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RESUMO

Neste trabalho ndés fazemos uma revisao do problema da
precessio das Grbitas elipticas no contexto da Mecdnica New-
toniana. Introduzimos a hipotese do achatamento do Sol e in-
vestigamos suas conseqllencias em termos das orbitas do§ pla-
netas. Por fim, comparamos os resultados obtidos com aqueles
que se originam da utilizacao de teorias relativistas da gra

vitagcao, como as de Einstein e de Brans-Dicke.

1. INTRODUCAO

Desde que foi descoberta por Le Verrier, por volta de
1860, a precessao do periélio de Mercirio passou a represen-
tar um crivo pelo qual qualquer teoria da Gravitacao deve pas
sar. O fato de que a elipse descrita por Mercurio, em sua ro
tacio em torno do Sol, gira com uma determinada velocidade an
gular, preocupou os astronomos, que buscaram inicialmente uma
explicacdo através do efeito perturbativo que outros planetas
exerceriam sobre a orbita de Mercurio. Obtiveram algum suces
so. Mas, uma pequena diferenga de 43,11 segundos de arco por

século entre os calculos teoricos e os dados observacionais
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representou o primeiro insucesso da teorias nevtoniana da Gra
vitagio. Por outro lado, a explicacdo desta discrepiancia foi
o primeiro passo dado no sentido de uma sceitacio mais ampla
da teoria Geral da Relatividade, proposta em 1915 por Einstein.

Atualmente uma séric de teorias da Gravitagio, amaip
ria conatruida segundo o espirite da geometrizacio, passou pe
lo crive da explicagdo da precessio do peridlio de Mercirio.
Mas, alguns caminhos novos foram propostos, sendo que um dos
=ais interessantes @ o da hipdtese do achatamento do Sol. Se
gundo estm hipitese, aventada pela primeira vez por Dicke em
1966, o Sol teria uma forma oblata smemelhante & apresentada
pela Terra, o que implicaria na existéncia de um momento qua
drupolar que poderia ser responsivel pela precessio do pnrli
lio de Mercirio. Esta questdo continua até hoje sendo objeto
de debate.

0 objetivo deste trabalho & o de apresentar usm trata
mento newtonlano do problema da precessdo das Srbitas tl{pti
cas a partir da hipotese da existincia de um momento gquadru-
polar do Sol. Desta forza, primeiramente faremos uma revisao

da questdo da precessdo das drbitas elipticas; posteriormen-

te, analisaremos a expans multipolar e= GCravitacdo, dando
especial &nfase ao cilculo do momento quadrupolar no caso de
um astro com forma oblata; finalmente, aplicare=os o procedf
mento exposto no caso da orbita de Mercurio, assim como de ou
tros planetas do sistema sclar, utilizando alguns dados ohser

vacionais referentes ao achatamento do Sol.

I1. A PRECESSAQ PAS ORBITAS ELTPTICAS

Para ilustrar a questao da precessio das Srbitas elip
ticas, vamos tratar inicialmente do problema do movimento de
uma particula de massa n submetida a uma forca central cons-
tituida por dois ter=os: ua que varia com o inverso do quadra
do da distancia e outro que varia com o inverso do cubo da

distincia. Usa lei deste tipo pode ser escrita coau"J

Fo-n {u:‘ ewre)e m
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onde T & o vetor unitdrio na direcao radial, k e k' sdo cons
tantes tais que k >>k', de forma que o termo adicional rela-
cionado com”k' implica numa perturbacao da lei de forcga habi
tual da gravitacao.

Por outro lado, a 22 lei de Newton, escrita em coor-
denadas polares (r,0), para uma particula de massa constante

m, estabelece que
> .- 22\ = . AN A
F = m{(r—re ) T+1r(2r0+ r0) O} . 2)

Da igualdade entre as equacdes (1) e (2) decorre a equagio ve
torial do movimento da particula, que é equivalente a duas
equacoes escalares do movimento, & saber,

3

5 = - k/r2 - k"/rT . (3a)

¥ - 10
280 + 0 = 0 (3b)

E facil verificar que a equacao (3b) traduz a conser
vacio do momento angular da particula; a conservacao do mo-
mento angular é uma conseqlléencia direta do fato de a forga
ser central. O momento angular da particula de massa m, em re
lagao ao centro de forgca, em termos de suas coordenadas pola

res, e dado por

-> 2.-

L = mr“0z , 4)
desde que a trajetéria da particula esteja contida no plano
Xy.

