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Movimento real e aparente das estrelas e dos
planetas

1 — O Movimento da Lua

A Lua apresenta sempre a mesma face virada paesra. A medida que os dias vao
passando vemos diferentes fracdes dessa face ddeisdo as chamadases lunares
(Figura 1).

Pelo facto de vermos sempre a mesma face da Ltadaopara a Terra poderiamos
pensar que a Lua ndo roda sobre si propria. Esia éerrada. De facto, se a Lua ndo
tivesse movimento de rotacdo em torno de si mesm&o endo veriamos sempre a
mesma face da Lua (Figura 2).

O facto de vermos sempre a mesma face da Lua agha a Terra significa que a sua
rotacdo estasincronizada com o seu movimento orbital. Isto significa qud.waa
demora exatamente 0 mesmo tempo a dar uma volta siopropria e a completar uma
volta ao redor da Terra.

Inicialmente a rotagdo da Lua ndo estava sincrdaizaom o0 seu movimento orbital.

Foram as forgcas de maré provocadas pela Terra kgraram progressivamente o

movimento orbital do nosso satélite natural. Destelo a Lua perdeu momento angular
baixando, assim, a sua velocidade rotacdo. O femdméo € exclusivo do sistema
Terra-Lua. O mesmo acontece, por exemplo, com as@maiores satélites de Jupiter
ou com o par Plutdo-Charon. A Lua também exerce famga de maré sobre a Terra
atrasando a rotacdo do nosso planeta em cerc®@&50segundos por século. Daqui
por um milhdo de anos o dia tera mais uma hora



Embora a Lua apresente sempre a mesma face vplisalads, um observador na Terra
consegue ver até cerca de 59% da superficie lenadalao chamadmovimento de
libragdo da Lua. Este movimento, que se traduz numa pequena g&gcildo disco
lunar, deve-se sobretudo ao facto da Orbita da émmtorno da Terra ndo ser
perfeitamente circular e ao facto do plano orltalLua fazer um angulo de cerca de 5°
em relacdo ao plano orbital da ecliptica (plandtarida Terra em torno do Sol).
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Para um observador na Lua o Sol nasce e pde-serizorite tal como acontece aqui na
Terra. Assim, ndo existe de facto o designado ksturo da Lua. Faz mais sentido
falarmos em lado mais proximo e lado mais distaiaté.ua (em relacdo a Terra). Um

dia lunar sé@o cerca de 28 dias terrestres. Assitre e nascer e o poér do Sol, num dado
ponto da Lua, passam em média cerca de duas semanas

Més sideral— tempo correspondente a uma volta completa dacbuaorno da Terra
medido em relagdo as estrelas. Um més sideralsaa dias.

Més sinodico- tempo correspondente a uma volta completa daebudorno da Terra
medido em relagdo ao Sol, ou seja, 0 tempo querdeate que se complete um ciclo de
fases lunares. Um més sinddico sédo 29.53 dias.

O més sinddico é maior do que o més sideral p@gacda movimento de translacdo da
Terra em torno do Sol que a Lua acaba por acompaelcassariamente (Figura 3)

Figura 3 — O més sideral e 0 més sinddico.
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/homework/eararkl_soln.html]

2 - A Lua e os eclipses

Um eclipse lunar ou solar ocorre quando a Lua, raaTe o Sol estdo alinhados numa
dada direcdo. Se o plano orbital da Lua nédo estvikgeiramente inclinado em relacéo
o plano orbital da Terra (plano da ecliptica) tada eclipses de duas em duas semanas.
Devido a inclinacdo de cerca de 5° os eclipsesaacgior ser eventos relativamente
raros. No maximo podemos ter cinco eclipses soagete lunares num ano.

Os pontos onde a lua cruza a plano da eclipticgmBes-se ponodos Unindo estes
pontos entre si obtemos a linha a chamladea dos nodos(Figura 4). Teremos um
eclipse apenas se a linha dos nodos apontar rgidigd Sol no momento em que é
atravessada pela Lua.
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Figura 4 — O plano orbital da Terra (plano da ¢ici), o plano orbital da Lua e a linha
dos nodosghttp://icrab0.astr.nthu.edu.tw/~hchang/gal/chO3pa]

2.1 - Eclipses lunares

Os eclipses lunares podem garciais, totais ou penumbrais. A Terra cria no lado
oposto ao Sol uma zona de sombra. Essa zona deasdiviole-se em duas partes:

e Umbra — escuridao total (ndo se vé o Sol)
* Penumbra- zona de sombra onde se vé apenas parte do Sol.

