ou a

separacao entre dois corpos. O Sol produz um efeito de maré, que relativo aquela produzido
pela Lua, pode ser estimado por:

(dF/dR)s _ My/Ro®
(dF/dR), ~ Mp/R.>

(dF/dR)>  MgR}

(dF/dR), MR}

(dF/dR)g

(dF/dR);

O efeito de maré depende das posi¢oes do Sol e da Lua em relacdo a Terra. Quando a Lua estiver

em conjungao ou oposicao, as forgas se somam produzindo marés altas, e quando ela estiver em
quadratura, as forcas parcialmente se anulam produzindo um efeito menor.

As consequéncias que este processo acarreta é o de dissipar energia na forma de calor, sendo

parte dele dissipado na prépria superficie do mar. Esse atrito reduz a rotacao da Terra, fazendo

com que o comprimento do dia diminua em aproximadamente de 0, 002° por século. Para o caso
do sistema Terra-Lua dois fen6menos interessantes acontecem sobre a Lua.

=5/11

7.5.5 Sincronismo rotacional e a evolucao do efeito de maré

A Terra gera um efeito de maré sobre a Lua que é: MgR /M Re ~ 20 (20 vezes maior que
o efeito da Lua sobre a Terra). A energia dissipada provoca uma diminui¢ao de seu periodo
de rotagao, levando-o a se igualar a seu periodo de translagdo ao redor da Terra (“rotacao
sincrona”). O momento angular do sistema Terra-Lua permanece constante (torques externos
sao despreziveis), logo enquanto o momento angular da Terra diminui, causado pela diminuigao
de sua velocidade de rotacao, o da Lua aumenta fazendo com que ela se mova para fora aumen-
tando sua distancia da Terra. Pela terceira lei de Kepler, o aumento da distancia Terra-Lua
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implica que seu periodo de translacao deve alongar-se, de modo que em um futuro longinquo o
dia e o més tenderao a se igualar (~ 50 dias atuais).

Figura 7.27: Efeito da forca de maré no nivel da dguas do mar

7.5.6 O limite de Roche (Edouard Roche).

Ja vimos que dois corpos gravitando um ao redor do outro tém suas érbitas definidas pela Lei de
Newton. Vamos considerar, novamente, a acao de forcas diferenciais agindo em corpos elasticos.
Seja um corpo de massa m, raio r, distante d de um mais massivo de massa M e de raio R. Para
um satélite de » > 500km, e sendo M > m, as forcas gravitacionais dominam as de coesao,
determinando sua forma e intensidade, podendo romper o limite de coesao do satélite. Roche
obteve que a distancia entre esses corpos nao pode ser menor que:

d= 2.443(’;)]”)1/3

onde pps € py, sdo, respectivamente, as densidades média dos corpos. Para o caso do sistema
Terra-Lua, por exemplo, d =~ 2.9Rg, ~ 18.500km do centro da Terra. Dois outros exemplos: um

Figura 7.28: Limite de Roche - Cometa Shoemaker Levy

parece ter ocorrido com o cometa Biela, que em uma de suas aparicoes estava fragmentado duas
partes, e outro pode ter ocorrido com o cometa Shoemaker-Levy quando de sua aproximacao
final de Jupiter em 1992 (Fig. 7.28).

7.5.7 O movimento conjunto do sistema solar.

O sistema solar como um todo movimenta-se a uma velocidade de 19, 5 km/s na diregao da regiao
vizinha a Vega (“Apex do movimento”). Por outro lado o conjunto de estrelas vizinhas ao Sol,
desloca-se em conjunto, girando ao redor do nucleo da Galdxia, com uma velocidade de 250km /s,
aproximadamente, segundo uma curva senoidal, e portanto afastando-se e aproximando-se do
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plano galédtico a cada 70 milhoes de ano. Uma volta completa é dada em pouco mais que 250
milhoes de anos. Como o Sol possue uma idade de 5 bilhoes de anos, cerca de 20 voltas ao
redor do centro ja foram feitas. Atualmente o sistema solar penetra no braco de Orion, e a cada

~100.000 AL

Figura 7.29: Trajetéria do sistema solar na nossa Galaxia (A.Acker modificado)

passagem, que dura cerca de 50.000 anos, produz uma acréscimo de matéria gasosa ao redor
do Sol, modificando sua luminosidade, podendo causar um resfriamento global da Terra. Este
deslocamento pode explicar certos fendomenos geoldgicos que a Terra ficou submetida, a cada 250
milhoes de anos. Tais fatos podem estar relacionados com os periodos de glaciagao de 50.000
anos de duracao.
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APENDICE

8.1 A visao do céu segundo um artista

O espetaculo do desfilar dos objetos celestes pelo céu também exerceu atragéo sobre os ar-
tistas, que reproduziram em suas pinturas algumas das configuragoes estelares estudadas pela
astronomia.