Explicitando © a partir da equacdo (4) e utilizando
a expressdo resultante na equacao (3a), segue a equacgado dife
rencial

r - L2/m2t3 = - k/_r2 - k'/r3 . (5)

Introduzindo uma nova variavel u=1/r e utilizando a expres-

sao do momento angular, a equacao (5) torna-se

28 .



dzu/de2 +u= mzk/L2 + mzk'u/L2 . (6)

A solugao geral da equagao (6) € dada por

u = {1+ ecos(a®)} /A , ‘ (7a)
onde
e = {1 + c:I..Z(LZ—mzk')/ml‘kz}”2 , (7v)
a= {1 - mzk'/Lz}t,/.z , (7e)
A= @l-w?k)/mik (7)
sendo c uma constante de integracgfo. .

£ imediato verificar que a equacgdo (7a) representa uma . ..

elipse cujo eixo maior gira em torno do centro: de forca, co-
mo ilustra a figura 1. Como, no nosso caso, o< 1, para que T
volte a ter o mesmo valor para um dado 9, é necessario que a
particula descreva uma rotagdo angular superior a 2m.

Se P' & o periodo de revolucao do eixo girante da
elipse e P é o periodo de revolucdo da particula de massa m,
medido por um observador ligado ao eixo girante, podemos es-

crever que
p' = 2n/Y , . (8a) .

P = 21/B , (8b)

onde Y e B sao definidos na figura 1. A razao entre as equa-

coes (8a) e (8b) formece
P'/P = B/Y . O
Utilizando novamente a figura 1, depreendemos que

B/y = (1-a)ia . . (10)-
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Derivandc ambos os membros da equacao (10), e substituindo a
expressio que dai resulta na equagio (9), segue que

PP = (1=a)la . (1)

A 3% lei de Kepler do movimento planetirio fornece o
valor de P, qual lei-'

P {anzu-u’) '“]/rzé : 02)

Da figura I, das equacdes (&), (7a), (7d) e da relacio A = .“_.I)

vilida para uma elipse qualquer, segue que
» .{z..‘u-.’)’“}/{(r.nu-JJ)”z - (h(l-rz))”z} .oan

Se f{lizermos, na equacdo (13), k'~ 0, entiao p' = = como era de

s¢ csperar.

TIT. A EXPANSAQ MULTIPOLAR

Antes de integrar am equacdes de movimente de um pla
neta que gira em torno de uma estrela que possui um momento
quadrupolar, vazos ver como ae desenvolve, en gravitagao, a
expansio em multipolos. Vamos admicir que a distribuicio de
Rmassa que caracteriza a estrela possul mimetria axial, isto
é, p=p{r,0), Desta foraas, o potencial gravitaclonal o3 u=m pon,
to qualquer externo & estrela & dado por

V(E) = - l p'av' /|7 -7 (14)
"

onde G & a constante universal da gravitagio, r' & o vetor po

“Essa expressido, rigorosamente falando, 40 & vilida quando k' & {gual a
Tero. Mas, no caso em que k' & diferente de zero, a eventual correcdo {m
plica num eontribuicao de segunds oxdem, comso ae depreende dizetamente
da equacdo (11), e que pode, dentro da aproximacds Que eatamos utilizan
de, sen desprezada, 5
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sicao do elemento de voluzme infinitesimal dV', com densidade
p', detinido ao longo da distribuicdo de massa da estrela. A
integral ¢ calculada no volume V' da ecstrela.