Se a Lua atravessar a umbra temos um eclipse totzr(a sua duracéo € de 1h42m).
Se apenas parte da Lua passar pela umbra entée temeclipse lunar parcial. Se a
Lua passar apenas pela penumbra entdo temos ymsecpinumbral. Neste caso a Lua
apenas fica um pouco menos brilhante razdo pelaoguaclipses penumbrais muitas
vezes passam despercebidos (Figura 5).

Mesmo num eclipse lunar total existe sempre alglumasolar que é refratada pela
atmosfera da Terra e acaba por atingir a Lua. ligs& essencialmente vermelha. Dai a
razao pela qual a silhueta da Lua durante os esliigsn um aspeto avermelhado.

Em média 1/3 de todos os eclipses lunares sacs,tal& sdo parciais e 1/3 sdo
penumbrais.
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Figura 5 — A zona da Umbra e da Penumbra e osseslipnares
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture Bjdaml]

2.2 - Eclipses solares

S6 acontecem quando temos Lua Nova. Poderaseiais, totais ou anelares Vistos
da Terra Sol e Lua tém praticamente o mesmo dianaegular (cerca de 0.5°).

Um eclipse solar total € acompanhado por um ddanésca temperatura e da
velocidade do vento. Os animais reagem como se fissoite.

Quando a Lua tapa completamente o Sol podemos geraa do Sol. Apenas neste
momento podemos olhar para o Sol sem qualquergpéara a nossa vista. No entanto,
como este momento é breve ndo é aconselhavel de meothum fazé-lo.

Apenas numa estreita faixa ao longo do globo mseliatinge a totalidade. A ladear
essa faixa temos duas regiées onde o eclipse @apancial e fora dessa regidao néo
temos eclipse (Figura 6).
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Figura 6 — Os eclipses solares ocorrem apenasajteanvs Lua Nova. O eclipse é total

apenas ao longo de uma estreita faixa da supetditistre.
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture Blebtml]



Como a 6rbita da Lua em torno da Terra € eliptimmiece que o diametro angular da
Lua é variavel. Em particular quando a Lua estdewapogeu (ponto mais afastado da
Terra) o seu diametro angular € menor e ja naoeguescobrir completamente o Sol.
Neste caso temos ueclipse anelar(Figura 7).

Por outro lado quando a Lua estd no perigeu (pords proximo da Terra) o seu
diametro angular é maximo. E nesta situacéo quecksses totais tém maior duracio
(cerca de 7.5 minutos).

Figura 7 — Evolucéo de um eclipse anelar. Nundindida a totalidade nestes casos.
[[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture Blebtml]

Sabemos atualmente como determinar com bastantesgwea ocorréncia de eclipses.
Isto permite-nos ndo sé prever a ocorréncia depsadi no futuro mas, também
relacionar eventos histdricos com eclipses ocosrido passado. Os Medos travavam
uma batalha com os Lidios junto ao rio Halys (agumo centro da atual Turquia). A
batalha foi subitamente interrompida por um ecligeeSol. Os soldados de ambos os
lados cessaram os combates e declararam a pazsaht os eclipses que tiveram
lugar no passado conclui-se que a batalha foi dieaean 585AC.

2.3 — Transitos de Vénus e de Mercurio

Quando, num alinhamento favoravel Mercurio ou Véomugzam o disco solar dizemos
gue temos untransito planetario (ndo se trata de um eclipse). O ultimo transito de



Vénus ocorreu em junho de 2012 e o proximo ser@erambro de 2117. No passado
este fendmeno raro revestia-se de grande impaoat&naio Unico meio ao nosso alcance
para determinar a distancia da Terra ao Sol. Ateialey com a conquista do espaco, ja
0 conseguimos fazer por outros meios. O ultimosithnde Mercurio ocorreu em
novembro 2006 e o proximo sera em maio de 2016.

3 - Modelo geocéntrico e modelo heliocéntrico

3.1 — Modelo Geocéntrico

O Modelo geocéntrico coloca a Terra no centro divéisa A esfera celeste com todas
as suas estrelas era considerada imutavel e redavaum todo em torno da Terra uma
vez por dia.