Figura 8.1: La Nuit Etoilée - Van Gogh. Céu noturno de Saint Rémy de Provence

A seguir, um texto do historiador da Universidade da Califérnia em Los Angeles (UCLA) Al-
bert Boime que faz uma descricao documentada do quadro La Nuit Etoz’lée, de Vicent van Gogh.
A obra revela o interesse do pintor pds-impressionista em apresentar detalhes caracteristicos do
céu noturno da cidade francesa de Saint Rémy-de-Provence nos idos de 1889. Este nao é o inico
quadro de Van Gogh que dialoga com temas que dizem respeito a astronomia, como se observa
na descricao que segue.

Assim escreve Boime:

139



140 N.V.Leister

“No dia 19 de Junho de 1889, Vicent, muito exaltado, escreveu a seu irmao, Théo, dizendo que
finalmente havia pintado o quadro que intitulou La Nuit Etoilée. Sabe-se que se tratava do
céu de Saint-Rémy-de-Provence! do inicio da manha. Conhecendo-se, portanto, o dia, a hora
aproximada e a latitude do local representado no quadro, o diretor do observatério do Griffith
Park, de Los Angeles, pode reconstituir o céu tal qual era quando Van Gogh o pintou.
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Figura 8.2: A esquerda, a reconstituicao do céu noturno de Saint-Rémy em 19 de junho de 1889,
por um astrénomo francés. A direita, a reconstituicéo realizada por astrénomos italianos

O que impressiona de imediato na reconstituicao do céu daquela noite é a presenca de dois
objetos celestes brilhantes que se assemelham aos dois pontos luminosos maiores do quadro de
Van Gogh: eles formam um tridngulo escaleno com certa constelagao (Fig. 8.1). Na reconsti-
tuicdo, confirmada por calculos feitos individualmente por astronomos franceses e italianos (Fig.
8.2), Vénus aparece préximo do horizonte, representado por um grande disco, acima do qual
se pode reconhecer a constelagao de Aries. Van Gogh desenha a Lua como um croissant, o
pao francés, embora a reconstituicao em planetario revele a lua em sua fase quarto-minguante,
quando ela se assemelha mais a uma bola de rugby.
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Figura 8.3: De Van Gogh, a esquerda, Uma Alameda de Ciprestes, esbogo na carta de outubro de
1888 Rijksmuseum, Amsterdam e, a direita, Os Ciprestes (Metropolitam Museum, Nova York.

Um exame mais atento do quadro revela, contudo, que Van Gogh ficou indeciso ao desenhar
a Lua, o que resultou em uma curiosa modificacao de seu aspecto. Em primeiro lugar, a figura

!Cidade histérica situada na regido da Provenca e que foi construida sobre um dos mais antigos sitios ar-
queoldgicos da Europa. Os vestigios de Glanum (antiga cidade do império Romano, situada na vila de Saint-Remy)
datam do século III a.C. e foram seguidamente alterados pelos romanos.
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em forma de croissant estd deformada e nao possui a mesma regularidade da Lua que se vé no
famoso quadro Os Ciprestes, do Metropolitam Museum de Nova York (Fig. 8.3D), ou mesmo
no esbogo de sua carta datada de 1888 (Fig. 8.3E).

Figura 8.4: Detalhes da Lua no quadro La Nuit Etoilée.