Podemos escrever as componentes cartesianas dos veto

. o+ s
fes f ¢ r' en termos das suas componentes esféricas:

T « r(senficosd® « senfsendy + cosBi) (15a)
T' = r'(sonb'cosd'sE « senB'send’'y « cosb'E) . (15b)

-~

Destas coxpressdes sogue que

- 12
It -7 = {;2 ot er'A) 16)
onde

A= A(2,8', ¢-9") = senfsenf'con(¢=-4') + cosbBeond' an

Vazmos supor agora que o pomto P(r,8,3) esteja sufici
entemente distante de qualquer um dos pontos P'(r',8', 4") da
distribuicdo de massa, de forma que podemos considerar r>>r',

o de |;-—;'[_' em

qualquer que seja r'. Neste caso a expa
serie de Taylor formece

E-"s um{u o At fr) e OA%= (et 2i2eY) ] .as
Substituindo a equagdo (18) na equacio (14), temos que o po-

tencial, a grandes distancias da distribuigio de =assa, pode

ser escrito como

V(r,0,8) =- (G/r) lp'dV' - (c/ed) l o'r'Adv' -
L
- tele%) I otet? (m’- mz} P L 19
8

A primeira integral que figura no membro direito da
equacio (19) é igual 3 massa total M da distribuigio. Assism,
este termo representa o potencial caso toda a massa da dis-
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tribuicdo estivesse concentrada na origems. Em outras palavras,
¢ o potencial monapolar.
Para calcularmos a segunda integral, observamos que

- - - -
nos podemos escrever r.r' wrr'A, Escrevendo entio

I o'e'AdV' - (1/1) ?(I ;:'F'uv') ; (20)
' v'

nés podemos notar agors que a integral no membro direito da
equacao (20) representa simplesmente o centro de massa da dis
tribuicao. Se colocarmos a origen do sistema de referéncia no
centro de massa o valor desta integral passa a ser zero. Ve-
B0s assim que a distribuigio gravitacional nio apresenta mo-
mento dipolar, resultado bastante conhecido.

A dltima i{ntegral pode ser calculada explicitando Az
e lntegrando em ¢, o que & possivel pois a distribuigio que
estamos tratando te= simetria cilindrica. Ao integrarmos em
¢ de 0 a 2r, temos que todos os termos que envolvem polencias
Ispares de cos(¢-¢') sio nulos e todos os que envolves paotén
cias do tipo cos®(4-¢') sio aultiplicados por = apds a inte-
Rracao. Tendo isto em visca, chtemos que a integral se cop-

verte em
T a
1= (cr/eh) ”o(r'.e'a r'Yaens’ [um sen?senls’ o
oo
+ 3cun2s=n-’a' - l} dr'da’ 3 [2!;

Utilizando a relacdo trigonométrica aenzd -1 - cnlze e fatoras
do os termos de forma a separar aqueles que dependen de & dos
que dependea de 8', nés ficamos com

1= Gopy(eonsiie’ (22)

onde Q @ o momento quadrupolar u Py(cos0) & o segundo poling
sio de Legendre, dados por
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Q= I olr',8') r'Ip;(tolﬁ') dav' (23a)

v'

Fyleosd) = (Jecos®® - 172 . (23m)
Asnin, utilizando os resultados anteriores, ¢ observande as
definicoes (2)a,b), podemos escrever a expansiao multipolar ateé
a megunda ordea e= t'/r como -

V() = @ilr + GaPy(cosd)/c” . (24)

onde o prizeiro termo representa o monopolo gravitacional e

© segundo o terno de quadrupolo gravitacional,

IV - PERTURBACAC QUADRUPOLAR

0 campo gravitacional de uma distribuicdo esférica e
hozogénea de ma

a @ idéntico ac campo criado por uma parti-
cula de massa igual a da distribuicdo, localizada no centro

da esfera. Este & um resultado que o estudante aprende nos

textos bisicos de Fisica. Entretanto, quando essa distribui-
c¢do de massa se afasta da forma esférica no sentido de assu-
nir uma configuracdo oblata, entdo o campo gravitacional pas
#a a3 ser dado pela expansio multipolar tratada anterioraente.

Para obter, entdo, a expressao deste campo gravitacional de-

veremos buscar uma expressdo analitica paraadistribuicio de
massa que a caracteriza, .- forma que possamos calcular a inm
tegral (23a).