Um dos maiores problemas de qualquer modelo dodwsuy incluindo o geocéntrico,
era o explicar devidamente o movimento das chamadaslas errantes (que hoje
sabemos serem os planetas). O Sol e a Lua deskea@n-longo do tempo de forma
uniforme sob a esfera celeste ndo levantando gerapqoblema ao modelo. Os planetas
nao apresentam esse comportamento uniforme, umauesor vezes eles invertem o
sentido do seu movimento (Figura 8).
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Figura 8 — Movimento seguido pelo planeta Marterelagéo ao fundo de estrelas
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture 4featml]

Para contornar esta questdo Ptolomeu desenvolvemoaelo no qual os planetas
descrevianepicicloscujo centro, chamado deferente, se deslocava ndita éircular
em torno da Terra (Figura 9). Isto permitia de daexplicar 0 movimento retrogrado
dos planetas.



Ptolomeu compilou o seu modelo em 13 volum&bnagest O modelo permitia
determinar as posi¢des do Sol, Lua e planetas eomigor sem precedentes até entdo
e, por isso, mesmo, esteve em vigor mais de 1008. & grande problema com este
modelo era o facto de tratar todos os planetaerdeafindependente.

Dheferent of S

Figura 9 — O modelo geocéntrico de Ptolomeu conemalao centro e os epiciclos
associados a orbita do planeta Vépug://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture4gtitml]

3.2 - Modelo Heliocéntrico

O modelo heliocéntrico de Copérnico colocava o rf®&pkentroe permitia explicar o
movimento dos planetas de uma forma mais simpl@spé&ticular, o0 modelo permitia
explicar o movimento retrogrado e tratava todoplasetas da mesma forma (Figura
10).

O modelo de Copérnico era mais simples que o derRén mas nado fazia previsdes
mais rigorosas ou outro tipo de previsdes. Era apenais simples e nédo havia, na
altura, qualquer outra razao para escolher entre aairo.

A 11 de novembro de 1572 uma estrela bastanteahtéhapareceu na constelacdo de
Cassiopeia tendo acabado por desvanecer e desapaogapletamente cerca de 18
meses depois (hoje sabemos que se tratou da expleséma nova). Foi o primeiro
indicio de que a esfera celeste se calhar naonertavel como se pensava.

Tycho Brahe tentou medir a paralaxe de diversaslast Havendo paralaxe significava
que era a Terra que andava em torno do Sol e r@mtoario. Como ndo conseguiu
medir (pois como sabemos hoje os angulos de paraaielar sdo extremamente
pequenos) concluiu que talvez o modelo de helioc®@mao fosse o melhor.



Figura 10 — O modelo de Copérnico e o0 movimentdadro planeta Marte quando
visto da Terrghttp://wisp.physics.wisc.edu/astrol104/lectureMfeatmi]

3.3 - Leis de Kepler

Johannes Kepler no inicio do século XVII procur@sehvolver um modelo planetério
utilizando a grande quantidade de dados precisesTgaho Brahe registou ao longo
dos anos. Uma das primeiras constatacdes de Kfplgue as orbitas dos planetas
deveriam ser elipticas e ndo simplesmente circtllammo era entdo aceite. Assim
nasceu &rimeira Lei de Kepler (1609):

A ¢rbita de um planeta em torno do Sol € uma eljpse 0 Sol num dos focos.

Em geometria uma elipse € uma curva fechada dafipa dois pontos chamados
focos Os pontos da elipse sdo aquelas para os quaima das respectivas distancias
aos focos é constante, sendo essa distancia iguabraprimento do eixo maior da
elipse (Figura 11).

A excentricidadede uma elipse € por definicdo dada pela relacétistincia entre os
focos @c) e o comprimento maior da elipsza):

£=—
a

O valor deg varia entre zero (caso da circunferéncia) e uipgelbastante alongada) —
ver Figura 12. Um circulo € uma elipse de exceid@ite nula e, portanto, a Primeira
Lei de Kepler ndo exclui as Orbitas perfeitamenteutares. Contudo verifica-se que,
em geral, todos os planetas apresentam orbitaglgarma excentricidade.
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Figura 11 - Exemplo de uma elipse. Os focos sgmawos (-¢,0) e (c,0). O eixo maior
da elipse mede 2a e o0 eixo menor mede 2b. Os pénigsda elipse sado aqueles tais
que a soma das respectivas distancias aos fogaosléi 2a (constante).
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Figura 12- Exemplo de elipses com diferentes valdeeexcentricidade.