Ao se observar o contorno interior do croissant desenhado por Van Gogh, constata-se clara-
mente que eram inicialmente mais espessos: uma zona amarelo-alaranjada (na figura, em cinza
escuro) foi retirada da face interna das duas pontas em forma de chifres, sendo acrescentados
retoques na forma de virgulas que parecem escavar o croissant, a fim de afind-lo (Fig. 8.4).
Por 1ltimo, prolongando-se imaginariamente o contorno externo da figura, constata-se que ela
nao forma um circulo, mas tem o aspecto da Lua na fase quarto-minguante. Este fato aparece
mais claramente no esbo¢o do quadro, feito anteriormente (Fig. 8.5), o qual explicita a auréola
brilhante ao redor da lua, incompativel com a forma de croissant. Isso levou intimeros especi-

Figura 8.5: La Nuit Etoilée, esbogo de 1889, destruido.

alistas a imaginar o desenho como o resultado da combinacgao entre Lua e Sol ou, ainda, como
a representagdo de um eclipse anular do Sol. Parece que Van Gogh comecou por dar a Lua
a sua forma caracteristica da fase minguante, entretanto, por aché-la sem gracga preferiu uma
imagem que conservasse sua auréola ao mesmo tempo em que preservava o aspecto preciso da
fase minguante.

A impressdo que se tem é que a fonte de inspiragao para La Nuit Etoilée, ¢é a visao a partir de
um ponto elevado, o que caracteriza mais realisticamente a representagao pictérica do céu que
motivou o artista. A época, Van Gogh estava internado em um aposento do segundo e tltimo
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Figura 8.6: Painel publicitdrio do asilo Saint-Paul-de-Mausole, no qual Van Gogh estava inter-
nado.

andar do internato Saint-Rémy, localizado no mosteiro de Saint-Paul-de-Mausole, edificado no
século XII.

N

Figura 8.7: De Van Gogh, a esquerda, Sol Sobre um Cercado de Trigo, de maio de 1889, e, a
direita, O Campo Cercado, de junho de 1889.

O aposento era orientado para o sudeste, com visdo para um campo de trigo sobre os Alpilles?,
atras do asilo. Os mapas da regiao, bem como as observagoes realizadas a partir da janela do
quarto de Van Gogh, confirmam a orientagao leste do aposento. Ao longo da vida, Van Gogh
habitualmente se levantava antes do nascer do Sol, a fim de estudar a paisagem retratada
da janela de seu quarto (Fig. 8.7). No internato em Saint-Rémy, procedia com a mesma
regularidade, em razao da insonia. Em uma carta do inicio de junho daquele mesmo ano, ele
escreveu ao irmao: “Esta manha, da minha janela observei por muito tempo, antes do nascer do
Sol, que nada de significativo se via no céu senao a estrela matutina, que parecia muito grande”.
A estrela a que se referia Van Gogh era o planeta Vénus, ao fim de seu ciclo (conjungao) de
oito anos, quando estd mais brilhante. O fato se revestia de importancia por ter sido assunto
corriqueiro e alvo de discussoes na época. Na primavera de 1889, Vénus dominava o céu ao
alvorecer e Van Gogh lhe deu um lugar de destaque em sua obra, perto de um cipreste retorcido
que nos da impressao de se endireitar de forma dramatica.

Ao considerarmos o cipreste uma arvore puramente figurativa do artista, mencione-se que
os ciprestes cercavam toda a construgao do internato e se elevavam a frente das janelas (Fig.

20 macico Alpilles é o prolongamento geolégico dos Alpes.
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Figura 8.8: A esquerda, a paisagem vista da janela do quarto de Van Gogh no internato; ao
centro, a janela em deltalhe; e, a direita, Janelas com Grades, de maio de 1889.

8.8). Como o monte Gaussier (visivel & esquerda no painel publicitédrio da Fig. 8.6) se encontra
geograficamente ao sul de Saint-Rémy, a orientagao leste do quarto de Van Gogh permitia,
por conseguinte, que ele visse um destes ciprestes, bem como os Alpilles, da maneira como
sao reproduzidos na grande quantidade de esbogos realizados conforme o cenario visto do seu
quarto Fig. 8.8. Embora as janelas fossem fechadas com grades, as malhas permitiam uma visao
bastante generosa do panorama Fig. 8.8 (o que me foi possivel constatar durante visita que fiz
a Saint-Paul em junho de 1984). O fato também pode ser confirmado na carta de Van Gogh de
25 de maio de 1889: “[...] através da janela com grades de ferro, avisto um cercado com uma
plantacao de trigo em forma de quadrado, acima da qual, pela manha, vejo o Sol nascer com
toda sua formosura” - esta ultima citacao confirma a orientagao leste da janela de Van Gogh no
internato.