Alguns livros-texto de Mecinica e de Mecinica Celes-

te tratam deste proble Em particular, considerando o pro=-

cedinento adotado por S’IDB(2’

e= relagio a esta questido, P
demos ver que a distribuicdo oblata pode ser aproximada atra
vés de superposicdc de uma distribuicdo esfarica e homogénea
e uma distribuicdo superficial de massa que & responsivel Pe
la distorcdo. Vamos considerar, seguindo Symon, que a forma

oblata possui um raio equatorial a e uas raic polar a(i-n). A

34



distribuicdo esférica e homogenea citada anteriormente pos=
sui o =esno volume - e :onl-qlhh!e!qul’.l 4 mesna 23384 - que o
elipsdide de revolucdo que caracteriza a forma oblata; a dis

tribuicde superficial deve ter massa total nula.

lgualande o volume do elipsdide, com os eixos dados

acima, com o volume da esfera de raio R, temos
R o= a1 = n/3) (23%)

onde nds desprezasmos termos de ordem superior ou igual a nz.
A distridbuicdo superficial deve ser simétrica em relacio ao
plano equatorial ¢ deve ter massa total nula. Podemos supor
uma forma genéricas dada por

.
@ = Ao Baend o Csen’d . (26)

Utilizando o fato de que a massa total desta distribuicio sy
perficial ¢ nula, ¢ que as massas totais nos planos polar e
equatorial da Terra deves ser dadas pela soma das contribui-
coes das distribuig¢des volumétrica e superficial, temos as
seguintes equagdes conectando os pariametros A, B e C:

A+ WB/A s C/3e0 (27a)
A+ Ba=anp/) (27b)
2A 4 C o 28/7 » -anp/d . (27¢)

Resolvendo este sistema de trés equaces e trés incognitas,

temos que a distribuicdo superficial pode ser dada por
o = ano(1=3c0a’0)/3 . (28)
Essa distribuicio superficial contribui em primeira
ordem com um termo quadrupolar do tipo dado pela equacao (22)

con a definicio (23a), onde devemos trocar a densidade volu-
métrica pela superficial e a integragio mo volume pela inte-
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gragio na superficie. Tendo isto em conta, subscituindo (28)
e= (23a), ¢ considerando a definicio (23b), obremos o termo

quadrupolar devido @ distribuicio superficial:
v = - reer?() - Jcos?® /s . (29)

Nesta expressdo, © & a colatitude solar.
Considerando, entio, o achatamento do Sol, caracteri

zado pelo parametro n, um planets em orbita solar desloca-se

sob um potencial dado por

R e 3 M (30)
onde &V & dade por (29) e Vo ¢ o potencial devido & discri-
buicao esférica de massa, dado por

Vo' -.Gﬂfr B (31)

Para obter=os o movimento de uma particula de massa
n sob ag¢io de ua potencial dado por (30), com as relacdes (29)
e (31), devezos adotar uz procedimento diferente do que foi
mostrado na secao II. A raziao @ que o termo adicional no po~
tencial varia com o inverso do cubo da distancia, enquanto na
segdo II nos haviamos considerado um termo adicional que va-
riava com o inverso do quadrado da distancia. Essa variacio
com o inverso do cubo da distdncia implica numa equacio demo
vimento nido linear. Solugoes aproximadas para este tipo de
.qu-cl':u ao discutidas em muitos l-ll.n:(s"'”. Entretanto,
Gauthier, em artigo r.:la:.lﬁ), chanou a atengao para alguns
pontos inconsistentes na solucdo cliassica deste problema. Nos
seguiremos aqui uma forma de atacar o problema que julgamos
segura, sob o ponto de vista matemitico, e que & sugerida por
Landau

0 principio da conservacde da Energia estabelece que
a energia mecanica totel de uma particula sob acdo de um pon
tencial ¥V, onde m.@ a massa da particula, &
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Ee (/D) ai o (1/2) acddl Ly | (32)

Para simplificar os cilculos, vamos escrever o potencial sob
a farma

Ve-ale-qyied"" (13)

A rigor, o termo v na equacio (33) depende de 6, En-
tretanto, vamos considerar que a particula desloca-se em um
plano que contém o equador solar, de forma que 03 termos da
equagio (31) dependam uricamente de r. Keste caso, a forga
que atua sobre a particula & central, o que implica ea que o
momento angular se conserva. O momento angular, e= coordena-
das polares, se escreve como

L = ar?ss (34)
0 =ovimento da particula se da unicamente no plano em rela-
cdc ao qual o vetor unitirie £ & perpendicular.