Quando um planeta descreve uma Orbita eliptica @istAncia ao Sol varia. O ponto de
maior aproximacao ao Sol chamapsziélio e o ponto de maior afastamento chama-se
afélio. Kepler constatou que a velocidade de um planetaiér no periélio e menor no



afélio. Depois de muitos célculos Kepler acabou gwtabelecer aquela que agora é
designada pdBegunda Lei de Kepler(1609) — ver Figura 13:

Um planeta no seu movimento eliptico em torno dov&ae areas iguais em
intervalos de tempo iguais.

Perihelion —@

Figura 13 — De acordo com a Segunda Lei de Keglay planeta demorar o mesmo
tempo a se deslocar entre A e B do que entre @@t varrera areas iguais em ambas
as situacoes

Kepler também deduziu, a partir dos dados de Tyeima relacdo que permite
comparar o movimento de diferentes planetas. Estaas ser designada p@erceira
Lei de Kepler (1618):

O quadrado do periodo sideral de um planeta édietite proporcional ao
cubo do semieixo maior da sua 6rbita.

Matematicamente a Terceira Lei de Kepler tradugeda expressao:

2 A? a3
G(M, +M,)

onde T é o periodo orbital do planete, a € o s&mi+aaior da elipse, Mé a massa do
Sol, M; a massa do planeta e G a Constante de Gravitagéerkhl.

E de realcar que Kepler apenas estabeleceu aetaiter explicado a raz&o pela qual os
planetas obedecem a essas leis. Esse trabalhdesterigor Galileu e por Newton.



3.4 - Galileu e Newton

Galileu Galilei foi o primeiro a apontar um telepmdpara o céu (1610) tendo feitos
varias descobertas. Uma das mais importantes fai existéncia de fases em Vénus
semelhantes as que observamos na Lua. No sisterRéoldeneu Vénus ndo poderia
exibir algumas dessas fases dado estar semprepmigisno da Terra do que o Sol

(Figura 14).

Outra importante descoberta de Galileu foi a daatrqumaiores luas de Juapiter

(atualmente designadas por satélites Galileancsasluas andavam em torno de
Jupiter e ndo em torno da Terra. JUpiter era, assima espécie de sistema heliocéntrico
em miniatura.
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Figura 14 — As fases do planeta Vénus de acordooc8mtema Geocéntrico de
Ptolomeu (A) e o Sistema Heliocéntrico de Copérfig)o

Newton mostrou que as Leis de Kepler ndo sdo deramt empirica mas sim uma
consequéncia direta das Leis fundamentais da Fisicdeis de Newton aplicam-se a
objetos tanto na Terra como nos céus. Halley atilia mecénica Newtoniana para
prever a préxima passagem do cometa Halley. O f@laNeptuno foi descoberto
aplicando a mecanica Newtoniana ao problema ddarbacdes verificadas na Orbita
do planeta Urano.

Assim a mecanica Newtoniana foi amplamente acete nesolver muitos dos
problemas em aberto. Contudo existem dominios armdecanica Newtoniana deve ser
substituida por outras teorias mais gerais: MeeaQigantica, Relatividade Especial e
Relatividade Geral.



3.5 — Elongacg0des e configuracoes

A Elongacdode um planeta é dada pela medida do angulo erd@ e o planeta do
ponto de vista de um observador sobre a supeticiestre. Se o planeta estiver na
mesma dire¢do que o Sol entdo o seu angulo deagl@aog de 0°. Se o planeta estive
no ponto oposto em relacdo ao Sol entdo o seu@dguwtlongacao é de 180°.

Note-se todavia que apenasmanetas superiores(érbitas com raio superior ao da
Orbita da Terra) conseguem atingir angulos de elgiiyg de 180°. Ogplanetas
inferiores (Vénus e Mercurio) tém angulos dengacdo maximainferior a 180°. A
elongacdo méaxima do planeta Vénus € ligeiramefeeion a 50°. No caso de Mercurio,
que estd mais proximo do Sol, o &ngulo de elongaté@xima ndo ultrapassa os 30°.
Assim, estes planetas apenas se podem observaralmganoitecer ou antes do
amanhecer (nunca a meio da noite).