Figura 8.9: A esquerda, Le Café, de setembro de 1888, e, a direita: La Nuit Etoilée sur le Rhone,
de setembro de 1888.

As cartas de Van Gogh deixam claro seu interesse e conhecimento dos fenémenos celestes.
Seu desejo de representar de forma precisa tal realidade estd manifestado numa carta datada de
setembro de 1888, dirigida & sua irma. Ali, Van Gogh afirma que uma observacao atenta do céu
noturno revelava que “certas estrelas eram amarelecidas, enquanto outras tinham luzes cor-de-
rosa, verdes, azuis, miosétis. Ele conclui: “Torna-se evidente que, para pintar um céu estrelado,
nao é suficiente [ sic | representar pontos brancos sobre o preto-azul”. Constatamos esta mesma
precisdo de Van Gogh nos seus outros quadros representativos de céus noturnos. Ainda em
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setembro de 1888, Van Gogh realizou dois importantes estudos com temas que retratavam o
céu: Le Café e La Nuit Etoillée sur le Rhone (Fig. 8.9).

Figura 8.10: A constelacao de Aries e a reconstituicao do céu ao sul da cidade de Arles no inicio
de setembro 1988.

O primeiro estudo, realizado no inicio do més de setembro, corresponde a uma visao do sul
da Prefeitura Municipal de Arles, cuja clarabdia aparece sob forma de uma silhueta. A julgar
pelo pequeno nimero de transeuntes e de clientes no bar, a cena deve ter lugar pouco antes
da meia-noite, ou mesmo por volta das onze horas da noite (era pritica comum encerrar as
atividades comerciais por volta da meia-noite). Um olhar direto no centro do quadro nos revela
a constelacao de Aries (Fig. 8.10E), sob a forma familiar em “Y”e visivel ao sul, um pouco
acima do horizonte (Fig. 8.10D). La Nuit étoilée sur le Rhone, por sua vez, mostra claramente a
Grande Ursa. Van Gogh escreveu ao amigo Boch ter pintado uma noite estrelada com a Grande
Ursa, constelagao do norte cujas sete principais estrelas representam a figura de uma padiola.

Figura 8.11: A esquerda, Le Grand Chariot, uma noite estrelada na regiao do Rhone. E, a
direita, a reconstituicao do céu da regiao de Arles em setembro de 1888.

Confrontando-se a pintura com a reconstituicdo do céu das 21 horas de Arles, feita em
planetario, constata-se que Van Gogh colocou a constelagdo em uma posicdo mais elevada do
que ela estava na realidade. Em carta a Boch, lé-se claramente a intencao de Van Gogh de
corrigir a posi¢ao juntando a estrela polar (Fig. 8.11). Ainda que tenha aumentado a escala e
exagerado na distancia, O artista pintou o céu como ele o impressionava a partir de sua janela em
Saint-Rémy. A constelacao de Aries, na forma de triangulo escaleno, encontra-se mais ou menos
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na mesma posi¢ao de Vénus visto na reconstituicao em planetdrio, embora a alguma distancia
da Lua. No quadro de Van de Gogh, ela estd igualmente préxima do cipreste, cuidadosamente
realcada por tragos espirais, o que lhe confere ser um elemento chave na composicao. Observagoes
precisas feitas em Saint-Rémy nos dias 18, 19 e 20 de junho de 1984, por volta das trés horas
da manha, confirmaram que a constelagao de Aries se situa proxima do nascer do Sol.

Estes trés objetos astronomicos - a Lua, os planetas e as constelacoes - estao sempre presentes
nos quadros e nas reconstituicoes do céu noturno. Note-se, ademais, que Van Gogh nasceu sob
o signo de Aries (30 de margo). O carneiro de Aries era associado ao sacrificio de Abraham,
para os astrélogos, um sinal inequivoco de um temperamento passional misturado ao sentimento
de angustia. E sem duvida ttil recordar que no século XIX as pessoas consideravam com mais
seriedade do que hoje a existéncia de uma relagao entre o temperamento, o comportamento e as
estrelas. Por exemplo...”