Utilizando a equagio (34) para eliminar & ga equagdo
(32), ficamos com

Ee (/) = s pamd iy | (35)
Explicitando r a partir da equagio (35), temos que

i 12
P {(zl-) (z < Wmit 'y v ]] 3 (36)

Com ajuda da equagic (34), podencs elininar o tespo da equa~
cido (36), de modo que

12
w2 as o (Ljaedy gr s {x ~ 03 2ae? v)} . on

Podemos reescrever a equagiao (37) utilizando o arti-
ficio de considerar o segundo membro como upa fungido de L o
exprimindo-o como a derivada:
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/2
48 = - 3L {1-{:-v) - L‘fr‘] R e (38)

Vamos, agora, levar em conta a expressac (30) e considerar
que Vo »>> V. Desta forma, podemos expandir em serie o tempo
sob o simbolo de derivada existente na equacao (38). Retendo
termos ate segunda ordem, ficamos conm

2
48 = = 3f3L {z.u-vo) - ;.’:.3}” dr +

. AL {-m: 1{ame-v,) - 1212 )m} ’ (39)

Integrando ambos os membros da equagao (39), segue que

.
20 80 -- 23 {!a(l-\lo) - L"‘Jr'}
T

1/2
dr »

T
= 2, 21112

- 2aa [ (amte-vy) - 13 17 wavar (40
| 3

onde &8 representa o deslocamento angular devido ao movimen-
to de preces

o e r_er sio os valores minimo e miximo, res
pectivamente, que o comprimento do raio vetor da particula de
massa m pode assumir,

E facil verificar que a primeira integral do segundo
menbro da equacao (40) vale precisamente -7. Logo, o desloca
mento angular devido @ precessao @ dado por

T.
-1/2
80 - af | (aa-vy - L) 7 2mtver “n

Uza vez que estamos utilizando um cdlculo aproximado para es
te problema, podemos calcular a integral (41) ao longo da or
bita nio perturbada. lsto significa, em termos priticos, que

podemos fazer uso das relagdes concernentes a orbita ellpti-
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ca nio girante®. Essas relagdes sio bem conhecidas, ¢ podemos
listi-las & seguir, leabrando que ¥o = =a/fr:

tpeanl (428)
e = 1/p = ecostifp |, (42b)
2?2yt ' (42¢)
p=ali-e) . (s24)

Substituindo as relacdes (42a,b,c) na equacao (41) fi

camos com
r

8 = afaL J- {z.pav.ruune}dr . 43)

Da equagio (42b) decorre que
dr = {rztlchﬂfp) de (&4)

Substituindo a equacio (44) na (43), temas que
®
50 = aga | {:.;zevn} a . (45)
]

Fazendo uso da definigio de &V dada pela equacdo (33) ¢ to-
mando a relacao (42b) Bovamente, podemos calcular facilaente
a integral (45). Assim, obtemos, apés derivar o resultado da
integral em relagio a 1,

40 - 6I7Iﬂp2 . (48)
s S ST AT VI ey -
*Novamente, €128 relacSes 430 validas unicamente quando k' & nufo, Mas

dua_utilizacdo € consistente com o fato de eatarmos fazendo uma aproxi-
Rica0 em puimeina oxdem em k', Ven nota de Aodape anfendion.
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Podemos observar que 88 & positivo, o que implica em
um avanco do periélio. Comparando (33) com (29) e (31), pode
=os obter os valores de Y ¢ de 0o tendo em mente que estamos

considerando 8 « 0, Assim, ficamos com

8 = eenRi/sali-e?) . “n
Se dividiraos pelo periodo de translagdo, obtesos finalmente
a freqleéncia angular de prlcl!l;o‘ﬂ en funcdo da freqliencia

angular de translagio w:

0 - Ik /5al1-¢%) . (48)