Na Figura 15 estdo representadas diversas confiigsapara um planeta inferior.
Quando o planeta est4 alinhado com a Terra e diSzmhos que estd em conjuncgédo. Se
o planeta estiver do lado oposto ao Sol dizemosegtée entonjuncdo superiore se
estiver entre a Terra e 0 Sol dizemos que estéoejouincao inferior. Nestas situacdes
a elongacdo do planeta é muito préxima de 0° @es& o alinhamento for perfeito). E
no caso das conjungdes inferiores que pode ocortg@nsito do planeta sobre o disco
solar.
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Greatest \\ Inferior Greatest
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Figura 15 — Configuragdes para um planeta inferior.
[http://astro.unl.edu/naap/ssm/modeling2.html]



Na Figura 16 estdo representadas diversas confiigsapara um planeta superior.
Quando o planeta est4 alinhado com a Terra e diS&hos que esti eoonjungdo se
estiver do lado oposto ao Sol (elongacéo de 0Vecesta enoposicdose estiver do
mesmo lado do Sol que a Terra (elongagéo de 180%)a configuragéo especial para
planetas superiores é a chamagdadratura a qual corresponde a uma elongagéo de
90°.

Conjunction

Eastem™_
Quadrature ™

Opposition

Figura 16 — Configuracdes para um planeta superior.
[http://astro.unl.edu/naap/ssm/modeling2.html]

4 - Movimento aparente das estrelas

4.1 - Ao longo da noite

A aparéncia do céu muda ao longo da noite. Devidmavimento de rotacdo da Terra,
a medida que vai passando a noite, temos a sendagfiee € a esfera celeste que roda
como um todo em torno da Terra e ndo o contraeta Mesma razao, durante o dia
vemos o Sol nascer, subir no horizonte e desapadeceutro lado ao fim da tarde.
Estesmovimentos aparentesdo uma consequéncia direta do movimento de mtiaa
Terra (Figura 17).
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Figura 17 — Na situacao retratada na imagem (&sergador tem por cima de si ao cair
da noite a constelagdo de Cisne. A constelacdo rirGAeda comeca a subir no
horizonte Leste. Na mesma noite, cerca de quatrashmais tarde (b), o mesmo
observador constata que a constelagdo de Androestéiano ponto mais alto do céu ao
mesmo tempo que Cisne vai descendo no horizonedddOeste.

[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/syllabusinlh

Um observador situado no Hemisfério Norte verifice o céu roda durante a noite em
redor da estrela polar. A estrela polar fica apmadamente fixa pois a sua dire¢éo é
muito proxima da direcdo definida pelo eixo de ¢atada Terra. O &ngulo de elevagéo
da estrela polar em relacéo ao horizonte é iglaltade geografica do local.

No caso da Madeira, por exemplo, a estrela pole@sapta-se a cerca de 32.6° acima do
horizonte. Todas as estrelas que estejam a mer@& 6Reda estrela polar estdo sempre
visiveis durtante todo o dia. Estas estrelas dagigse poestrelas circumpolares Da
mesma forma existe uma porcao da Esfera Celesiéziada no lado oposto (num raio



de 32.6° em torno do Polo Sul Celeste) cujas astrelnca se conseguem ver da
Madeira. As estrelas que estdo na regiao situanla estes dois extremos surgem no
horizonte no lado nascente, sobem até uma ceudi@ attaxima no céu e desaparecem
no lado poente. Quando a estrela atinge o pontdtaiea maxima dizemos que esta em
transito.

TRANSIT
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Figura 18 - A dindmica da Esfera Celeste para bsemwador situado no Hemisfério
Norte numa latitude semelhante a da Madeira.