V. ANALISE DOS RESULTADOS

A equacao (48) nos diz que a precessao do periélio de
pende diretamente do pardmetro de achatamento n. Para anali-
sarmos, portanto, & infludncia da forma oblata do Sol na or=
bita dos planetas, devemos utilizar as medidas ji feitas do
plrillllﬂ n. Neste ponto, entretanto, nos deparanos com uma
dificuldade inesperada: as virias tentativas de medir o pard
metro n para o Sol, levaram a resultados totalazente divcr.ng
tes, nio havendo ainda qualquer consenso a respeito deste as
sunto. Ainda assim, procuraremos fazer uso de algumas medi-
das recentes no sentido de avaliar a influéncia de uma possi
vel forma oblata do Sol na orbita dos planetas.

As primeiras medidas feitas pars se tentar avaliar o

grau de esfericidade do Sol foram realizadas no infcio do

culo por Newcomb. Seus resultados apontaram para uma forma
praticamente esférica do Sol. Em 1966, Dicke e Goldemberg ten
taram avaliar a diferenca entre os raios equatorial e polar
do Sol através da ocultagdo do disco solar e da posterior me
dida da diferenga de luminosidade entre o pélo ¢ o equador.
Considerando uma abertura angular pars o diimetro equatorial
do Sol da ordem de R= 959", eles obriveranm

MR oa (4373 23" D07 L (&%)
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Isto resulta e= um pacimetro de achatamento
Ty = (6,52 0,3) % 1075, (50)

0 valer de n para o Sol determinado por Dicke ¢ quase cea ve
Zes menor que o valor do mesmo pardmetro para o caso da Ter-
ra.

0 resultado de Dicke & Coldenberg fof, entretanto, con
testado por Hill et al. (9 que, a0 realizare= uma medidas seo-
=elhante, inclusive no instrusental técnico, encontraramo va
lor

AR w (97,2 ¢ 6",2) % 1070 51

Isto implica em um parimetro de achatamento igual a
Ny = (9,6 ¢ 6,5) = 1078 (52)
Os dados obtidos por Hill et al. tornam a questio da

existéncia ou nio de unm ®momento quadrupolar do Sol de,valer
apreciavel bastante questionavel. De qualquer forma, tenm

®mos avaliar o efeito de um possivel afastamento da forma e
férica, no caso do Sol, em relacao as érbicas dos planecas,
em capecial sobre a Grbita de Mercirio, utilizando tante (50)
quante (52).

Como ja vimos anteriormente, a existéncia de uE no-
mento quadrupolar do Sol contribuiria Para a precessio das or

bitas elipticas. Esta precessac tam é obtida, dentro do
contexto newtoniano, através do efeito perturbativo dos de-
=ais planetas. No caso de Mercirio,, especificamente, a obser
¥agdo acusa uma precessio do periélio da ordem de 3573% 11233
por sdculo. Deste total, cerca de 5000" per aéculo podem mer
explicados através do efeito geral da precessio dos equino=
cionj quanto ao efeito perturbativo de outros planetas, vai-
nus contribui com 280" por século, enquanto Juplnr © respon
savel por 150" por século seando que o8 demais planetas con-
tribues com 100" por u:u!ouo,
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Considerando todas as contribuicdes listadas acima,
vemos que apenas 43", 11 por méculo nio sdo explicados atra-
vés de efeitos perturbativos. Virias tentativas foram feitas,
ainda no século passado, no sentido de obter este valor atra
vés da interagdo gravitacional newtoniana. Entre estas tenta
tivas, vale ressaltar a hipotese de um outro planeta, d-noﬂi
nado Vulcan, que deveria se situar entre Mercirio & o Sol; e
também a4 hipotese de uma matéria interestelar entre o Sol ¢
Mercirio. A observacao descartou "estas duas possibilidades.
Us valor muito préximo ac procuradoe foi obtido em 1915, como
efeito puramente relativistico, atraveés da utilizacao da en-
tio recentemente proposta teoria Ceral da Relatividade.