[http://www.empirenet.com/tajames/astronomy/notelestial-sphere.html]

4.2 - Ao longo do ano

Se a Terra ndo tivesse movimento de translacdmoide para noite, a mesma hora
veriamos a esfera celeste exatamente da mesma fdorentanto, como 0 movimento
de translacéo existe, no dia seguinte a mesmacdqre vemos é uma esfera celeste
ligeiramente adiantada em relagdo a do dia antdfsse adiantamento corresponde a
cerca de 4 minutos. Depois da Terra dar uma voltgpteta em torno do Sol volta tudo
ao inicio (Figura 19).
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Figura 19 — No més de julho a meio da noite um miasier (situado no Hemisfério
Norte) observa bem alto no céu a constelagdo deChs constelagdo de Andrémeda
comeca a subir no horizonte do lado Leste e a elagdio de Perseu ndo esta visivel.
No més de setembro, a mesma hora da noite, 0 melsseovador constata que agora
tem a constelacdo de Andrémeda bem alta no céassw mue a constelagédo de Cisne
esti a descer no horizonte do lado poente e aetac&b de Perseu j4 aparece no lado
nascente. No més de novembro, & mesma hora da maitesmo observador constata
que agora é a constelagdo de Perseu que se aprdmsmt alta no céu, com a
constelacdo de Andrémeda a descer do lado poerte @nndo consegue ver a
constelacao de Cisne.

4.3 — Inclinac&o do eixo de rotacao da Terra

O eixo de rotacdo da Terra estélinado cerca de 23.5&m relagéo ao plano orbital do
planeta (ou seja, em relagdo a ecliptica). Estinagdo do eixo é o responsavel pela
existéncia deestagbesuma vez que, no decurso do ano, diferentes fragéesada

hemisfério sdo iluminadas pelo Sol e durante iates/de tempo diferentes (Figura 20).



Para além da inclinacdo do eixo de rotacdo, oattof determinante para a existéncia
de estacOes climaticas € a variacdo da distangitadeta ao Sol. No caso da Terra essa
variacdo nao tem influéncia significativa nas essac
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Figura 20 — A inclinacéo do eixo de rotagéo dad eras estagbes do ano.

[http://Iwww.bbc.co.uk/schools/ks3bitesize/sciennefnment_earth_universe/astronomy_space/revise5
.shtml]

4.4 - Movimento de Precessao

O eixo de rotacdo da Terra ndao mantém sempre a anessntacdo. Ele executa o
chamadamovimento de precessagcomo acontece no caso do eixo de rotagdo de um
pido) completando um ciclo a cada 26000 anos. mst@mento resulta de uma acao
conjugada entre a Lua e o Sol (Figura 21).

Neste momento o eixo de rotagdo da Terra aponta miin@céo que dista 1° &strela
Polar. H4 5000 anos a estrela que estava mais proxim®Ni©0 eraThuban na
constelacao do Dragéo. Daqui por 12000 anos\&sgana constelacdo de Lyra (Figura
22). A mudanca de orientagdo do eixo de rotacadeden acarreta também consigo a
mudanca dos equindcios. Neste momento o ponto Viateliza-se na constelacdo de
Peixes mas em 2600 estara na constelacédo de Aquério

Devido a estas alteracdes graduais os catalogetarest sdo preparados para uma
determinada época (e.g. o calendario para a é@o28QaD é preciso no dia 1 de janeiro
de 2000 exigindo apenas ligeiras corre¢cdes nasldéseguintes.



Figura 21 — Movimento de precessao do eixo de &otda Terra.
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture Zldaml]
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Figura 22 — Alteragéo do PNC devido ao movimentpréeessao da Terra.
[http://wisp.physics.wisc.edu/astro104/lecture Zldaml]

5 — Movimento aparente do Sol ao longo do ano

Durante um ano a Terra da uma volta completa enotdo Sol. Como consequéncia
disso, para um observador na Terra, 0 Sol apareater-se em relacdo ao fundo de
estrelas. Como um ano sao cerca de 365 dias e altaacompleta correspondem a 360°



temos que o movimento aparente do Sol é de cerd8 per dia. Por definicdo o plano
orbital da Terra designa-se por ecliptica. Assimavimento aparente do Sol ao longo
da Esfera Celeste ocorre também sobre a ecliptigar@ 23).