A teoria Geral da Relatividade prevé uma precessio do
periélio dada pela expressio (11)

flgg = 3MG/a(1 = ) . (s3)

Hais recentemente, varias teorias alternativas da Gravitacao
tém sido propostas. Entre as que alcancaram maior popularida
de, vale ressaltar a teoria de Brans-Dicke, uma teoria a can
po escalar. Nesta teoria, as equacdes de campo contém um pa-
rimctro adimensional, v("’. Quando v+= a teoria de Brans-
-Dicke reduz-se & teoria da Relmtividade Geral., A preccssao

do periélio na teoria de Brans-Dicke & dada pela expressao (10)
gy = (0w o 4/ O+ 1) [N I (s4)

Ka tabela | abaixo, apresentamos o% parametros de of
bita de trés planctas do sistema solar o do planetdide lcaro,
descoberto en 1948 ¢ cuja excentricidade acentuada o torna um
objeto de grande importancia no que diz respeito as wmedidas
de precessdo de perielio.
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PLANETA | a(10'! cm) e | w(i0® g1y
Mercirio 57,9 0,206 5,38
Vépus 108,0 0,007 2,11
Terra 150,0 0,017 1,30
Icaro 161,0 0,827 1,16

Na tabela II, por outro lado, apresentamos a preces-

sao do periélio para o caso dos mesmos planetas e do plane-
toide lcaro conforme calculos feitos segundo a Relatividade
Geral, a teoria de Brams-Dicke, a hipotese do achatamento do
Sol (onde distinguimos as medidas feitas por Dicke e Goldenberg
das que foram feitas por Hill et al.), relacionando também os

resultados da observacao. No caso da teoria de Brans-Dicke uti

lizamos w=6.
Tabela II

PLANETA QRG("sec_1) QBD("sec_t) QD("sec—t) QH("sec—1) Qobs("sec_l)
Mercuriof «. 42,9 39,4 2,30 +0,18 [0,488%0,329] 43,1%0,45
Vénus 8,62 7,90 10,236 +0,018(0,050%0,034| 8,4 4,8
Terra 3,84 3,52 0,076 £ 0,006]|0,016 £ 0,011 5,0%1,2
tcaro 10,1 9,25 |0,588+0,045/0,125% 0,084 9,8:0,8
VI. CONCLUSAQ

Desenvolvemos um tratamento simplificado para o pro-
blema da precessao das orbitas elipticas quando se considera
a presenca de um termo do tipo quadrupolar na expressido do po

tencial gravitacional. Como em gravitagao o momento dipolar
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é sempre nulo, este seria o termo mais significativo ao se fa
zer a expansao multipolar. Nosso objetivo era o de analisar a
contribuicao de um possivel achatamento do Sol para a preces
sao do periélio, e comparar esta contribuicdo com resultados
ja obtidos utilizando-se teorias relativistas da gravitacao,
notadamente a teoria da Relatividade Geral e a teoria de Brans-
-Dicke.

Para a analise dos resultados, utilizamos as medidas
feitas por Dicke e Goldenberg e por Hill et al., que dao re-
sultados bastante discrepantes, o que torna a questao do acha
tamento do Sol ainda um objeto de discussao. Mesmo assim, os
resultados numéricos revelam que, mesmo tendo em vista as me
didas de Dicke e Goldenberg, a precessao das orbitas dos pla
netas do sistema solar nao pode ser explicada unicamente atra
vés da existéncia de um momento quadrupolar do Sol: no caso
do periélio de Mercirio, por exemplo, restariam ainda 39",8 ¢!
como efeito puramente relativistico; se levarmos em conta as
medidas de Hill et al., a contribuicao relativistica deve ser
da ordem de 42",6 s~

se obtéem em Relatividade Geral.

, 0 que é muito proximo do resultado que

A discrepancia explicitada acima torna relevante uma
definicdo quanto a magnitude de um possivel momento quadrupo
lar do Sol. Assim, se a teoria newtoniana da gravitaciao con-
tinua sendo incapaz de explicar satisfatoriamente a preces-
sao das orbitas elipticas, por outro lado, uma consideragao
detalhada dos varios efeitos perturbativos newtonianosvsobre
as orbitas dos planetas é essencial para definir o quanto res

ta de efeito puramente relativistico.
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