Autumnal
equinox

Vernal
equinox

Figura 23 — Movimento aparente do Sol ao longoran a

[http://spaces.imperial.edu/russell.lavery/Ast1@fures/Ast100Topic02.html]

O Equador Celeste obtém-se prolongando o equadestre. Se o0 eixo de rotagdo da
Terra ndo estivesse inclinado entdo o movimentdaado Sol seria sempre sobre o
Equador Celeste. Devido a inclinagdo de 23.5° ro @é rotacdo da Terra, durante o
Verdo o Sol sobe até um maximo de 23.5° acima dmdty Celeste. Esse maximo
corresponde ao solsticio de Verdo. No inverno @oenb contrario: o Sol desce até
23.5° abaixo da linha do Equador Celeste. Nessi® pemos o solsticio de inverno.

Consideremos 0 Sol no solsticio de Verao, isto 8awponto mais alto em relacdo ao
Equador Celeste. Com o passar dos dias 0o Sol sarelendo circulos cada vez mais
baixos (os dias vao ficando cada vez mais pequehaskera um ponto em que o Sol

cruza a linha do Equador Celeste: trata-se do équirde Primavera caracterizado por
termos o dia igual a noite. Depois 0 Sol continuescer até atingir os 23.5° abaixo do
Equador Celeste. Temos 0 solsticio de Inverno Ifiiégs pequeno do ano). A partir

deste ponto o Sol comecga a subir e os dias toreaocagda vez maiores. Havera um



ponto em que o Sol cruza a linha do Equador Cel&stia-se agora do equindcio de
Outono. O Sol continua a subir até atingir de n@8vlsticio de Verao.

6 — Movimento real das estrelas

As estrelas parecem fixas nas suas posicdes dgdade distancia a que estdo. O Unico
movimento que parecem ter € o movimento aparentea@reequéncia da rotacdo e
translagdo da Terra. No entanto, as estrelas témém movimentos préprios. Na

Figura 24 vemos algumas das estrelas da constetiec@iysa Maior e 0s respectivos

vectores velocidade. E também indicada com eranfigemacdo desta constelacdo ha
cerca de 50000 anos.

Today

50000 BC

Figura 24 — O movimento préprio das estrelas da Wsior.

[http://www.astronomy.ohio-state.edu/~pogge/AstiB#{1/motions.html]

A velocidade de uma estrela em relacdo ao Sol pdelgompor-se em duas
componentes: velocidade radial)(e velocidade tangencialt, como se mostra na
Figura 25, de tal forma que:

2.2 2
Vo=V +V

A componente tangencial da velocidade da estrétedé por:

V. = 474d (km/s)



onde d corresponde a distancia a estrela em pargeé o deslocamento proprio da
estrela em arcsec/ano. A componente radial daidelde da estrela é determinada com
a ajuda do efeito Doppler:

A —
S=v/c

onde c é velocidade da luz€ comprimento de onda da luz emitida pela estréba é
o desvio de comprimento de onda devido ao efeifoplzo.

Regra geral, a componente radial da velocidadeiéda medir. Desde que a estrela
seja suficientemente brilhante a partir do des@® suas linhas espetrais conseguimos
determinar se ela esta a se aproximar ou a afss@e-nos e com que velocidade.

A componente tangencial da velocidade ndo é tdbdéamedir. Em primeiro lugar é
preciso conhecer a distdncia a que esta a estrel@peis € preciso medir 0 seu
movimento proprio|f). Para estrelas ndo muito distantes este valar ptiser grande.
No caso de estrelas mais distantes o valon gede obter-se caso existam medi¢cbes
feitas com décadas de intervalo.

Sun
Figura 25 — As componentes radial e tangenciakdlacidade propria de uma estrela.

[http://burro.cwru.edu/Academics/Astr222/Galaxyfaisces/clusters.htmil]

7 — Movimento de Paralaxe

A direcdo segundo a qual vemos uma determinadalasiltera-se ligeiramente (de
forma ciclica) & medida que a Terra roda em tom&al. Chama-se a este movimento
paralaxe e ao angulo corresponddrigulo de paralaxe Este angulo sera tanto maior
qguanto mais proxima estiver a estrela.



Todas as estrelas conhecidas (com a excepcao Joté&wl angulos de paralaxe
inferiores a 1 arcse®roxima Centauri, que € a estrela mais proxima do Sol, tem um
angulo de paralaxe de 0.772 arcsec.

O satélite Hipparcos mediu a paralaxe de cercal@®QD estrelas até 0.001 arcsec
permitindo, assim, fazer um mapa 3D da nossa zangathxia num raio de cerca de
3260 anos luz.



